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PREFACIO

A la hora de elegir el estilo para escribir la tesis, elegi hacerlo de una
manera técnica. Este es un texto cientifico, por lo que, a riesgo quizas
de resultar estilisticamente monétono, elijo que sea claro y preciso
para exponer el contenido.

Dado el extensivo uso del idioma inglés en la literatura cientifica, es
muy habitual denominar a diversos fenémenos y objetos astrofisicos
por sus siglas en inglés. De hecho, en muchos casos, su traduccién al
espafiol no es univoca, y en ocasiones podria generar confusién. De
esta manera, cada vez que introduzca una denominacién de alguna
fuente o evento, haré la correspondiente traduccién al espafiol, pero
en sucesivas menciones, usaré la sigla o el término que se acostumbra
en la literatura.

En particular, hay tres términos que se repetiran a lo largo de todo
el manuscrito; el primero es la sigla que corresponde a X-ray Binary,
XRB, cuyo significado es binaria de rayos X. El segundo término es la
sigla de Gamma Ray Burst, GRB, que puede traducirse como erupciones
de rayos gamma. Por dltimo, un término muy usado seré el de jet, que
puede traducirse como chorro o haz.

En la Pag. xvi muestro el indice de los acrénimos usados en el
presente trabajo.

La Plata, Septiembre 2013

Florencia Laura Vieyro
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RESUMEN

En la presente Tesis se realiza un estudio de los procesos fisicos que
producen la emisién electromagnética y de neutrinos a altas energias
en la vecindad de agujeros negros estelares que acretan materia.

Se estudia la inyeccién de particulas no térmicas en la corona de
agujeros negros galdcticos. Primero se caracteriza la region de in-
teraccion, detallando propiedades fisicas bdsicas de los sistemas en
estudio. Inicialmente se inyecta una poblacién de electrones y protones
relativistas, considerdandose también la generacién de particulas secun-
darias (piones, muones y pares electrén/positrén). Luego, se estiman
los tiempos de enfriamiento por las diversas interacciones entre las
particulas y los campos en la fuente. Una vez identificados los proce-
sos radiativos més relevantes, se resuelve de manera auto-consistente
el transporte de particulas masivas y de fotones. Este estudio se hace
tanto para el estado estacionario, como para casos transitorios, como
ser fulguraciones.

Ademas de la emision electromagnética y de neutrinos de la fuente,
se estudia el impacto de los neutrones creados en las interacciones
hadrénicas sobre el medio circundante de la corona. En particular,
se investiga la inyeccién de neutrones como posible mecanismo para
cargar de bariones un jet inicialmente dominado magnéticamente.

Por dltimo se hace una aplicacién del método desarrollado para
tratar el transporte de particulas relativistas en plasmas magnetizados,
a las erupciones de rayos gamma. En este caso, se investiga la pro-
duccién de neutrinos en el modelo de colapsar, abriéndose una nueva
linea de trabajo.

Para todos los sistemas estudiados se hacen predicciones sobre
la emisién a muy alta energia y la produccién de neutrinos; estos
resultados podran ser contrastados en un futuro cercano con nuevos
detectores de rayos gamma y de neutrinos (e.g., CTA, IceCube).
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ABSTRACT

In this Thesis, a study of the physical processes that produce high
energy electromagnetic and neutrino emission around accreting stellar
black holes is presented.

The effects of the injection of non-thermal particles in galactic black
hole coronae are investigated. First, a physical characterization of the
region is made. Only populations of relativistic electrons and protons
are injected initially, although the production of secondary particles
(pions, muons and electron/positron pairs) is also considered. Then,
the cooling times of the different radiative processes are estimated;
once the most relevant mechanism are identified, the transport of
massive particles and photons is treated self-consistently. This model
is applied to the stationary state, and to transient events.

Besides the electromagnetic and neutrino emission, the impact of
neutrons created in hadronic interactions is also studied. In particular,
special attention is paid to the diffusion of neutrons as a mechanism
for baryon loading magnetically dominated jet.

Finally, the method developed to treat particle transport is applied
to gamma-ray burst; for this kind of souce, the neutrino production in
the collapsar model is estimated, which opens a new line of work.

Predictions of very high energy emission and neutrino production
are presented for all the sources studied, that can be tested in a near
future with new generation gamma-ray and neutrino detectors (e.g.,
CTA, IceCube).
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INTRODUCCION

Al menos tres de los fendmenos fisicos mds energéticos que se
conocen en el Universo se deben a la interaccién de un agujero negro
con su entorno.

El primero de estos fenémenos en ser descubierto fueron los Cudasa-
res, llamados asi por sus siglas en inglés (Quasar, Quasi-stellar radio
source, que significa Fuentes de radio casi-estelares); fueron detectados
a principios de la década de 1960, con radio telescopios [Matthews
& Sandage, 1963]. Estos son una subclase de los Ntcleos Galacticos
Activos o Active Galactic Nuclei (AGN). Los AGNs son alimentados por
la acrecién de materia sobre un agujero negro supermasivo. Practi-
camente todas las galaxias contienen en su centro un agujero negro
supermasivo; es la interacciéon del agujero negro con la materia, en el
caso de los AGNs, lo que permite su deteccion.

A escalas espaciales menores, existen objetos conocidos como bina-
rias de rayos X o X-ray Binary (XRB); son sistemas binarios compuestos
por un objeto compacto —que puede ser un agujero negro de masa
estelar o una estrella de neutrones— acretando materia de la estre-
lla comparfiera. La existencia de estos sistemas fue propuesta por
Zel’dovich & Novikov [Zel’dovich & Novikov, 1964], y el primer ob-
jeto conocido de esta clase, en que el objeto compacto es un agujero
negro, fue Cygnus X-1 [Webster & Murdin, 1972; Bolton, 1972].

La tercera clase de fendmenos energéticos —en particular los fené-
menos mds energéticos conocidos en el Universo— son los estallidos de
rayos-gamma o Gamma Ray Burst (GRB). Estos eventos estdn asociados
al colapso gravitatorio de una estrella muy masiva; este colapso lleva a
la formacién de un agujero negro de masa estelar, que acreta material
de las capas externas de la estrella.

Si bien estos tres fenémenos ocurren sobre escalas temporales y
espaciales muy diferentes, pueden ser descriptos usando el mismo
ingrediente basico: la acrecién de materia sobre un agujero negro.
Un agujero negro astrofisico puede ser caracterizado con sélo dos
pardmetros: masa y momento angular® (o spin, Carter 1971). Las
masas de los agujeros negros van desde unas pocas masas solares, en
el caso de las XRBs y GRBs, hasta millones de masas solares, para los
agujeros negros supermasivos en el centro de las galaxias. El proceso
de acrecién de materia provee las evidencias mas fuertes sobre la
existencia de agujeros negros en el universo.

Este mecanismo es el mds eficiente que se conoce para sustentar
fenémenos energéticos. Cuando la materia que cae sobre un objeto
compacto posee momento angular, forma un disco de acrecién alrede-

En el marco de la Relatividad General, la carga eléctrica es un tercer pardmetro que
caracteriza a un agujero negro; sin embargo, se cree que no existen agujeros negros
cargados en la naturaleza, ya que si tuvieran carga eléctrica, atraerfan cargas opuestas
a su alrededor lo cual resultaria en una carga neta nula.
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dor del mismo. El disco posee una rotacién diferencial que produce
friccién entre capas contiguas. Esta friccién transporta el momento
angular hacia afuera, permitiendo que las particulas caigan hacia el
interior del disco, liberando energia potencial y aumentando la tempe-
ratura del gas. La eficiencia del proceso depende de la relacién entre
la masa y el radio del objeto acretante. En el caso en que el objeto
acretante sea un agujero negro, entonces se puede radiar valores tan
altos como un 40 % de la energia en reposo del material que esta
siendo acretado.

Si bien existe una gran similitud entre lo que ocurre en estos tres
tipos de fenémenos, la microfisica de estos sistemas puede no ser
la misma. Es por eso que el estudio de la acrecioén sobre diferentes
escalas —tanto espaciales como temporales— aporta informacién en
diversas ramas de la fisica y la astrofisica.

Los agujeros negros de masa estelar son el destino final de una
estrella muy masiva, por lo que pueden dar informacién sobre las
etapas evolutivas finales de una estrella. Por otro lado, las XRBs tienen
un rol importante en el calentamiento del medio interestelar en la
Via Léctea y, recientemente, se ha propuesto que también han tenido
un papel importante en la reionizacién del universo [Mirabel et al.,
2011]. Las regiones mds internas de los discos de acrecién de las XRBs
son regiones en las que se pueden contrastar los efectos de un campo
gravitatorio en un régimen fuerte [Pérez et al., 2013].

Los AGNs son aceleradores naturales de particulas ultra-relativistas,
mas energéticas que las producidas con los aceleradores actuales en
la Tierra. Los agujeros negros supermasivos, por otro lado, pueden
afectar el crecimiento y evolucién de las galaxias [Cattaneo et al., 2009)],
lo que tiene consecuencias a escalas cosmoldgicas en el universo.

El avance tecnolégico durante las dltimas décadas ha permitido
desarrollar herramientas tedricas para comprender mejor cémo fun-
ciona el proceso de acrecion, qué efectos tiene sobre el medio, y de
qué manera se manifiesta en distintos sistemas. En particular, en los
altimos 10 afios se han identificado una gran cantidad de objetos en
los cuales este mecanismo ocurre. Esto se debe, principalmente, a
las mas recientes generaciones de instrumentos que operan a altas
energias (tanto rayos X como rayos gamma). Gracias a la informacién
recolectada por estos instrumentos, actualmente se conocen més de
300 binarias de rayos X [Liu et al., 2006, 2007], de las cuales unas 24
son candidatas a tener un agujero negro de masa estelar. Las escalas
temporales de las XRBs son mucho menores a las que presenta un AGN,
por lo que su estudio permite analizar el proceso de acrecién en lapsos
humanamente accesibles.

La existencia de agujeros negros acretantes también puede ser in-
ferida a través de la emision de sefiales no electromagnéticas. Por un
lado, la interacciéon de hadrones de altas energias genera neutrinos.
Si bien hasta la fecha no se han detectado neutrinos emitidos por
fuentes fuera del sistema solar (con la excepcién de la explosion de
supernova 1987A), se cree que en los préximos afios los detectores de
ultima generacion serdn capaces de medir flujos de neutrinos de altas
energias. Por otro lado, la colisién entre agujeros negros genera ondas
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gravitacionales [Thorne, 2012]. El estudio de las ondas gravitacionales
es una nueva herramienta en la exploraciéon del universo.

En esta tesis se estudian cudles son los procesos de altas energias
que tienen lugar en el entorno de agujeros negros acretantes. A partir
de los datos observacionales disponibles, se proponen modelos que
puedan describir la fisica de estos sistemas, con el fin de poder expli-
car el origen de sus espectros, y poder hacer predicciones (tanto de
emision electromagnética, como de emisién de neutrinos) que sean
contrastables con las observaciones de instrumentos de tltima genera-
cion. En particular, se estudian sistemas con agujeros negros de masa
estelar; la mayor parte del presente trabajo estd dedicado al estudio de
binarias de rayos X, mientras que al final hay una aplicacién a GRBs.

En los primeros capitulos se describe como son los modelos actuales
madés aceptados para representar la fisica de agujeros negros y del
proceso de acreciéon. En el Cap. 4, se presenta un modelo de los
procesos no térmicos en las coronas de agujeros negros galdcticos. En
los Caps. 5 y 6 se aplica este modelo al caso de dos fuentes galacticas
conocidas. En el Cap. 7, se estudia una posible conexién entre la
corona y el jet relativista que presentan diversas XRBs. Por dltimo,
en el Cap. 8, se hace una aplicaciéon a GRBs para estimar el flujo de
neutrinos generado en estos eventos; actualmente los GRBs son uno de
los principales candidatos a ser fuentes de neutrinos de alta energfa.

Los resultados tedricos de esta tesis se presentan en un momento
6ptimo para ser contrastados. Por una lado, se espera que la reciente
finalizacién de la construccién del detector de neutrinos IceCube
aporte datos tinicos sobre la fisica de neutrinos de altas energias. Por
otro lado, la inminente construccion del detector Cherenkov Telescope
Array (CTA) llevard a la astrofisica de altas energfas a una etapa de
gran precision y sensibilidad.






AGUJEROS NEGROS ACRETANTES

2.1 BREVE RESENA HISTORICA
2.1.1 Teoria

Basdndose en conceptos de la mecénica Newtoniana, en el afio 1784
el matematico John Michell fue el primero en sugerir la existencia en el
universo de objetos tan masivos que ni siquiera la luz podria escapar
de ellos, y por tanto serian inobservables. Una década mas tarde, el
astronomo y matematico francés Pierre-Simon Laplace también sugirié
que objetos suficientemente compactos no podrian ser detectados
por su radiacién, pero que su presencia podria manifestarse por el
comportamiento del material a su alrededor. Estas fueron las primeras
menciones registradas sobre los agujeros negros, un término que fue
propuesto por John A. Wheeler a mediados de la década de 1960.

En el ano 1905, el fisi-
co Albert Einstein formu-
16 la Teoria Especial de
la Relatividad, cambian-
do la concepcién del espa-
cio y del tiempo [Einstein,
1905]. Uno de los postu-
lados de la teoria afirma
que todos los observado-
res deberian medir la mis-
ma velocidad de la luz, in-
dependientemente de la
velocidad a la que se es-

Figura 1: Albert Einstein (1879-1955): fisico
alemén que desarroll6 la Teoria Ge-
neral de la Relatividad. Entre sus
numerosos aportes a la fisica tedrica,

tén moviendo. Una con- cabe mencionar su trabajo sobre el
secuencia de este postula- efecto fotoeléctrico, por el que reci-
do es que ningdn objeto bi6 el Premio Nobel en 1921.

o sefial puede propagarse

a una velocidad mayor a la velocidad de la luz en el vacio. Esto se
encontraba en contradiccién con la forma en que se describe la gra-
vedad en la mecdnica Newtoniana, ya que en ésta la gravedad se
manifiesta como una fuerza que se transmite en forma instantdnea
entre los cuerpos. Otra consecuencia notable de la relatividad, es que
la simultaneidad de los eventos deja de tener caracter absoluto; dos
eventos que son simultdneos en un sistema de referencia dado, pueden
no ser simultdneos medidos desde otro sistema de referencia.

En la mecanica cldsica el uso de espacios euclideos es apropiado,
dado que el tiempo es independiente del sistema de referencia; en el
contexto de la relatividad se introduce el concepto de espacio-tiempo
como un modelo matematico que combina el espacio y el tiempo
en un continuo; el espacio estd usualmente representado por tres



AGUJEROS NEGROS ACRETANTES

dimensiones, y el tiempo esta representado por una cuarta dimension,
en un espacio real.

En 1915, es formulada la Teoria General de la Relatividad [Einstein,
1915]. En esta teoria, la gravedad no es una fuerza fundamental de la
naturaleza, sino que es una manifestacién de la curvatura del espacio-
tiempo. Es en el marco de esta teorfa en el que se pueden describir en
forma realista objetos como el que imaginaron Michell y Laplace.

La primera solucién de las ecuaciones de Einstein fue obtenida en
1916 por Karl Schwarzschild. Schwarzschild calcul6 la distorsion del
espacio-tiempo en una regién externa a un objeto de masa M con
simetria esférica [Schwarzschild, 1916]. En particular, si toda la masa
M esta dentro de lo que se conoce como el radio de Schwarzschild,
dado por rgehw = 2GM/ ¢?, esta solucién describe un agujero negro de
Schwarzschild. Esta fue la primera descripcién tedrica de un agujero
negro dentro del marco de la relatividad general. La teoria general
de la relatividad fue propuesta mucho antes de poder ser contrastada
experimentalmente, por lo que pasaron décadas hasta que se pudiera
considerar a la solucién de Schwarzschild como la representacion de
un objeto real, y no como una curiosidad matematica.

Durante la década de 1930, los estudios de teéricos como Subrah-
manyan Chandrasekhar, J. Robert Oppenheimer y George Volkoff,
sobre las etapas finales en la evolucién de estrellas de diferentes ma-
sas, dieron las primeras evidencias de la posible existencia de objetos
compactos exoéticos. En 1930, Chandrasekhar hall6 que una enana
blanca —una estrella en la que la presiéon de degeneracion de los elec-
trones evita el colapso gravitatorio— no puede tener un masa superior
a 1,4 masas solares (valor que se conoce como limite de Chandrasekhar,
Chandrasekhar 1931). Si su masa fuera mayor, entonces colapsaria for-
mando lo que actualmente se conoce como estrella de neutrones. Estos
objetos predichos por la teoria de Chandrasekhar no eran tan extremos
como los que describieron Michell y Laplace; sin embargo presentaban
algunas caracteristicas interesantes. El campo gravitatorio generado
serfa tan intenso, que podria desviar la luz. Este efecto permitiria a un
observador en la superficie de la estrella ver més alld del horizonte
(ver Fig. 2).

Sin embargo, si el tamafio de una estrella de neutrones fuera algunas
veces menor, o la masa un poco mayor, entonces la luz no podria
escapar del campo gravitatorio de este objeto.

Los astrofisicos soviéticos Yakov Zel’dovich e Igor Novikov pro-
pusieron que el mejor lugar para buscar agujeros negros seria en
sistemas binarios [Zel’dovich & Novikov, 1964]; su interacciéon con el
entorno facilitarfa su deteccién a altas energfas. Un agujero negro en
un sistema binario podria capturar y acretar materia desde la estrella
compafiera. El material acretado formaria un disco de acrecién, y seria
calentado por friccién hasta temperaturas que lo harian emitir en el
rango de los rayos X.

El avance tecnolégico y la construcciéon de instrumentos para ob-
servar en otras bandas del espectro electromagnético, hizo posible la
deteccion de los objetos propuestos por Michell y Laplace unos 200
anos atras.
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Estrella de
neutrones

Figura 2: Efecto del campo gravitatorio de una estrella de neutrones. Un
observador en la superficie de la estrella podria observar mas alla
del horizonte debido a que la fuerza gravitatoria curva el camino
de la luz.

2.1.2 La biisqueda de agujeros negros

El desarrollo de la astronomia de rayos X suministré las primeras
evidencias de la existencia de agujeros negros en la Galaxia.

En 1962 un cohete V2 equipado con un detector de rayos X detectod
la primera fuente fuera del sistema solar en este rango del espectro
electromagnético, Scorpius X-1 (0 Sco X-1, Giacconi et al. 1962); pos-
teriormente se determiné que Sco X-1 es una estrella de neutrones
orbitando una estrella normal. Dos afios mads tarde se detect6 el pri-
mer candidato a agujero negro galactico, que forma parte del sistema
binario Cygnus X-1 [Bowyer et al., 1965].

Dado que una gran parte de los rayos X que llegan a la Tierra son
absorbidos en la atmdsfera, la astronomia de altas energias dié6 un
gran salto cuando se colocaron detectores en satélites. El primero de
esta clase en el rango de los rayos X, fue el Satélite Uhuru, lanzado
por la NASA en 1970 [Giacconi et al., 1974]. En los afios siguientes,
diversos satélites permitieron hacer relevamientos de todo el cielo,
detectando numerosas fuentes de rayos X.

En 1975 la NASA lanz6 un satélite de rayos X, el Small Astronomy
Satellite 3 (SAS-3), que operd durante 4 afios. Los datos recolectados
por este instrumento permitieron asociar a las fuentes pulsantes en
rayos X con estrellas de neutrones.

En 1990 fue lanzado el satélite aleman ROSAT (abreviatura de Ront-
gensatellit; en alemdn se llama Rontgenstrahlen a los rayos X, en honor a
su descubridor Wilhelm Rontgen). Este instrumento fue disefiado para
operar durante cinco afios, aunque finalmente operé hasta 1999. En el
primer afio de observacién, ROSAT detecté mds de 145000 fuentes en
el rango de 0,1 — 2,4 keV [Voges et al., 1999].

El satélite de la NASA Rossi X-ray Timing Explorer (RXTE) fue lanzado
en 1995. Con este instrumento se estudiaron fuentes en el rango de

7
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2 —250 keV, con escalas de variacién temporal muy diversas (desde los
microsegundos hasta meses). Las observaciones de fuentes variables
de rayos X permitieron estudiar la naturaleza y morfologia de las
binarias de rayos X con més detalle. Este satélite dej6 de operar en
2012, luego de 16 afios de observaciones.

El satélite italo-danés BeppoSAX, lanzado en 1996, realiz6 las pri-
meras observaciones en rayos X de los GRBs [Bloom et al., 2001a].
Estas detecciones permitieron determinar las distancias a las galaxias
anfitriones de los GRBs largos y confirmar su origen extragaldctico.

En 2005 la Agencia Espacial Japonesa (JAXA) lanz¢ el satélite Suzaku
para realizar observaciones de una gran variedad de fuentes de rayos
X, con mayor resolucién y sensibilidad en el rango de 0,3 — 600 keV.
Si bien el espectrégrafo de rayos X se dafié a las pocas semanas del
lanzamiento, los otros instrumentos han estado operando hasta este
afio aportando valiosa informacion.

Los instrumentos que operan actualmente en este rango de energia
son los observatorios X-ray Multi-Mirror Mission - Newton (XMM-Newton)
de la Agencia Espacial Europea (ESA) y Chandra, de NASA, un instru-
mento 100 veces mds sensible a cualquier instrumento previo en rayos
X.

Al mismo tiempo que se desarrollaba la astronomia de rayos X,
también lo hacia la astronomia de rayos gamma. El primer telescopio
de rayos gamma se puso en 6rbita en 1961 a bordo del satélite Explorer
11. Sin embargo, los avances mds importantes llegaron recién con los
satélites Small Astronomy Satellite 2 (SAS-2) en 1972 y COS-B entre 1975
y 1982.

En el afio 1991 se lanz6 el instrumento Energetic Gamma-Ray Ex-
periment Telescope (EGRET) a bordo del Compton Gamma-Ray Observa-
tory (CGRO). Este instrumento hizo el primer relevamiento del cielo a
E > 100 MeV (ver Fig. 3). En s6lo cuatro afios de operacién detectd
271 fuentes de rayos gamma entre 100 MeV y 30 GeV, de las cuales
170 eran fuentes no identificadas [Hartman et al., 1999].

La siguiente generacion de observatorios de rayos gamma llegd
en 2008, con el lanzamiento del Fermi Gamma-ray Space Telescope. El
instrumento principal de este observatorio es Fermi/Large Area Te-
lescope (LAT); éste es sensible en el rango 0,1 < E < 100 GeV, tiene
un campo visual del 20 % del cielo, y escanea de manera continua,
cubriendo todo el cielo cada tres horas. Este instrumento tiene una
sensibilidad entre 10 y 100 veces superior a EGRET, y en s6lo dos afios
de operacién, detecté mas de 1870 fuentes [Nolan et al., 2012].

Por otra parte, los desarrollos de las técnicas Cherenkov en los tlti-
mos afnos han llevado a la deteccién de numerosas fuentes a muy altas
energias, del orden del TeV. Anteriormente eran muy pocas las fuentes
que se conocian a altas energias, dado que las areas colectoras limita-
das de los telescopios en 6rbita reducen la eficiencia de la deteccién de
fotones con E > 100 GeV. Los instrumentos actuales que usan técnicas
Cherenkov son el High Energy Stereoscopic System (HESS), el teles-
copio Major Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov (MAGIC)
y el arreglo Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array Sys-
tem (VERITAS). El Cherenkov Telescope Array (CTA) pertenecerd a la
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Tercer catalogo de EGRET
E > 100 MeV

4 AGNs B Pylsares
@ Fuentes no identificadas LMC
e Fulguracién solar

Figura 3: Fuentes del tercer catdlogo de fuentes EGRET [Hartman et al.,
1999]-

préoxima generacion de instrumentos Cherenkov, cubriendo un rango
de energias entre ~ 20 GeV y 100 TeV.

Actualmente se conocen unos 20 agujeros negros de masa estelar,
con masas de alrededor de 10M, [Zhang, 2013]. Sin embargo, aguje-
ros negros de masas mayores existen probablemente en el centro de la
mayoria de las galaxias. Se ha inferido la presencia de agujeros negros
supermasivos o Supermassive Black Hole (SMBH) con M ~ 10" Mg
en el centro de muchas galaxias. La evidencia mds directa de la exis-
tencia de SMBHs se obtiene a través del estudio dindmico de estrellas
y/0 gas en la regién central de la Via Lactea y galaxias cercanas. Ac-
tualmente, la evidencia observacional que se tiene sobre la existencia
de agujeros negros en el universo es robusta y continua en aumento.
La astrofisica de agujeros negros se ha convertido, asi, en un campo
muy activo y desafiante de la astrofisica moderna.

2.2 AGUJEROS NEGROS FISICOS

Se puede clasificar a los agujeros negros en dos categorias: fisicos
y astrofisicos’. Se entiende por agujero negro fisico a la solucién de
las ecuaciones de Einstein que poseen una singularidad del espacio-
tiempo con un horizonte de eventos; este horizonte separa la region
que constituye el agujero negro del resto del universo, y es la superficie
limite del espacio a partir de la cual ninguna particula, incluyendo a

Zhang [2011] incluye una tercer categoria a esta clasificacion, la de los agujeros
negros matematicos. Estos estdn definidos como las soluciones de vacio de las
ecuaciones de Einstein que poseen una singularidad. Esta categoria incluye a las
singularidades desnudas. La Conjetura de censura césmica postula que no pueden
formarse singularidades desnudas en la naturaleza a partir del colapso de un objeto
[Penrose, 1979], por lo que no se consideran en este manuscrito.
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los fotones, puede salir. Toda la masa del agujero negro estd contenida
dentro de esta region. Por otro lado, un agujero negro astrofisico, es
un agujero negro fisico que puede formarse a través de algtn proceso
y en un tiempo menor a la edad del universo.

En esta seccién se discuten distintas soluciones de las ecuaciones
de campo de la relatividad general que dan como resultado aguje-
ros negros fisicos, mientras que en la siguiente seccién se discuten
los mecanismos que dan lugar a la formacién de agujeros negros
astrofisicos.

2.2.1 Relatividad general y ecuaciones de campo

La presencia de la gravedad se manifiesta en la geometria del
espacio-tiempo. Para definir una estructura geométrica se introdu-
ce un tensor métrico que indica cémo calcular distancias entre dos
eventos del espacio-tiempo. Por ejemplo, adoptando la convenciéon
de suma de Einstein, la distancia entre dos eventos arbitrarios en un
espacio-tiempo euclideo estd dada por:

ds? = Sy dxPdxY = (dx%)? 4 (dx")? + (dx?)? + (ax3)%. (2.1)

Luego de la publicaciéon de la teoria especial de la relatividad de
Einstein [Einstein, 1905], el matematico aleman Hermann Minkows-
ki introdujo la métrica pseudo-euclidea consistente con la teoria de
Einstein [Minkowski, 1907]

ds? = nuydxtdxY = (dx%)? — (dx')? — (dx?)? — (dxP)2. (2.2)

Las coordenadas con el mismo signo son las coordenadas espaciales
(adoptando la convencién x'=x,x*=y,x3 =2 y la coordenada
x% = ct es la temporal.

Una vez que se introduce el tensor métrico se puede separar al
espacio-tiempo en tres regiones: ds® < 0 (region tipo espacio), ds? = 0
(regién nula o tipo luz) y ds® > 0 (regi6n tipo tiempo). Las particulas
que pasan por el origen sélo pueden alcanzar regiones tipo tiempo. En
las superficies nulas s6lo hay particulas que se mueven a la velocidad
de la luz. Puntos en la regién tipo espacio no pueden ser alcanzados
por objetos materiales desde el origen de un cono de luz. La introduc-
cion de la métrica permite definir el futuro y el pasado de un evento
dado. Una caracteristica del espacio-tiempo de Minkowski es que es
plano: todos los conos de luz apuntan en la misma direccion (ver Fig.
4)-

Para caracterizar la curvatura del espacio-tiempo se define el tensor
de Riemann, o tensor de curvatura,

ng\ = FSA,V - FSV,A + rgcv Sf)\ - rg?\ rﬁ(\// (23)

donde I}, es la conexién afin de la variedad que representa el espacio-
tiempo, es decir, el objeto geométrico que permite la conexién entre
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ct A trayectoria

particula
masiva

____ conode
~ luz futuro

~ cono de
luz pasado

Figura 4: Diagrama del espacio-tiempo de Minkowski. Las trayectorias de
particulas masivas son tipo tiempo, es decir, con ds? > 0. La luz se
mueve en rectas a 45° en un espacio-tiempo llano.

planos tangentes a la variedad; aqui se usa la convencién f,, = 0f/0x".
La conexién afin puede expresarse en términos de las derivadas de la
métrica g,y de acuerdo a:

1
rwlxlp = Egu(x(gocp,v + Gve,p — 9vo,a)s (2-4)

donde g**gqy~y = 8. El tensor de Ricci estd definido por

Ruv = gAGRva = Rgcv' (2.5)

Por ultimo, el escalar de Ricci es R = g"VR,..

Para representar como la materia o energia modifica la estructura
del espacio-tiempo, se define el tensor de energia-momento T,.; este
tensor simétrico de rango dos, representa las propiedades fisicas de
los objetos materiales. La forma del tensor de energia-momento es la
siguiente:

densidad de densidad de
energia momento
Tuv = =
densidad de densidad de
flujo de energia | flujo de momento

Las ecuaciones de campo relacionan la estructura geométrica del
espacio-tiempo con las fuentes de campo gravitatorio. Las mismas
fueron halladas por Einstein en 1915 [Einstein, 1915] e independiente-
mente por Hilbert [Hilbert, 1915] el 25 y el 20 de noviembre de 1915,
respectivamente®. Estas ecuaciones pueden escribirse en la forma

1 8nG
Ruv = 59uvR === Ty (2.6)

2 Ver Corry et al. [1997] para la controversia sobre la prioridad.
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Las ecuaciones de campo son un conjunto de 10 ecuaciones diferencia-
les parciales no lineales en los coeficientes de la métrica.

A pesar de la complejidad de las ecuaciones de campo de Einstein,
se han hallado numerosas soluciones exactas. Estas se obtienen impo-
niendo simetrias en el espacio-tiempo para determinar los coeficientes
de la métrica. A continuacién se discuten dos de las soluciones mas
relevantes en el campo de la astrofisica: la solucién de Schwarzschild
y la de Kerr.

2.2.2  Agujeros negros de Schwarzschild

La primera solucién de las Ecs. (2.6) la obtuvo Karl Schwarzschild
en 1916, unos pocos meses después de que Einstein publicara su teoria
[Schwarzschild, 1916]. Esta soluciéon describe el campo gravitatorio
afuera de un cuerpo estatico y esféricamente simétrico.

La solucién de Schwarzschild para una masa estdtica M puede
escribirse en coordenadas esféricas (t, 1,0, ¢) como:

26M 26M\
ds? = (1 —~ TC2> c?dt? — <1 s ) dr? —1?(d8* +sin” 0d¢?).

(2.7)

De acuerdo a la Ec. (2.7), parece haber dos singularidades en las cuales
la métrica diverge: una en r = 0 y otra en el radio de Schwarzschild
definido por rschw = 2GM/c?. Sin embargo, los coeficientes de la
métrica en T = Tsqhy pueden hacerse regulares mediante un cambio
de coordenadas (e.g., coordenadas de Eddington-Finkelstein, de Le-
maitre, de Kruskal-Szekeres, etc). Si se define, por ejemplo, una nueva
coordenada radial r, y una coordenada temporal v como

2GM | |[r—2GM/c?
* — 1 ’ .
T =T+ 2 1log 2GM/c2 (2.8)
v=ct+r,, (2.9)

se obtiene la siguiente métrica

ds? = <1 — erng> (c?dt? — dr?) —r?(d6? +sin® 0d¢?). (2.10)
Estas son las coordenadas de Eddington-Finkelstein. En estas coorde-
nadas la métrica no es singular en r = 2GM/c?.

El caso de r = 0 representa, en cambio, una singularidad real de la
métrica de Schwarzschild. Una manera de probar esto es a partir del
escalar de Kretschmann, el que resulta de la contraccién del tensor de
curvatura,

1273
RPY® R pvs = %. (2.11)
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Aqui pude verse que T = 0 es una singularidad real, ya que el escalar
de Kretschmann diverge 3.

Si bien r = 2GM/c? es una singularidad de las coordenadas, en el
radio de Schwarzschild se produce un efecto interesante. A medida
que un objeto se acerca al radio de Schwarzschild, un observador
externo lo verd acercarse a una velocidad cada vez menor; para un
observador en el infinito, el objeto nunca alcanza la superficie de
Schwarzschild. Una consecuencia directa de la diferencia entre el
tiempo propio (usualmente denominado con la letra 1) y el tiempo
medido por un observador externo es que la radiacién proveniente de
un dado v > rgchw estard corrida hacia el rojo cuando sea detectada
por un observador estatico y lejano. Como la frecuencia (y por lo
tanto la energia) del fotéon depende del intervalo de tiempo, un fotén
necesitara energia “infinita” para escapar desde el interior de la regién
determinada por Ts.,,. LOs eventos que ocurran en 1 < Tgch,, estaran
desconectados del resto del universo. Por lo tanto, a la superficie
determinada por r = gy se la llama horizonte de eventos: aquello que
cruce el horizonte de eventos nunca podré volver a salir. El agujero
negro es la regioén del espacio-tiempo dentro del horizonte de eventos.

A
ct

M=rschw

Figura 5: Diagrama espacio-temporal en las coordenadas de Eddington-
Filkenstein.

La Fig. 5 es el diagrama del espacio-tiempo de Schwarzschild en las
coordenadas de Eddington-Finkelstein. Puede verse que la superficie
aT = Tschw €5 una superficie nula. Esta superficie nula es un horizonte
de eventos porque dentro de v = 15y todos los conos de luz tienen
ar = 0 en el futuro. El objeto en r = 0 es la fuente del campo
gravitatorio y se llama singularidad. Todo lo que cruza el horizonte de
eventos termina en la singularidad.

2.2.2.1  Orbitas alrededor de agujeros negros de Schwarzschild

Las orbitas alrededor de un agujero negro de Schwarzschild se
pueden calcular usando la métrica y las simetrias de la misma [e.g.,

El valor de un escalar es independiente del sistema de coordenadas: si diverge en un
sistema de coordenadas, entonces diverge en todos los sistemas.
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Hobson et al., 2006]. En el caso de particulas masivas, las 6rbitas estdn
determinadas por:

1/dr\2 1
5(52) "+ Verlr ) = 5262 = 1), (2.12)

donde Vg es el potencial efectivo para una particula masiva que orbita
un agujero negro de Schwarzschild, y estd dado por:

rgc?  hZ  1gh?

Vett(1) = _7gT' + ﬁ - 3 (2.13)

Aqui h es el momento angular de la particula, y , = GM/c? es el
radio gravitacional. En esta expresién puede verse que hay un término
adicional, proporcional a 1/13, con respecto al caso Newtoniano.

En la Fig. 6 se muestra la forma del potencial efectivo para distintos
valores de h = h/(crg).

0,1 T T T T T

0,0

01}

Veff( r)

02}

-0,3

Figura 6: Potencial efectivo para distintos valores del momento angular h
[Hobson et al., 2006].

Las o6rbitas circulares quedan determinadas por la condicién de
extremo del potencial, dVg/dr = 0, que resulta en

h
- /M2 — 12722
T= Zrqc? (hj: h* —12r¢c ) (2.14)

Las orbitas circulares estables corresponden a los minimos locales del
potencial. Los maximos locales, en cambio, determinan la ubicacién de
las 6rbitas circulares inestables. En el caso particular en que h = V12,
existe una tnica Orbita circular a v = 6ry = 3rshyw, llamada drbita
circular estable mds interna o Innermost Stable Circular Orbit (ISCO). Para
R > /12 hay dos soluciones posibles: la de signo positivo corresponde
a la 6rbita estable y la de signo negativo a la 6rbita inestable.

En el caso de fotones, que son particulas sin masa, las érbitas estdn
determinadas por:

() Vet = (5, (215)
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y el potencial efectivo para una particula sin masa estd dado por:

1, 2
Vig(r) = *?2(1 — %) (2.16)

En la Fig. 7 se muestra el potencial efectivo para fotones. Este
potencial tiene un maximo a v = 3rg; esto implica que la 6rbita corres-
pondiente a r = 315 es una Orbita circular inestable, y no hay 6rbitas
circulares estables para fotones en la solucion de Schwarzschild.

0,10 . . . . . . .

0,05 -

—

< 000

eff

-0,05 -

-0,10 1 1 1 1

r/r

Figura 7: Potencial efectivo para el movimiento de fotones alrededor de un
agujero negro de Schwarzschild [Hobson et al., 2006].

2.2.3 Agujeros negros de Kerr

La solucién de Schwarzschild describe la geometria del espacio-
tiempo afuera de un objeto con simetria esférica y estdtico. Sin embar-
go, la mayoria de los objetos en el universo no son estaticos, sino que
rotan. El eje de rotacién del objeto marca una direccién preferencial
en el espacio; esto hace que se pierda la simetria esférica y la solucién
de Schwarzschild deja de ser vélida.

La solucién de las ecuaciones de campo para un objeto rotante, de
masa M, y con momento angular por unidad de masa a = J/Mc fue
hallada por Roy Kerr en 1963 [Kerr, 1963], y estd dada por

A—a*sin’ 0 4GMarsin? 0 2
ds? z%czdtz + %dtdd) — Podr? — pde?
B 3?2 i)l?z 0 a2,
(2.17)
donde las funciones p?, A y 2 son
p? = 2+ a? cos? 9,
2GM
A= 2 — 2 ! +a?, (2.18)

2= (4 a?)? —ad’Asin? 0.
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Esta es la métrica de Kerr en las coordenadas de Boyer-Lindquist
(t,1,0, ), que se reduce a la métrica de Schwarzschild para a = 0.

Asi como la métrica de Schwarzschild es la tinica solucién estética,
con simetria esférica y de vacio de las ecuaciones de campo (teorema
de Israel), la métrica de Kerr es la tinica solucién de vacio estacionaria
y con simetria axial (teorema de Carter-Robinson).

La métrica de Kerr en las coordenadas de Boyer-Lindquist diverge
cuando p = 0 y A = 0; sin embargo la tnica singularidad intrinseca
estd en p =0, en donde el escalar de curvatura diverge. La condicién
p = 0 implica r = 0, que representa un disco de radio a en el plano
ecuatorial, y © = 71/2, que constituye el borde externo del disco. Por lo
tanto, la singularidad tiene forma de anillo de radio a.

Los puntos en los cuales A = 0 representan singularidades en las
coordenadas, y determinan la existencia de dos horizontes de eventos
para la geometria de Kerr. Estos estan dados por

T4 :rgi(rg—az)vz. (2.19)

El horizonte de eventos interno Tinn = T— no es visible para un ob-
servador externo, pero esconde la singularidad para un observador
que cruzo el horizonte de eventos externo 1, = . En particular, la
existencia del horizonte externo muestra que la geometria de Kerr
representa un agujero negro, ya que r = 1, es la superficie que se
puede atravesar en un sélo sentido (como la superficie r = 2GM/c?
en el caso de Schwarzschild). Este horizonte existe s6lo para

a? < (GCT;4)2 (2.20)
Por lo tanto la magnitud del momento angular ] = Mca de un agujero
negro rotante estd limitado por el cuadrado de su masa.

Se define como limite estdtico a la superficie determinada por g¢¢ = 0.
En el caso de Schwarzschild este limite se encuentra en r = gy, €S
decir, coincide con el horizonte de eventos. En el caso de Kerr, esta
condicién se cumple para

T+ =Tg+ /12 —a?cos? 6. (2.21)

La superficie S~ coincide con la singularidad anillo en el plano ecua-
torial y estd dentro del horizonte interno. La superficie S* contiene al
horizonte externo; la regién entre el limite estatico y el horizonte de
eventos se llama ergosfera. Esta region no es esférica sino que su forma
cambia con la latitud 0 (ver Fig. 8).

Se producen dos efectos interesantes en esta geometria; uno es el
que se conoce como arrastre de los sistemas inerciales. La presencia de un
término g¢ 7# 0 en la métrica, hace que el momento angular total de
una particula no sea una cantidad conservada. De esta manera, si una
particula cayera radialmente hacia el agujero negro, ganaria momento
angular durante la caida. Se dice que la particula es arrastrada por la
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Figura 8: Geometria del espacio-tiempo en la métrica de Kerr.

rotacion del agujero negro. Este efecto hace que el momento angular
de la fuente pueda ser medido. El segundo efecto, muy relacionado
con el anterior, se debe a la presencia del limite estatico. Dentro de .
ninguna particula puede permanecer estética, y en cambio rotard en
el mismo sentido que la fuente.

Otro aspecto interesante, consecuencia de la existencia de la ergos-
fera, es que es posible extraer energia rotacional de un agujero negro
de Kerr a través de lo que se conoce como proceso de Penrose [Penrose,

1965].

2.2.3.1  Orbitas alrededor de agujeros negros de Kerr

El estudio de las geodésicas en la geometria de Kerr se hace de
manera anéloga al caso de Schwarzschild. Una propiedad interesante
es que la solucion de Kerr no admite geodésicas radiales, tanto para
particulas masivas como para fotones. Esto es un resultado directo del
efecto de arrastre de sistemas inerciales.

Para las 6rbitas de particulas masivas en el plano ecuatorial, se
obtiene una ecuacién similar a la Ec. 2.12, con un potencial efectivo
que tiene la misma dependencia en la coordenada r que el dado por la
Ec. 2.13, pero cuyos coeficientes dependen del pardmetro a [Hobson
et al., 2006]. La coordenada r de la Orbita circular estable mas interna
estd dada por

6GM /|GM
- > —3a?+8a 21‘ =0, (2.22)
c4r c

en donde el signo + corresponde a una 6rbita en el mismo sentido
de rotacién del agujero negro y el signo — a una 6rbita en sentido
contrario. La Fig. 9 muestra el resultado de la Ec. 2.22 para distintos
valores del pardametro de spin a, y para los casos en que la particula
que rota en el mismo sentido del agujero negro y en sentido contrario.
En el limite a = 0 se recupera el resultado de Schwarzschild en donde
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la ISCO estd en r = 674. Para un agujero negro de Kerr extremo, es
decir con ac~! = GM/c?, se obtiene que la ISCO estd a Tips = Tg en
el caso de una particula que rota en el mismo sentido del agujero, y
a Tms = 97r¢ para una particula que rota en sentido opuesto [Raine &
Thomas, 2005].

r/r

0,0 0,2 0,4 0,6 0,8 1,0
alr
g

Figura 9: Radio de la tdltima 6rbita estable circular para un agujero negro de
Kerr en funcién del pardmetro a. La curva negra representa el caso
en que la particula rota en el mismo sentido que el agujero negro,
mientras que la curva roja representa el caso en que rota en sentido
opuesto.

Para el caso de 6rbitas de particulas sin masa, al igual que en la
geometria de Schwarzschild, se obtiene que las 6rbitas circulares de
fotones alrededor de un agujero negro de Kerr son inestables.

2.3 AGUJEROS NEGROS ASTROFisSICOS

En esta seccién se presenta una breve descripcién de los mecanismos
astrofisicos que dan lugar a la formacién de agujeros negros en el
universo. También se discuten las evidencias de la existencia de los
mismos (ver Romero & Vila 2014 para una discusién més completa).

2.3.1  Colapso gravitatorio y formacion de agujeros negros estelares

El mecanismo estdndar que da lugar a la formacién de un agujero
negro de masa estelar es el colapso gravitatorio de una estrella masiva.
La luminosidad de una estrella normal, e.g., el Sol, se debe a las
reacciones nucleares que tienen lugar en su interior. La presién del gas
caliente y la radiacion contrarresta el efecto de la gravedad y mantiene
a la estrella en equilibrio hidrostatico. Este balance entre ambas fuerzas
se mantiene durante la mayor parte de la vida de la estrella, en una
etapa llamada secuencia principal, en la que se quema hidrégeno en
helio. En el momento en que se acaba el hidrégeno en el ntcleo,
las reacciones nucleares se detienen, y se rompe esta configuracién
de equilibrio. La regién central ya no genera la presién necesaria
para soportar el peso de las capas externas, por lo que la estrella
empieza a colapsar. A medida que se contrae, la temperatura aumenta
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a expensas de la pérdida de energia potencial gravitatoria. En las
capas que rodean al ntcleo, en donde atin hay hidrégeno disponible,
comienzan las reacciones nucleares, haciendo que las capas exteriores
se expandan mientras el nicleo sigue en contraccién. Eventualmente
la temperatura en el nticleo se eleva hasta alcanzar el valor necesario
para que se encienda la quema de helio. La estrella permanece en esta
nueva configuraciéon de equilibrio, quemando hidrégeno en capas, y
quemando helio en carbono y oxigeno en el niicleo, en una etapa que
se conoce como gigante roja.

Lo que sucede una vez que se quema todo el helio del nticleo, de-
pende de la masa del niicleo. Si la masa no alcanza para generar la
temperatura necesaria para fusionar carbono, entonces las reacciones
nucleares se acaban en el centro de la estrella, y queda un nucleo
inerte de carbono y oxigeno. Dado que nuevamente no hay una pre-
sion que se oponga al colapso, el nicleo se vuelve a contraer. Su
densidad comienza a aumentar, hasta que en un punto se alcanza una
nueva configuraciéon de equilibrio hidrostético, en donde la presién
de degeneracion de los electrones soporta la presion gravitatoria. Este
objeto compacto es lo que se conoce como enana blanca. El estudio
de la materia degenerada da un limite para el valor de la masa que
puede tener una enana blanca que no rota, conocido como limite de
Chandrasekhar [Chandrasekhar, 1931], de ~ 1,4M; a partir de este
valor la presiéon de degeneracién de los electrones no alcanza para
mantener la configuracion de equilibrio. Dado que las enanas blancas
pueden observarse directamente con telescopios 6pticos, este limite
tedrico ha sido confirmado por las observaciones; se conocen mds
de 1000 enanas blancas, y en todos los casos la masa estimada es
< 1,2Mg [Neugebauer, 2003].

En el caso de estrellas masivas, i.e., M > 5M, la contraccién del
nucleo genera la temperatura necesaria para la quema del carbono y
oxigeno, y comienza una nueva etapa de reacciones nucleares. Esta
secuencia en la que finaliza una etapa de quema, el ntcleo se contrae
para alcanzar la temperatura necesaria para la ignicién del siguiente
elemento, y luego comienza una nueva etapa en la que se fusionan
elementos cada vez més pesados, se repite hasta que queda un ntcleo
de hierro.

Finalmente, la desintegraciéon endotérmica del hierro provoca el
colapso del nicleo generando un objeto compacto. Si la masa del
nicleo al momento del colapso supera el limite de Chandrasekhar, la
presion de degeneracion de los electrones no detiene el colapso. La
densidad llega a valores tan altos que los electrones se fusionan con los
protones formando neutrones; la nueva configuracién de equilibrio se
alcanza cuando la presion de degeneracién de los neutrones sostiene
el colapso, en lo que se conoce como estrella de neutrones.

Mientras que las enanas blancas pueden ser descriptas en el marco
de la mecdnica cldsica, las estrellas de neutrones deben ser descriptas
en el marco de la relatividad general. La solucién de las ecuaciones
de Einstein conocida como ecuacién de Tolman-Oppenheimer-Volkoff
[Oppenheimer & Volkoff, 1939], describe la estructura de un cuerpo
estatico, esféricamente simétrico en equilibrio hidrostético. Con esta
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solucion puede verse que existen un limite para el valor méximo de la
masa de la estrella de neutrones; dependiendo del radio del objeto, el
valor maximo para la masa varia entre 1,4 —3M, [Bombaci, 1996].

Para estrellas muy masivas, la masa del niicleo de hierro excede el
valor limite para la masa de una estrella de neutrones, y la presiéon de
degeneracién de neutrones ya no alcanza para evitar el colapso de la
estrella. Ante la falta de algtin mecanismo que contrarreste el efecto
de la gravedad, la estrella colapsa en una singularidad, generando
asi un agujero negro de masa estelar. Las estrellas con masas en el
rango de 20 —30M producen agujeros negros con masas superiores
a 1,8Mg. Los agujeros negros de baja masa (1,5Mgy < M < 1,8Mg)
son el resultado del colapso de estrellas con 18 —20M), junto con
la eyeccién de las capas superiores de la estrella por una onda de
choque en un evento conocido como core-collapse supernova. En la Fig.
10 se muestra un diagrama del espacio-tiempo en las coordenadas
de Eddington-Finkelstein para la formacién de un agujero negro de
Schwarzschild a partir del colapso estelar.

Figura 10: Diagrama espacio-temporal que muestra la formacién de un
agujero negro por colapso gravitacional. El agujero negro esta
localizado en la regién del espacio-tiempo donde todos los conos
apuntan hacia la singularidad.

Si bien atin no hay un modelo que describa el colapso dindmico
de materia en el marco de la relatividad general, estudios parciales
muestran que el colapso no esférico y con momento angular no nulo
da lugar a la formacién de un agujero negro de Kerr, caracterizado tni-
camente con los pardmetros masa y momento angular [Neugebauer,
2003]. Actualmente, se estudia intensivamente este tipo de colapso,
dado que podria ser fuente de ondas gravitacionales.
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2.3.2  Agujeros negros supermasivos

Durante las tltimas décadas se ha acumulado evidencia de la pre-
sencia de SMBHs en los ntcleos de las galaxias. La principal evidencia
es la medicién de un pozo de potencial fuerte en una regién compacta,
que no puede atribuirse a una concentraciéon de estrellas o de camulos
estelares. Sin embargo, atin no se conoce con certeza cudl es el me-
canismo que da origen a la formacién de un agujero negro con una
masa de 10° — 10°M,, ya que no puede resultar de la evolucién de
una estrella muy masiva.

Existen diversos mecanismos que pueden formar agujeros negros
de masa intermedia en el centro de galaxias muy distantes, formadas
en etapas tempranas del universo. Es probable que estos objetos hayan
sido la semilla inicial para la posterior evolucién a los SMBHs que
se detectan actualmente. La Fig. 11 es una adaptacién del diagrama
propuesto por Martin Rees en 1978 [Rees, 1978], que muestra diferentes
escenarios para la formacién de SMBHs.

Figura 11: Esquema que muestra los caminos evolutivos posibles para la
formacién de un agujero negro supermasivo [Volonteri, 2010].

Estudios recientes sobre la dindmica de estrellas y gas en los ntcleos
de las galaxias, también respaldan la presencia de agujeros negros con
masas en el rango ~ 10° — 107 M, en el centro de las galaxias cercanas
[Ferrarese & Ford, 2005]. El més contundente en este sentido, es el de
las 6rbitas de estrellas en la region central de la Galaxia [Ghez et al.,
2008]. Este estudio se realizé con imagenes tomadas entre 1995 y 2012
por el telescopio Keck, de unas 20 estrellas en una region central de un
parsec de radio (ver Fig. 12). Dos de estas estrellas tienen un periodo
orbital menor a los 16 afios, por lo que sus 6rbitas fueron reconstruidas
completamente [Meyer et al., 2012]. Con esta informacién se determiné
la presencia de un agujero negro supermasivo de 4 x 10°M, en el
centro de la galaxia.
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() (b)

Figura 12: Reconstruccion de las érbitas de las estrellas orbitando el centro
galdctico [Meyer et al., 2012].

Existe una relacién entre las masas de los agujeros negros centrales
y la masa de las componentes esferoidales, o bulge, de las galaxias
anfitriones. Esta correlacion sugiere la existencia de un mecanismo
tnico para la formacién de SMBHs, y una evolucién conjunta con la
galaxia [Kormendy & Richstone, 1995; Graham, 2012]. Por otro lado,
se han detectado galaxias activas muy luminosas hasta z ~ 7, en
donde la masa estimada para el agujero negro central es de ~ 10 M,
[Mortlock et al., 2011]. Esto impone fuertes restricciones al mecanismo
de formacién, dado que debe ser posible formar agujeros negros muy
masivos en etapas tempranas del universo.

Los modelos cosmoldgicos actuales (e.g., ACDM) favorecen la idea
de la formacién de estructura debido al colapso gravitatorio sobre
pequenias fluctuaciones primordiales en un universo casi homogéneo;
esta formacion de estructuras se hace de manera jerdrquica, comen-
zando por estructuras de mayor escala, y una posterior formacién de
estructuras a menor escala. El enfriamiento y fragmentacion del gas
residual en los halos de materia oscura, permiten la formacién de las
galaxias a partir del contenido bariénico [White & Rees, 1978]. En este
contexto, se proponen tres mecanismos posibles para la formacién
de SMBHs, que varian en el tipo de semilla inicial y en la etapa del
universo a la que se forma (para una descripcién mas detallada se
recomienda el trabajo de Volonteri 2010).

En el primero de estos mecanismos se sugiere que los SMBHs son los
remanentes de la primera generacién de estrellas formadas, conocidas
como estrellas de poblacion 111 (Pop III). Se piensa que las primeras
estrellas se formaron en minihalos con My, ~ 10° Mg, de metalicidad
muy baja, en la era de pre-ionizacién del universo [e.g., Bromm et al.,
1999; Abel et al., 2000]. Simulaciones numéricas del colapso de nubes
primordiales sugieren que estas primeras estrellas son muy masivas,
con M > 100M,. Estrellas con M > 260M, en la secuencia principal
estdn sujetas a una inestabilidad causada por fotodesintegracion; esta
inestabilidad causa que la estrella acrete todos los elementos pesados
que se producen en su interior en el momento en que forma un agujero
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negro [Bond et al., 1984]. Este mecanismo generarfa una agujero negro
con una masa de al menos la mitad de la masa del progenitor. Estas
semillas livianas se formarian a edades muy tempranas del universo
(z > 20), lo que le da tiempo al agujero negro inicial a aumentar su
masa por acrecion de material circundante. Si bien este mecanismo es
eficiente para explicar el origen de los SMBHs, atin hay mucha incerti-
dumbre con respecto a la formacién de estrellas de Pop IIL. Estudios
numéricos muestran que no es sencillo formar estrellas tan masivas,
dado que la nube de hidrégeno es muy propensa a la fragmentaciéon
[Smith et al., 2010; Greif et al., 2011].

En el segundo modelo se propone el colapso directo de nubes den-
sas de gases a causa de inestabilidades dindmicas [Loeb & Rasio, 1994,
Begelman et al., 2006]. La presencia de metales en el gas fomenta la
fragmentacion y la formacion de estrellas; sin embargo, las prime-
ras proto-galaxias eran libres de metales, por lo que en las regiones
internas de las mismas estaban dadas las condiciones necesarias pa-
ra una eficiente acumulacion de gas que lleve a la formacién de un
SMBH. Simulaciones numéricas muestran que las masas tipicas que
se acumulan en la region central del tamafio de unos parsecs es del
orden de 10* — 10°M,. Dependiendo de la eficiencia con la que se
acumula material, es posible que el gas forme una estrella supermasi-
va, M > 5 x 10% Mg, que eventualmente colapsa formando un agujero
negro [Shapiro et al., 1976]. Si bien en este caso la formacién de la
semilla ocurre a edades mas avanzadas (z ~ 5 — 10), la masa inicial es
mayor que en los otros procesos, y compensa el hecho de que tiene
menos tiempo de crecer.

Por ultimo, el tercer mecanismo propuesto para la formacién de
semillas de SMBHs es a partir de inestabilidades en camulos estelares
[Begelman & Rees, 1978]. A medida que las estrellas de Pop III comien-
zan a enriquecer el medio con metales, se vuelve més dificil que se
formen grandes acumulaciones de gas, ya que los metales hardn que la
nube se fragmente. Esto aumenta la tasa de formacién estelar en cimu-
los compactos. La interaccién dindmica dentro de estos ciimulos —que
contienen ~ 108 estrellas— puede llevar a la formacién de remanentes
con masas en 102 — 10*M,. Este escenario resulta en una masa de la
semilla (~ 103M,) y una época de formacién (z ~ 10 — 15) intermedias
con respecto a los otros mecanismos. La diferencia principal de este
mecanismo es que no necesita la etapa previa de formacién de una
estrella muy masiva.

Los datos observacionales actuales atin son escasos como para
poder descartar alguno de los tres caminos posibles que llevan a
la formacién de un agujero negro supermasivo. Se espera que en los
proximos afios, tanto la posibilidad de observar a distancias mayores,
como la informacién que se obtendra con los detectores de ondas
gravitacionales, se podrd determinar con mayor exactitud cudl es el
proceso de formacién de las semillas, y la posterior evolucién conjunta
con la galaxia anfitriona.

En 2012 se descubrié una nube de gas G2 que se estd aproximando
al centro galactico [Gillessen et al., 2012]. Originalmente se habia
estimado que el pasaje por el perihelio seria a mediados de 2013,
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pero recientemente se determiné que serd en unos meses. La distancia
minima a la que se acercara la nube es de ~ 2200rg, por lo que el
estudio de la dindmica y evolucién de la misma en los préximos
meses podra usarse para obtener informacién sobre los procesos en la
vecindad de agujeros negros supermasivos.

2.4 AGUJEROS NEGROS DE MASA ESTELAR Y SISTEMAS BINARIOS

La caracteristica principal que distingue a un agujero negro del resto
de los objetos astrofisicos, es el horizonte de eventos. La detecciéon
del mimo seria la prueba final de la existencia de los agujeros negros
en el universo. Sin embargo, justamente por las propiedades de un
horizonte de eventos, no pueden obtenerse evidencias directas de este.

A pesar de esto, es posible probar de forma indirecta la existencia
de agujeros negros. Todas estas evidencias dependen de la interaccion
del objeto compacto con el entorno. En la seccion anterior se discutio
el estudio dindmico de las estrellas en la region central de la Galaxia.
Esto provee una de las indicaciones mds fuertes de la existencia de
un agujero negro supermasivo en el centro galdctico. En el caso de
los agujeros negros de masa estelar las evidencias mds fuertes se
encuentran en los sistemas binarios.

El colapso de una estrella masiva es el proceso que da lugar a la
formacién de un agujero negro de masa estelar. Sin embargo, la mayor
parte de las estrellas no estdn aisladas, sino que forman parte de
sistemas binarios. La evolucién de las estrellas en sistemas binarios
puede ser muy diferente al caso aislado.

En un sistema binario donde las componentes estdan separadas —la
distancia entre las mismas es mucho mayor que los radios de ambas—
las dos estrellas evolucionan en forma independiente, siguiendo el
camino evolutivo determinado por su masa. Cuando la estrella que
inicialmente era mas masiva sale de la secuencia principal y evoluciona
hacia la rama de las gigantes, su radio se incrementa hasta llenar
el tamafio de su l6bulo de Roche*. En este caso, la presiéon en el
punto de Lagrange inicia la transferencia de masa hacia la estrella
compafiera, como se muestra en la Fig. 13. Para sistemas binarios en
donde la estrella donante es una estrella masiva, la transferencia de
masa también se hace a través de vientos estelares, como se muestra
en la Fig. 14

Cuando el objeto acretante es una estrella de neutrones o un agujero
negro ocurre un fenémeno interesante: el gas que estd siendo acretado
posee momento angular, por lo que no caera esféricamente, sino que
formard un disco de acrecion alrededor del objeto compacto. Este fluido
laminar es dindmicamente inestable por lo que aparece turbulencia en
el disco. La viscosidad generada por esta turbulencia, o por turbulencia
magnética si la fuente tiene campos magnéticos, hace que las particulas
en el disco pierdan momento angular, y vayan cayendo hacia el objeto
compacto en espiral. La temperatura en las regiones internas del

En el problema del movimiento de dos cuerpos, se define al 16bulo de Roche como la
superficie equipotencial que pasa a través del primer punto de Lagrange L.
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Figura 13: Sistema binario en el que la estrella ha llenado el 16bulo de Roche,
y la transferencia de masa se hace a través del punto de Lagrange
L.

Figura 14: Binaria de rayos X de gran masa; la transferencia de masa se hace
a través del Lobulo de Roche y de vientos estelares.

disco puede alcanzar valores del orden de ~ 10°~7 K. La ley de
desplazamiento de Wien permite hacer una primera estimacion de la
radiacion producida: el maximo de la radiacion térmica de un cuerpo
negro se emite en una longitud de onda dada por

Amax = b/T, (2.23)

donde b es la constante de Wien. Si la temperatura en la region interna
del disco es 107 K, entonces Amax ~ 0,3 nm, y la mayor parte de la
radiacién es emitida en los rayos X. Es por esto que a los sistemas
binarios en donde el acretor es una estrella de neutrones o un agujero
negro se los llama binarias de rayos X (XRBs). Este fendmeno no ocurre
para enanas blancas, porque para estos objetos la densidad columnar
del gas acretado es alta y no deja que los rayos X escapen [Tauris &
van den Heuvel, 2006]. Un analisis detallado de los modelos de disco
se presenta en el siguiente capitulo.

En XRBs donde el objeto compacto es una estrella de neutrones, se
puede producir un fenémeno conocido como piilsar. Este fenémeno
se debe a la rotaciéon de una estrella de neutrones magnetizada: el
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campo eléctrico que se forma por la rotacién del campo magnético,
acelera protones y electrones que escapan por los polos magnéticos
de la estrella. La radiaciéon de este haz de particulas se detecta sélo
cuando el haz apunta hacia la Tierra; como la estrella rota, la emisién
aparece pulsada, con intervalos muy cortos y regulares. Cuando se
detectan estas pulsaciones en la misma posicién que una XRB, entonces
es evidencia de que el objeto compacto es una estrella de neutrones.

Por otro lado, la existencia de una superficie sélida es una clara
diferencia con lo que ocurre para un agujero negro, en donde el hori-
zonte de eventos no es una superficie fisica. También puede inferirse
la presencia de una estrella de neutrones a partir de los destellos
que se generan cuando parte del material que esta siendo acretado
impacta en la superficie y genera destellos producto de reacciones
termonucleares [Cottam et al., 2002].

En los casos en los que no se observan evidencias de la presencia
de una estrella de neutrones, la naturaleza del objeto compacto se
determina a partir de estimaciones de la masa. En un sistema binario
la masa del objeto compacto queda determinada por la funcién de
masas, (M),

. 3.
f(M) = PogbznG — M,
K3 (14+q)

(2.24)

en donde P, es el periodo orbital del sistema, y K, es la media
amplitud de la curva de velocidad radial de la estrella normal; estas
son dos cantidades que se miden en los sistemas binarios a partir del
espectro de la estrella normal. El pardmetro i es la inclinacién del
plano orbital del sistema con respecto a la visual; si bien no hay un
método directo para medir este pardmetro, puede acotarse su valor
usando diferentes modelos [e.g., Greene et al., 2001; Gelino, 2004;
Casares et al., 2005]. En la Ec. 2.24 M es la masa del objeto compacto,
q = M1/M; es el cociente de masas, y M, es la masa de la estrella.
El cociente q puede deducirse midiendo la velocidad de rotacién de
la estrella normal. El valor de la funcién de masas es la cota inferior
para la masa del objeto compacto; si este valor excede el limite de
Chandrasekhar, hay una gran probabilidad de que el objeto sea un
agujero negro.

Las XRBs se clasifican en dos grandes grupos, de acuerdo a la masa
de la estrella compafiera y al mecanismo de transferencia de masa:
binarias de rayos X de baja masa o Low-mass X-ray Binary (LMXB),
donde la masa de la estrella donante es < 3M, y binarias de rayos X
de gran masa o High-mass X-ray binary (HMXB), donde la masa de la
estrella donante es > T0M,.

= Binarias de gran masa

Las estrellas donantes en estos sistemas son estrellas masivas,
supergigantes, de tipo espectral temprano O o B. Tienen radios
de 10 — 30R, llenan sus 16bulos de Roche, pero la transferencia
de masa se hace a través de vientos estelares (ver Fig. 14). Actual-
mente se conocen unas 200 HVXBs en la galaxia, y presentan una
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distribucién espacial que sigue la estructura de brazos espirales
de la galaxia [Coleiro & Chaty, 2013]. Esto se debe a que su vida
media depende de la evolucién de la compafiera masiva, por lo
que suelen ser objetos jévenes (< 10° — 107 afios).

Existe un subgrupo dentro de esta categoria, que es el de las
binarias con estrellas de tipo Be. Estas representan el ~ 80 % de
las HMXBs [Dubus, 2013]. Las estrellas Be suelen ser de secuencia
principal, o etapas cercanas (III-V), y se caracterizan por tener un
disco circumestelar de gas. La acrecién en estos sistemas suele
ocurrir cuando el objeto compacto pasa cerca de este disco (ver
Fig. 15, Maraschi et al. 1976).

Figura 15: Esquema de un sistema binario en donde una de las componentes

es una estrella Be. Usualmente el objeto compacto perturba fuerte-
mente el disco [Romero et al., 2007]. Adaptado de Tauris & van
den Heuvel [2006].

La mayoria de las HMXBs tienen estrellas de neutrones, pero no
son radio pulsares porque la densidad de materia que cae cerca
de los polos corta el circuito eléctrico y, consecuentemente, la
emision responsable de las pulsaciones [Dubus, 2013]. Se ha
confirmado, sin embargo, la presencia de un agujero negro en al
menos 6 HMXBs.

Binarias de baja masa

La estrella donante en las LMXBs es de baja masa (< 1Mg), y
tiene una vida media de < 107 — 107 afios. La transferencia de
masa en estos sistemas se hace a través del punto de Lagrange, en
etapas avanzadas de la evolucion de la estrella. Por este motivo,
las LMXBs estdn asociadas a objetos del halo galactico, y/o de
camulos globulares.

El catdlogo de LMXBs de Liu et al. [2007] contiene mds de 180
fuentes en la Galaxia, y de las Nubes de Magallanes. En los
altimos afios, gracias a los datos en rayos X y a la resolucién del
satélite Chandra, se han identificado cientos de estos sistemas en
galaxias cercanas [Hsu et al., 2013].

Aproximadamente el 50% de las LMXBs atraviesan episodios
en donde la luminosidad en rayos X se incrementa en varios
6rdenes de magnitud, y se las identifica como novas de rayos X.
Al mismo tiempo la luminosidad en el 6ptico también aumenta,
por lo que se cree que se producen por cambios en la tasa de
acrecion sobre el objeto compacto. La mayoria de las novas de
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rayos X se han detectado sélo una vez [McClintock & Remillard,
2006].

2.4.1 Binarias de rayos X con agujeros negros

Las binarias con agujeros negros representan el 10 % de las XRBs
[McClintock & Remillard, 2006]. Actualmente se ha confirmado la
presencia de un agujero negro en 18 LMXBs, y en 6 HMXBs, donde s6lo
Cygnus X-1 pertenece a la Galaxia, mientras que las 5 restantes son de
galaxias cercanas [Zhang, 2013]. En la Tabla 1 se listan los datos de
estos sistemas, y en la Fig. 16 se muestra un diagrama a escala de los
mismos.
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Figura 16: Diagrama a escala de los agujeros negros confirmados a par-
tir de estudios dindmicos del sistema binario (no estd inclui-
da la fuente H 1743-322). La escala de color para las LMXBs
representa la temperatura de la estrella compariera; las estre-
llas comparieras en las HMXBs tienen temperaturas muy altas,
por lo que su escala de color no estd representada en la figu-
ra [Zhang, 2013]. Imagen adaptada del diagrama del Dr. Orosz
(http:/ /mintaka.sdsu.edu/faculty/orosz/web/).
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La fuente IC 10 X-1 contiene el agujero negro estelar mas masivo
conocido hasta la fecha, con una masa superior a las 20M, [Silverman
& Filippenko, 2008]. Por otro lado esta fuente, como NGC 300 X-1,
son de particular interés, dado que en ambos casos la estrella donante
es una estrella Wolf-Rayet. La tinica XRB conocida con anterioridad a
estos descubrimientos con una estrella WR es Cygnus X-3, en donde,
si bien el objeto compacto es candidato a agujero negro, atin no se
ha confirmado su naturaleza. Lo interesante de estos sistemas es que
son candidatos a formar un sistema binario de agujeros negros; las
estrellas WR son tan masivas que, atin considerando la pérdida de masa
por sus vientos estelares, su evolucion las llevara a formar agujeros
negros. Ademads, ambos sistemas estdn muy ligados, por lo que no
serdn desligados luego de la explosiéon de supernova. Estos sistemas
estdn a distancias menores a los 200 Mpc, por lo que, si se produjera
la colisién de los agujeros negros, son candidatos ideales para estudiar
la produccién de ondas gravitacionales [Bulik et al., 2011].

El tnico sistema de la Tabla 1 en el que no se ha determinado la
funcién de masas ni otros pardmetros orbitales es H 1743-322. Sin
embargo, el espectro en rayos X de esta fuente presenta las mismas
caracteristicas que los agujeros negros confirmados [Homan et al.,
2005].

Todos los agujeros negros estelares fueron descubiertos como fuen-
tes brillantes de rayos X. Las curvas de luz, el comportamiento tempo-
ral, y otras caracteristicas del espectro en X de estos sistemas son muy
particulares, por lo que se usan como punto de referencia para identi-
ficar posibles candidatos a agujeros negros. Actualmente, existen al
menos unos 21 candidatos a agujeros negros en la Galaxia [McClintock
& Remillard, 2006].

En el siguiente capitulo se presentan las caracteristicas de los espec-
tros de rayos X de estos sistemas, y los modelos actuales que describen
las propiedades observadas.



DISCOS DE ACRECION Y CORONAS EN
AGUJEROS NEGROS ACRETANTES

La materia acretada por un objeto compacto en un sistema binario
posee momento angular respecto al mismo; esto hace que no caiga
radialmente en el pozo del potencial, sino que el gas acretado forme
un disco de acrecién. En principio, una particula en el disco describira
una Orbita circular. Sin embargo, si se le extrae momento angular,
entonces la particula caerd en forma espiral sobre el objeto compacto,
liberando energia potencial gravitatoria y ganando energia cinética de
rotacion (ver Fig. 17).

3

3n 3n
2 2

@) h =3,7GM/c (b) h = 32GM/c

Figura 17: Dos ejemplos de 6rbitas de una particula masiva alrededor de
una agujero negro de Schwarzschild, para distintos valores del
momento angular. La particula estd inicialmente en r = 20rg; para
mantener la érbita circular la particula necesita un momento an-
gular de h ~4,9GM/c. En el grafico de la izquierda h = 3,7GM/c,
mientras que en el de la derecha h = 3,2GM/c.

La energia que puede extraerse en este proceso es del orden de la
energia de ligadura de la tltima 6rbita circular estable. En el caso de
un agujero negro de Schwarzschild, la energia de una particula en una
Orbita circular puede determinarse a partir de la Ec. 2.12:

E 1—2GM/c?r (3.1)
me2 ~ (1—3GM/c2r) /2" 3-

Dado que Tisco = 3Tschw, la energia de ligadura resulta [Hobson et al.,
2006]:

E
el ~ 0,943. (3.2)

Si se define la eficiencia radiativa de un disco de acrecién, Maer, cOmo
la razén entre la energia radiada y la energia en reposo del material
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acretado, la maxima eficiencia de un disco alrededor de un agujero
negro de Schwarzschild es

Nacr = 1—0,943 ~ 0,057. (3-3)

Asi, la acreciéon de materia sobre un agujero negro puede convertir
hasta un 5.7 % de la energia en reposo en radiacién. En el caso de
un agujero negro de Kerr, esta eficiencia es mucho mayor, siendo
Nacr ~ 0,42 para un agujero negro de Kerr extremo (a = GM/c).

Este es el mecanismo de generacion de radiacién maés eficiente que
se conoce' —casi diez veces més eficiente que la fusién nuclear-y es
responsable de los fendmenos mas luminosos del universo.

Como se mencioné previamente, el rango de energia en el que emi-
ten los discos de acrecién de las XRBs es el de rayos X. La luminosidad
del disco esta asociada a la tasa de acreciéon M, segin

L= T]achCZ/ (34)

Es conveniente definir la tasa de acrecién de Eddington Mggq como
la tasa de acreciéon a la cual la luminosidad del disco es igual a
la luminosidad de Eddington®. La luminosidad de Eddington (en
unidades de erg s~ ') est4 dada por:

M

Lpgq = 1038
Edd M@

(3:5)
La tasa de acrecién de Eddington se suele definir para una eficiencia
Nacr ~ 0,1, por lo que, en unidades de M, afio~ !, resulta en

Mgaq = 1,8 % 108 M (3.6)
Mo

En estado estacionario, la estructura del disco estd determinada
por el valor de la masa y el spin del agujero negro, asi como de la
tasa de acrecion. La dependencia de la masa puede removerse si se
escribe la tasa de acrecién en unidades de Mgqq, dado que fuentes
que emiten a fracciones similares de la luminosidad de Eddington,
L/Lgq4, presentan discos de acrecién con la misma estructura [Done
et al., 2007]. Actualmente no se conoce un modelo alternativo maés
simple —la estructura depende principalmente de s6lo dos pardmetros—
y efectivo para describir las observaciones multi-longitud de onda, y
en escalas muy diferentes, como el modelo de acrecién de materia
sobre un objeto compacto.

En este capitulo se discuten los estados espectrales de las binarias
de rayos X, y los distintos modelos de discos que los reproducen.

La aniquilacién de materia-antimateria tiene una eficiencia n = 1, pero no se espera
que exista en el universo una cantidad importante de antimateria

La luminosidad de Eddington se define como la luminosidad maxima que un cuerpo
puede tener en equilibrio hidrostético, i.e., la fuerza de la presién de radiaciéon es
igual a la fuerza de atraccién gravitatoria.
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3.1 CARACTERISTICAS OBSERVACIONALES DE LOS ESTADOS ESPEC-
TRALES DE LAS XRBS

En el afio 1971 se detecté un cambio marcado en el espectro en rayos
X de Cygnus X-1 [Tananbaum et al., 1972]. Durante esta transicion el
flujo promedio en la banda de rayos X blandos (2 — 6 keV) disminuy6
en un factor 4, mientras que el flujo en los rayos X duros se incrementé
en un factor 2. Al mismo tiempo, la contrapartida en radio de la
fuente se hizo muy brillante. Desde esta primera deteccién hasta la
actualidad, se han observados numerosas transiciones entre distintos
estados espectrales de las XRBs.

El espectro de rayos X de las XRBs muestra una componente térmica
(de tipo cuerpo negro) y una no térmica (de tipo ley de potencias), que
varian en intensidad y en forma. Originalmente se distinguian dos
estados espectrales canénicos, el estado low-hard (Low-Hard (LH)) y el
estado high-soft (High-Soft (HS)). El estado HS presenta luminosidades
altas en la regién de los rayos X blandos. El estado LH, en cambio,
tiene luminosidades menores (aunque hay excepciones), y la principal
contribucién a la luminosidad total es en la regién de los rayos X
duros.

Ademas de la emisién continua en rayos X, hay otros rasgos carac-
teristicos de los espectros de las XRBs. Uno de ellos es la existencia de
variaciones muy rapidas de la radiaciéon alrededor de determinada
frecuencia, conocidas como oscilaciones casi-periddicas o Quasi-periodic
oscillations (QPOs). Estas pueden identificarse al estudiar la densidad
de potencia de la sefial X en funcién de la frecuencia; esto se conoce
como power spectral density. La variaciéon al azar de la radiacién de un
objeto genera un nivel de ruido constante en la densidad de potencia;
en cambio, sistemas con QPOs muestran un pico ensanchado en la
densidad de potencia a una frecuencia determinada.

Otra de las caracteristicas observadas usualmente en los espectros
de las XRBs es la presencia de la linea de fluorescencia de hierro, Fe
Ko; el estudio de la misma es una herramienta para investigar la
naturaleza del material acretado y la fisica en las cercanias del agujero
negro.

En la época del satélite RXTE se obtuvieron numerosos espectros de
binarias con agujeros negros, y se han podido identificar al menos tres
estados espectrales tipicos, compartidos por la mayoria de los sistemas.
Existe, ademads, un cuarto estado que corresponde a la inactividad de
la fuente, conocido como estado quiescent. A continuacién se presenta
una descripcién fenomenolégica de todos estos estados.

» Estado high-soft (HS)

En este estado la componente térmica domina el espectro de
rayos X por debajo de los 10 keV, con una temperatura caracte-
ristica de kT ~ 0,7 — 1,5 keV. La ley de potencias en este estado
es blanda, con un indice « ~ 2,1 —4,8 y de intensidad baja. En la
Fig. 18 se muestran los espectros obtenidos con RXTE en el estado
HS de cinco sistemas de la Tabla 1. La densidad de potencia esta
representada en la columna izquierda de la imagen, en donde
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puede verse que en general no se detectan QPOs durante este

estado.
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Figura 18: Izquierda: Espectros de XRBs en el estado HS. Los espectros fueron
ajustados con una componente térmica, que domina a E < 10
keV, y una ley de potencias tenue a energias mayores. Derecha:
Densidad de potencia. Gréfico de McClintock & Remillard [2006].

» Estado low-hard (LH)

En este estado el espectro a E > 1 keV estd dominado por una
ley de potencias de indice duro (x ~ 1,5—2,1), y un corte expo-
nencial muy pronunciado a E ~ 100 keV. La componente térmica
es méas débil y aparece a energias més bajas en comparacién con
el estado HS; la temperatura caracteristica de esta componente
en este estado es kT < 0,8 keV. En la Fig. 19 se muestran los
espectros de las mismas cinco binarias de la Fig. 18, pero en el
estado LH. Otra caracteristica de este estado es que presenta, en
general, una densidad de potencia elevada.
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Las fuentes que permanecen un periodo prolongado en este
estado suelen tener asociada una contrapartida en radio, con
un espectro chato e invertido, donde la luminosidad en radio
estd correlacionada con la emisién en rayos X. En algunos casos,
como Cygnus X-1 [Stirling et al., 2001], con las imagenes tomadas
con instrumentos de Very-long-baseline interferometry (VLBI) se
ha podido resolver una estructura colimada de tipo jet.

Low—Hard State Associated with a Steady Radio Jet
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Figura 19: Izquierda: Espectros de XRBs en el estado LH. Derecha: Densidad
de potencia. Gréfico de McClintock & Remillard [2006].

= Estado very high (VH) o Steep Power-Law (SPL)

En algunas casos las XRBs presentan luminosidades muy altas,
con valores cercanos al 20 % de la luminosidad de Eddington.
En esta situacion el espectro estd dominado por radiacién no
térmica, que puede llegar a constituir entre el 40 % y el 9o % del
flujo total, con un indice « > 2,4, mucho mas blando que el del
estado LH (ver Fig. 20). La intensidad méxima de este estado
coincide generalmente con el comienzo de las QPOs.

» Estado de inactividad o quiescent
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Figura 20: Espectros de las XRBs en el estado SPL; puede verse que una

ley de potencias pronunciada domina la emisién en rayos X, y la
densidad de potencia muestra la apariciéon de QPOs. Gréfico de
McClintock & Remillard [2006].

Una XRB de baja masa pasa la mayor parte de su vida en un
estado de inactividad, caracterizado por ser un estado muy débil,
con una luminosidad Ly = 103%° — 1033 erg | espectro
es similar al del estado LH, y se puede ajustar con una ley de
potencias de indice duro («x ~ 1,5 —2,1).

La Fig. 21 muestra las curvas de luz de tres de las XRBs cuyos
espectros se mostraron anteriormente, tomadas con el instrumen-
to All-Sky Monitor (ASM), a bordo del satélite RXTE [McClintock
& Remillard, 2006]. Estas binarias atraviesan periodos cortos
de actividad, en los que su estado es alguno de los descriptos
anteriormente, y el resto del tiempo estan inactivas.

En la Fig. 22 se muestra la curva de luz de las otras dos binarias;
estos sistemas han estado activos durante todo el tiempo de
operacion de RXTE. En particular, el sistema GX 339-4 nunca ha
sido observado en un estado de completa inactividad.
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Figura 21: Curvas de luz de tres XRBs que suelen atravesar periodos de
actividad. Los datos son de la base ptblica de RXTE.
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Figura 22: Curvas de luz de dos XRBs que durante el tiempo de operacién
del satélite RXTE han entrado en periodos de actividad en forma
recurrente. Los datos son de la base ptiblica de RXTE.

Si bien los cuatro estados descriptos anteriormente representan en
general el comportamiento de la mayoria de las XRBs, existen algunos
casos que presentan caracteristicas distintas o una combinacién de pro-
piedades correspondientes a varios estados, y se los suele identificar
como estados intermedios.

3.2 MODELO ESTANDAR DE DISCO

Los diferentes estados espectrales descriptos en la secciéon anterior,
estan asociados a diferentes regimenes de acrecién. La estructura de
un disco de acreciéon se determina resolviendo el conjunto de ecuacio-
nes hidrodindmicas, e identificando los procesos de calentamiento y
enfriamiento del gas relevantes en cada caso.

El modelo més simple de disco de acrecién es el llamado modelo
estdndar, desarrollado por Shakura & Sunyaev [1973] y Novikov &
Thorne [1973]. El modelo estandar describe la estructura de un disco
de acrecién Kepleriano alrededor de una masa puntual M. En este
modelo se supone que los elementos de fluido describen 6rbitas casi
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circulares con una velocidad angular Q(r) y una velocidad tangencial
V¢ (1) dadas por

(3-7)

La friccién entre capas adyacentes —generada por efectos viscosos—
hace que el gas pierda energia potencial gravitoria, que es radiada. La
pérdida de momento angular de las particulas hace que aparezca una
pequefia componente radial en la velocidad v;. La viscosidad es carac-
terizada por el parametro v, conocido como viscosidad cinematica (en
unidades de cm? s~'), que depende de la estructura a pequefia escala
del disco.

Se considera que la altura del disco es 2h, por lo que si Z(1,t) es la
densidad superficial del disco, entonces

h
r= J pdz ~ 2hz, (3.8)
—h

donde p = p(z = 0) es la densidad del disco evaluada en el plano
z = 0. Se estudian regimenes donde el disco es geométricamente
delgado, es decir, h(r) << r (esta aproximacién no es valida para tasas
de acrecion del orden de Mgqq). En este limite se pueden desacoplar
las ecuaciones hidrodindmicas en las componentes radial y vertical.

Para determinar la estructura del disco con las hipétesis anterio-
res, se estudia la dindmica de un anillo de gas con radio 1 y espesor
dr; la masa y el momento angular del anillo son dm = 2nrZdr y
dl = dmr?Q, respectivamente. Las ecuaciones de conservacion para
este anillo estan dadas por:

a- Conservacion de la masa

0x 0
ra + &(TZVr) =0, (3.9)

b- Conservacioén del momento angular

0 5 0 2~ 110G
ra(Zr Q)+ &(errr Q)= 2oy (3.10)
donde G estd dado por
G(r,t) = 2mr- eraa—? -T, (3.11)

y es el torque viscoso por unidad de longitud sobre la regién del disco
interior al radio 1, ejercido por el material exterior a dicho radio. De
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esta forma, la conservacién del momento angular se puede reescribir
como:

%(Zrzﬂ) + %%(ézwm = %%(virg‘%). (3.12)

La estructura del disco queda determinada al resolver simultdnea-
mente las ecuaciones de conservacién de la masa, momento angular,
energia y momento en la direccién vertical. Es necesario agregar una
ecuacion de estado, una prescripcién de la viscosidad y una ley que
describa el transporte radiativo.

Se pueden combinar las Ecs. 3.9 y 3.12 para eliminar v;, obteniendo

ot  ror

or 30
or

T]/za(er”z)] . (3.13)

Como v es, en general, una funcién de las variables locales del disco,
esta es una ecuacién de difusién no lineal. Dada la solucién para
Y (r,t), la velocidad radial es

3 0

__ 2 952

Vr =
Es necesario conocer el comportamiento de v para poder resolver estas
ecuaciones y encontrar una solucién completa de la estructura del
disco de acrecién.

Sin embargo, en el caso estacionario es posible obtener algunas
propiedades interesantes, atin sin conocer la forma de v. Si M es la
tasa de acrecién de masa, y teniendo en cuenta que v; < 0, la integral
de la Ec. 3.9 en estado estacionario resulta

M = —2nrLv, = constante. (3.15)

Esta ecuacion implica que la tasa de acrecién es independiente de .
Por otro lado, también se puede integrar la Ec. 3.12 y obtener

00 C
vi(-55)=wio-5 16
' 27r3 (3.16)
donde C es una constante de integracién; una forma de determinar
esta constante es con la condicion

00
A Ity — 0/ .
T3 It (3.17)

es decir, el esfuerzo viscoso en el borde interno del disco, i, €s
nulo [Novikov & Thorne, 1973]. Para el caso de un disco de acreciéon
alrededor de un agujero negro no rotante, C = MQ (1, )2, y

vi = l\;? [ (?‘)1/2] . (3.18)
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Al perder momento angular las particulas también pierden energia
gravitatoria; parte de esta aumenta la energia cinética de rotacion y
parte se convierte en energia térmica que puede ser radiada por la
superficie del disco. La energia disipada por viscosidad por unidad
de area y por unidad tiempo esta dada por

D(r) = %vZ(r%—?)z
T A

La energia liberada entre los radios 11 y 12, con 112 >> 1in, Se obtiene
integrando D(r):

2 3 e 1
Lqg= J 2D(r) - 4mrdr = - GMM < — ) . (3.20)
- 2 T2

Esta energia representa el triple de la energia potencial gravitatoria;
este exceso de energia es liberado en la region interior del disco, y
luego es transportado hacia afuera antes de convertirse en calor. Por el
contrario, para v — 1i, << Tin la energia liberada es menor a la energia
disponible por acreciéon. La mayor contribucién a la luminosidad
integrada del disco proviene de r = 2,257, [Shakura & Sunyaev,
1973].

En la direccién perpendicular al plano del disco no hay flujo neto,
por lo que se puede aplicar la condicién de equilibrio hidrostatico,
que, para h << r, queda de la forma

10p GMz
0oz =3 (3.21)

Reemplazando Az ~ h, resulta

P\"/2/ 3 \"?2 ¢
(5 (&) o 622

donde ¢ ~ (P/p)'/2 es la velocidad del sonido. Como cs/ve ~ h/r <<
1, en un disco delgado el flujo es supersénico.

La viscosidad determina la estructura local del disco y la escala
temporal de evolucién. Para poder hacer un estudio més detallado
de la estructura del disco de acrecion es necesario incorporar una ley
para la viscosidad.

Se cree que el origen de la viscosidad se encuentra en turbulencia
magnética a pequefia escala [Lynden-Bell, 1969]. Ademas, la turbu-
lencia del plasma probablemente también contribuya a los efectos
viscosos. En base a consideraciones de anélisis dimensional, Shakura
& Sunyaev [1973] propusieron caracterizar los efectos viscosos con
un dnico parametro adimensional «, de manera que la viscosidad
cinematica resulta

v = apcsh. (3.23)
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Cuando el transporte del momento angular se debe a procesos tur-
bulentos, entonces o < 1. A los modelos construidos con la Ec. 3.23
se los llama discos . El modelo de Shakura y Sunyaev describe una
solucion global, en el sentido de que « es constante a lo largo de todo
el disco. Generalmente, se deja a o« como pardmetro libre del modelo.

El calor generado por viscosidad debe ser transportado a la su-
perficie del disco antes de ser radiado. Para el caso de un disco
geométricamente delgado, el gradiente de temperatura esta en la di-
reccién perpendicular al disco, por lo que el transporte radiativo serad
importante s6lo en esa direccion. El pardmetro que controla el escape
de la radiacién emitida es la profundidad 6ptica T, y depende del
mecanismo de absorcién dominante. Tipicamente, la radiacion se debe
a emision libre-libre (Bremsstrahlung) y dispersion Compton. Para el
disco de Shakura & Sunyaev se obtiene que el disco es 6pticamente
grueso, es decir T > 1, medida en la direccion vertical; en este caso
el transporte de la radiacién se hace por difusién. En este régimen el
flujo de energia resulta

acT?

F(T) = T (324)

donde a es la constante de Stefan. La estructura del disco en la direc-
cién perpendicular al plano queda determinada por el balance entre
la energia disipada, dada por la Ec. 3.19, y la energfa liberada, dada
por la Ec. 3.24.

La presién total serd la suma de la presion del gas y la presién de
radiacidn, es decir

P="+4-aT? :
T3¢ (3.25)

y la relacion constitutiva queda dada por cg = p/p. Estas expresiones
completan el conjunto de ecuaciones necesarias para obtener p, T, vy,
hy Z en funcién de M, M, r y «. La soluciéon del sistema fue hallada
por Shakura & Sunyaev [1973] y Novikov & Thorne [1973]. En esta
solucion el disco puede dividirse en tres regiones (ver Fig. 23):

» Una regién interna para r pequeiios, donde domina la presién
de radiacién y la dispersién domina sobre la absorcion.

= Una regién central donde la mayor contribucién a la opacidad
sigue siendo la dispersién, pero la presién es dominada por la
presion del gas.

» Una region externa para r grandes, en la cual la presion del gas
sigue dominando sobre la presion de radiacién, y la opacidad se
debe a la absorcién libre-libre.

En las regiones externas del disco, donde el disco es 6pticamente
denso y la absorcién domina sobre la dispersion, existe equilibrio
termodindmico local, y la emision serd la de un cuerpo negro de
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Figura 23: Regiones del disco con diferentes propiedades fisicas. Aqui, ot
y og son las secciones eficaces por dispersién Compton y por
absorcion libre-libre, respectivamente.

temperatura Ts igual a la temperatura efectiva local. Para obtener el
perfil de temperatura se pueden igualar las Ecs. 3.24 y 3.19, lo que
resulta en

. 1/4
I {3GMM [1 - (%)‘/Z]} . (3:26)

8macr3 T

El disco radia como un cuerpo negro a cada r, es decir,

v3

expl hv/kTg) —1°

F(v) =B(v) = = (kT)* (3-27)
En la region interna, la dispersiéon Compton tiene un efecto muy
importante sobre la emisioén, generando una distribucién de Wien,

hv

3
kT> exp(*h"/kTS) . (3.28)

F) ~ (

En las regiones intermedias, donde la dispersiéon Compton es la

mayor contribucioén a la opacidad, el equilibrio térmico existe sé6lo si

1T > 1. En la superficie, esto no ocurre y el espectro es afectado por
la dispersion, resultando en

B(v), (3-29)

donde x(v) es el coeficiente de absorcién libre-libre.
El espectro total se obtiene integrando sobre todo el disco:

Text
I, = 47[J Fy[Ts(r)]rdr. (3.30)
Tin

Para un espectro local de tipo cuerpo negro y una distribucién de
temperaturas dada por la Ec. 3.26, se obtiene la forma I, o« v!/3.
Esta dependencia con la frecuencia es caracteristica del espectro del
disco. La Fig. 24 muestra el espectro de emision del disco de acrecién
alrededor de un agujero negro de una masa solar, para dos valores de
la tasa de acrecién i, donde = M/Mgqq. El espectro se extiende
hasta energifas superiores a los keV, por lo que el disco de acrecién es
capaz de producir abundantes rayos X blandos.
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Figura 24: Espectros de emisién de dos discos de acreciéon en el modelo
estandar. La escala de intensidad es arbitraria. Los valores de la
tasa de acrecién estan en unidades de Mgqgq-

Este modelo de disco ha sido muy exitoso para describir la emision
en rayos X de las XRBs durante el estado HS, en donde domina la
emision térmica. Sin embargo, presenta algunas limitaciones, y no
sirve para explicar el origen de los rayos X duros.

La hipétesis de que el esfuerzo viscoso en el 1j, es nulo puede no ser
vélida si el flujo estd dominado magnéticamente [Abramowicz et al.,
1988]. Por otro lado, en la regién interna del disco de acrecién, las
6rbitas no son Keplerianas debido a los efectos relativistas [Novikov
& Thorne, 1973].

El disco esta sujeto a dos grandes inestabilidades: una est4 asociada
a la ionizacién del hidrégeno, mientras que la otra se debe a la presiéon
de radiacién [Lightman & Eardley, 1974].

= Para tasas de acrecién bajas la solucion estandar es térmicamen-
te inestable para temperaturas cercanas a la de ionizacién del
hidrégeno (109> K). Esta inestabilidad es la responsable de las
transiciones de estado observadas en las XRBs, y se discute en
mads detalle en el Cap. 6.

= Para tasas de acrecién altas, el disco estd sujeto a una inesta-
bilidad asociada a la presién de radiacién. A radios chicos la
presiéon del disco estd dominada por la presién de radiacién. Un
pequefio incremento en la temperatura causa un gran incremen-
to en la presion (Pyag ~ ) y, consecuentemente, un incremento
en el calentamiento ya que el esfuerzo viscoso es proporcional a
la presion total. Esto genera un gran aumento en la temperatura,
que no estad balanceado con ninguna disminucién en la opaci-
dad para permitir un enfriamiento mds efectivo, produciendo la
inestabilidad.
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La aproximacién de un disco geométricamente delgado vale si el
proceso radiativo es eficiente respecto a la tasa local de disipacién de
energia; si, en cambio, el disco no radia eficientemente, entonces la
estructura puede ser la de un disco geométricamente grueso, y en
ese caso el andlisis anterior no vale. En particular, la estructura del
disco geométricamente delgado y 6pticamente grueso cuyo espectro
es térmico vale para « << 1. En un régimen en donde « ~ 1 aparecen
otros efectos (turbulencia del plasma, reconexién magnética, etc.) que
pueden llevar a la aceleracién de particulas y asi, a una componente
no térmica en el espectro.

3.3 MODELOS DE DISCO + CORONAS

El modelo estdndar de disco frio ha sido muy til para describir la
emisién durante el estado HS. Sin embargo, este modelo es incapaz
de reproducir los rayos X duros (~ 100 keV) que dominan el espectro
de las XRBs en el estado LH. La temperatura del gas en la region que
mas contribuye a la emisién del disco, puede estimarse usando la Ec.
3.26, y resultaen T ~ 10° K, para M = 10Mg y th = 0,5 [Shapiro et al.,
1976]. Este valor tan bajo de la temperatura explica por qué el modelo
de disco frio, 6pticamente grueso, no puede reproducir la emisiéon de
rayos X duros.

Dado que en todos los estados el espectro se puede describir usando
dos componentes, es natural atribuir estas dos componentes a dos
regiones fisicamente relacionadas: un disco de acrecién responsable
de la componente térmica, y una region de plasma caliente llamada
corona, responsable de la componente de altas energias.

Esta idea da origen a los modelos de tipo “disco+corona”, en donde
la corona no surge como una solucién de las ecuaciones hidrodindmi-
cas, sino que se agrega como una nueva componente aparte del disco
[e.g., Bisnovatyi-Kogan & Blinnikov, 1977]. En estos modelos, una
parte de los fotones blandos creados en el disco pueden interaccionar
con los electrones calientes de la corona y ganar energia por efecto
Compton inverso (Comptonizacién), generando asi la ley de potencias
observada.

Uno de los primeros modelos de este tipo fue el disco de “dos
temperaturas” desarrollado por Shapiro, Lightman & Eardley [Shapiro
et al.,, 1976], en donde se propone que el disco constaba de dos regiones:
una regién interior Opticamente delgada y caliente, y una regién
exterior fria.

3.3.1 Disco de “dos temperaturas”

Thorne & Price [1975] propusieron que si la regién interna del disco
fuera 6pticamente delgada, se podrian alcanzar temperaturas mds
altas (~ 107 K). A estas temperaturas se podria emitir la componente
dura del espectro de las XRBs. Tomando esta idea, Shapiro, Lightman
& Eardley [Shapiro et al., 1976] hallaron una segunda solucién auto-
consistente —conocida como SLE- para el disco de acrecion alrededor
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de un agujero negro. En este caso el plasma es 6pticamente delgado,
con la particularidad de que permite que los electrones y protones ten-
gan temperaturas diferentes; debido a que m,, >> m, la disipacién de
energia viscosa actia principalmente sobre los iones. Estos transfieren
energia a los electrones a través de interacciones Coulombianas, y el
enfriamiento del gas ocurre a través de los electrones. De esta forma,
los iones alcanzan una temperatura de T; ~ 10'"-12 K, mucho mayor
que la de los electrones de T ~ 1087 K. Como el disco es Opticamen-
te delgado, la radiacién es emitida localmente por efecto Compton
inverso o Inverse Compton (IC), Bremsstrahlung o sincrotrén, y no
como la radiacién de un cuerpo negro.

Sin embargo, la soluciéon de SLE es térmicamente inestable. Como
el gas acretado es 6pticamente delgado, la eficiencia del enfriamiento
por Bremsstrahlung decrece a medida que lo hace la densidad [Prin-
gle et al., 1973]. Si se eleva levemente la temperatura de un SLE en
equilibrio, su densidad decrecerd al igual que su tasa de enfriamiento.
Esto hace que el gas se caliente atiin més, generando una inestabilidad
térmica.

3.3.2 Geometria de la corona

Una de las principales incertezas en los modelos de “disco+corona”
es la geometria. Por una lado, la fraccién del disco cubierta por la co-
rona estd directamente relacionada con la pendiente de la componente
no térmica del espectro. Por otro lado, en el espectro se observa un
exceso de radiacion —respecto a la ley de potencias pura-a E ~ 2 —60
keV, que se atribuye a un reprocesamiento de la radiacién dura de
la corona sobre la componente blanda del disco [Bisnovatyi-Kogan &
Blinnikov, 1977]; la forma de este exceso también esta afectada por la
configuracién del sistema disco+corona. Alguna de las configuraciones
propuestas se describen a continuacién.

3.3.2.1  Geometria plano-paralela o Slab

Un andlisis detallado para esta geometria se presenta en los trabajos
de Poutanen et al. [1997]; Dove et al. [1997], donde se estudia el caso de
Cygnus X-1. En estos trabajos, se propone que la corona esta situada
en ambas caras de un disco 6pticamente grueso y geométricamente
delgado, como se muestra en la Fig. 25. Todas las propiedades tanto
del disco como de la corona son constantes con respecto al radio y
existe simetria azimutal.

Figura 25: Geometria de disco + corona plano-paralela; la corona se extiende
en ambas caras del disco delgado.
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El espectro que se obtiene con este modelo es méas blando que el
observado; la pendiente de los rayos X duros de Cygnus X-1 en el
estado LH es de o ~ 1,6 — 1,7, y con este modelo se obtienen valores
o > 1,8 (ver Fig. 26, Dove et al. 1997). Por otro lado, como la solucién
es 6pticamente delgada, la mayor parte de la radiacién emitida por
el disco escapa del sistema sin interaccionar en la corona, generando
un exceso de fotones blandos (E < 1 keV). Ademds, se predice un
quiebre en la ley de potencias a energias de algunos keV que no
ha sido observado. Por dltimo, con este modelo se obtiene un ancho
equivalente para la linea Fe K de ~ 120 eV, mucho mayor al observado,
de menos de 30 keV.

E N(E) [keV cm” s™ keV"]

™M — OSSE

%
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Figura 26: El espectro obtenido con el modelo de disco + corona plano-
paralela es mas blando que el observado en Cygnus X-1 [Dove

et al., 1997].

3.3.2.2 Fulguraciones o Patchy corona

Este modelo fue introducido originalmente para explicar el espectro
observado de galaxias Seyfert [Haardt & Maraschi, 1993]. Aqui se
propone una corona no homogénea, que presenta regiones magnéticas
activas que se ubican como “parches” sobre la superficie del disco. La
Fig. 27 muestra un esquema de la geometria en este modelo.

Figura 27: Esquema de la geometria de disco+corona con fulguraciones;
las regiones que rodean al disco son magnéticamente activas, y
reprocesan la radiacién emitida en el disco.

En este caso la mayoria de los fotones que son emitidos en el disco
pueden escapar sin ser interceptados por la corona. Dado que el
mecanismo de enfriamiento de la corona es Comptonizacién de los
fotones blandos del disco, con esta geometria la corona no se enfria
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de manera efectiva y su espectro de emisién es mds duro [e.g., Stern
et al., 1995]. Este modelo también predice un espectro de tipo ley de
potencias quebrada, en contradiccién con las observaciones [Gierlinski

et al., 1997].

3.3.2.3 Sombrero

Esta geometria es una combinacién de una corona esférica homogé-
nea de radio R. y un disco de acrecién que penetra sélo hasta cierto
radio Rq dentro de la corona (Rq < R, ver Fig. 28).

Figura 28: Geometria de tipo “sombrero”, con una corona esférica y un disco
delgado que penetra hasta cierto radio.

Como puede verse en la Fig. 29, este modelo permite reproducir
muy bien el espectro en el estado LH [Dove et al., 1997; Poutanen et al.,
1997]. También predice el exceso a energias < 1 keV que aparece en el
espectro de Cygnus X-1.
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Figura 29: Ajuste del espectro de Cygnus X-1 en el estado LH usando una
geometria esférica para la corona [Dove et al., 1997].
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3.3.3 Pardmetros de los modelo disco+corona

En los modelos desarrollados por Haardt & Maraschi [1993] y Pou-
tanen et al. [1997], entre otros, se considera que la corona estd formada
por un plasma térmico de pares electron/positrén, producto de ani-
quilacién de fotones en la regién interna del disco; estas particulas
tienen una distribuciéon Maxwelliana relativista, a una temperatura T.
Se considera que la componente dura del espectro es producida por
Comptonizacién; esta emision se caracteriza con una ley de potencias
de indice o« y un corte exponencial a energfas E.. La emisién del disco
es caracterfstica como la radiacion de cuerpo negro a una temperatura
T4.

Se definen las siguientes luminosidades adimensionales:

= La compacticidad 1. de la corona —componente caliente— es

__or L
lo = O R (3-31)

» La compacticidad 14 del disco ~componente fria— dada por:

lg = (1 - f)lg + Labs, (332)

donde f = l./(1 +1¢), lg es la tasa adimensional de disipacion
de energia potencial gravitatoria del sistema, y l,s es la tasa
adimensional de energia absorbida por el disco como resultado
del reprocesamiento de la radiacion en la corona. Asi, flg y
(1 —f)lg representan la tasa de disipacion de energia gravitatoria
en la corona y en el disco, respectivamente.

Otro dos pardmetros relevantes en este modelo son la profundidad
Optica Tp, debida a los protones en el plasma, y la profundidad éptica
total 11, que es inversamente proporcional a la temperatura de los
electrones.

Algunos de estos pardmetros pueden acotarse a partir de datos
observacionales. Por ejemplo, la temperatura de los electrones esta
directamente relacionada con la energia de corte de la componente
dura, T = fgE., donde fg ~ 1 y depende de la opacidad.

Las luminosidades intrinsecas del disco y la corona, L y L, también
pueden obtenerse a partir de correcciones geométricas a las luminosi-
dades medidas. Uno de estos factores es el angulo s6lido subtendido
por el disco alrededor de la corona, que puede estimarse a partir del
exceso de energia en el espectro; otro es la fraccion cubierta de la coro-
na vista desde el disco, D(1+S), que estd directamente relacionada
con el indice « del espectro, segtin

L

D(1+S) =0,15a%=.
Lq

(3-33)
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Tabla 2: Pardmetros del modelo disco+corona para los estados espectrales de
Cygnus X-1 [Poutanen et al., 1997].

Pardmetro Estado low-hard Estado high-soft

La/Le >0,1 ~3
Ry 100km 500km
D(1+S) 0,08 0,3
R4/Rc 0,9 0,65

Una vez fijada la geometria, D(1 + S) es una constante, por lo que el
indice espectral depende de 14 y 1. segiin [Pietrini & Krolik, 1995]

Lo\ —1/4
f) : (3:34)

cx~1,6(ld

Asi, cuando 1./lg aumenta el espectro se hace méds duro dado que la
corona atrapa mads fotones.

El tamafio de la corona estéd limitado por la escala de variabilidad
que estos sistemas presentan en el rango de rayos X/vy; en algunos
casos las escalas de tiempo son del orden de los milisegundos, por lo
que la corona no puede tener méas de algunos cientos de km, entre
20 —50rg, dependiendo de la masa del agujero negro central.

Los valores de los pardmetros relevantes que figuran en la Tabla 2,
son los que se obtienen al aplicar exitosamente este modelo a Cygnus
X-1 [Poutanen et al., 1997]. En el estado LH —dominado por la emisiéon
de rayos X duros- el tamafio de la corona es considerablemente mayor
al tamano en el estado HS. Asi, la relacion entre el radio interno del
disco R4 y el radio de la corona R, serd cercano a la unidad en el estado
LH, lo que significa que el disco s6lo penetra una fraccion pequefia en
la corona. En cambio, en el estado HS el disco se extiende casi hasta
la dltima Orbita estable, y Ry/R. disminuye. La Fig. 30 representa la
configuracién disco+corona en ambos estados.

3.4 MODELOS TIPO ADAF

Hay otro tipo de modelo de disco, en el que una regién similar a
la corona surge como una solucién de las ecuaciones hidrodindmicas.
Estos son los modelos de tipo Advection-Dominated Accretion Flow
(ADAF).

Tanto el modelo del disco estdindar como el de dos temperaturas
se basan en la hipétesis de que el material acretado puede enfriarse
eficientemente, de manera que toda la energia liberada por viscosidad
es radiada localmente. Como consecuencia, la temperatura del gas
acretado es menor que la temperatura local de virial, y se forma un
disco delgado con h << T.

Existe un tipo de modelo que pertenece a un régimen distinto, en el
que el enfriamiento no es tan eficiente, por lo que parte de la energia

49



50

DISCOS DE ACRECION Y CORONAS EN AGUJEROS NEGROS ACRETANTES

(@)

(b)

Figura 30: Geometria del modelo disco+corona en los estados espectrales
low-hard y high-soft.

queda almacenada en el gas y es advectada hacia el objeto central. Este
tipo de flujo dominado por la adveccién recibe el nombre de ADAF.

Existen soluciones de tipo ADAF para dos rangos de m. El primero
corresponde a una tasa de acrecién super-Eddington (th > 1), y des-
cribe un régimen donde el gas acretado es 6pticamente denso, y la
radiaciéon es atrapada por el gas y advectada [e.g., Begelman & Rees,
1978; Abramowicz et al., 1988]. Sin embargo, esta solucién tiene poca
aplicacion.

El segundo se obtiene para una tasa de acrecién sub-Eddington
(m < 1), en donde el gas acretado es poco denso y no tiene tiempo
suficiente de enfriarse antes de caer sobre el objeto central. La energia
que se libera por viscosidad se almacena como energia térmica y es
advectada en lugar de ser radiada. El plasma es 6pticamente delgado
y de dos temperaturas, tal como en la solucién de SLE [e.g., Ichimaru,
1977; Narayan & Yi, 1994, 1995a,b; Abramowicz et al., 1995]. Este
modelo recibe también el nombre de “ADAF de dos temperaturas”.

Para determinar la estructura de este régimen, se resuelve un sistema
de ecuaciones de conservacién, donde la conservacién de la masa, y la
de las componentes del momento son similares a las vistas en la Sec.
3.2, y la ecuacién de conservacién de la energia es de la forma

ds
vT—=0Q0"—-Q". :
vl Q (335)
Aqui Q7 es la energia disipada por viscosidad y Q~ es la energia
perdida por unidad de volumen debido a pérdidas radiativas. El
término de la izquierda corresponde a la entropia advectada, que no

es tenido en cuenta en los modelos de disco delgado. Para medir el
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grado en que el flujo estd dominado por la adveccién, se define el
parametro f de la siguiente manera:

Q" -Q =fQ",
Qadv _Q+ B Q_ (336)
Qt  QFf
De esta forma, la energia advectada es Q,qy = fQ* mientras que la
energia radiada es Q~ = (1 —f)Q™. Distintos valores de f correspon-

den a los distintos regimenes de acrecion:

» f << 1:estoimplica Q' ~ Q™ >> Q,qy. Este caso corresponde a
un régimen donde el enfriamiento es eficiente y toda la energia
disipada por viscosidad es radiada. Las soluciones tipo disco del-
gado y la de plasma de dos temperaturas de SLE corresponden
a este régimen.

» f &~ 1:aqui Quqy & QT >> Q. Esto corresponde a un flujo
tipo ADAF donde el enfriamiento es despreciable y casi toda
la energia disipada por viscosidad se almacena en el gas y es
advectada.

En los modelos de tipo ADAF la presién de radiacion es despreciable
frente a la presion del gas; las dos contribuciones significativas a la
presion son la del gas y la del campo magnético B,

P =Pg+Pm, Pg=PBP, Pm=(1—-B)p, (3-37)

donde p,, = B?/87. Se supone que B es constante para todo 1. Modelos
tipicos fijan = 0,5, que corresponde a equiparticion estricta.

La segunda hipétesis se basa en el modelo de SLE del plasma de dos
temperaturas; la interaccion entre iones y electrones es tinicamente del
tipo Coulombiano, y en ese caso el plasma adopta dos temperaturas,
con los iones mucho mads calientes que los electrones. En su modelo de
ADAF, Narayan & Yi [1995a] s6lo consideraron la contribucién radiativa
de los electrones a través de Bremsstrahlung, radiacién sincrotrén y
dispersiéon Compton inversa.

Por dltimo, la viscosidad se introduce de la misma manera que en
el modelo estandar del disco, a través del pardmetro «.

Como se mencioné anteriormente, la solucién de tipo ADAF existe
para valores de la tasa de acreciéon m menores a un cierto valor critico
Meit. Silas densidades son bajas, las interacciones Coulombianas no
son un mecanismo eficiente para trasferir energia a los electrones;
esto restringe la energia radiada, dado que son los electrones los res-
ponsables de emitir la radiacién. Al incrementar 1, el acoplamiento
Coulombiano se vuelve mas eficiente, la temperatura de iones y elec-
trones se acercan y la energia radiada por los electrones aumenta. El
valor de Tyt es aquel en el cual la escala de acrecién es comparable
a la escala de tiempo en que las temperaturas electrénica e iénica se
igualan debido a las colisiones. Tipicamente, se obtiene que los flujos
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dominados por acrecién ocurren para valores de la tasa de acrecion
demi<103—10"" Ar pequefios, Mt ~ o, para acrecién sobre
un agujero negro; esta dependencia es practicamente invariante de
escala, es decir, vale para agujeros negros de masa estelar, como para
agujeros negros supermasivos (10Mg < M < 108My)

Algunas de las principales caracteristicas de la solucién de tipo
ADAF son las siguientes:

= Ja velocidad radial es comparable a la de caida libre y el proceso
de acrecioén es rapido;

= Ja componente tangencial de la velocidad es sub-Kepleriana;

= como el enfriamiento es ineficiente, la energia generada por
viscosidad se almacena como energia interna, y el gas alcanza
temperaturas muy altas. Esto produce que el gas se eleve, siendo
la escala de altura media h ~ r y la geometria cuasi-esférica, de
tipo corona;

= ]a solucién puede estar sujeta a inestabilidades asociadas a la
conveccion. Sin embargo, se puede probar que la conveccién
ayuda al proceso de transporte de momento angular;

= las soluciones presentan un parametro de Bernoulli —definido
como la suma de las energias cinética, potencial y entalpia del
gas acretado— positivo; esto implica que se pueden producir
vientos, u otro tipo de eyeccion de materia;

= Jos electrones alcanzan temperaturas de T, ~ 107 — 1019 K, para
T < 103Tg;

» una fraccién importante de la energia es advectada, por lo que
la luminosidad de un ADAF es baja;

= atn las soluciones con enfriamiento eficiente, i.e., f — 0, poseen
una corona caliente de baja densidad a r pequefios.

Este modelo da una descripcién adecuada de la region interna de los
discos de acrecién en XRBs. La geometria de un ADAF es muy parecida
a la de los modelos disco+corona, con corona esférica; una de las
diferencias es que en el caso de un ADAF los fotones blandos semillas
para la Comptonizacién son debidos a los procesos Bremsstrahlung
o sincrotrén dentro de la misma regién, mientras que en el caso de
corona+disco proviene de la emisién del disco.

3.4.1 Otros regimenes de acrecion

La solucién de tipo ADAF desarrollada en los trabajos Narayan & Yi
[1994, 1995a,b] supone ciertas condiciones en la estructura del disco:
la tasa de acrecién es constante para todos los radios, la adveccion es
incluida como un término de enfriamiento, no consideran la convec-
cién y, si bien obtienen una estimacion del pardmetro de Bernoulli del
flujo, las consecuencias de la producciéon de un viento o eyeccién de
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materia no estdn incluidas en el tratamiento. Todas estas restricciones,
entre otras, dieron origen a una serie de nuevos desarrollos. Algunos
de ellos se describen brevemente a continuacion.

1. Advection-Dominated Inflow-Outflow Solutions (ADIOS): flujos
dominados por adveccién con producciéon de vientos [Blandford
& Begelman, 1999; Turolla & Dullemond, 2000]

En las soluciones de tipo ADAF, la mayor parte de la energia
del gas es advectada; en el caso de un agujero negro, la energia
se pierde cuando atraviesa el horizonte de eventos. En el afio
1999, Blandford & Begelman propusieron que una fraccién del
gas que estd siendo acretado, pueda ser eyectada en forma de
vientos que se lleva masa, momento angular, y energia.

En este régimen se supone que la viscosidad se debe princi-
palmente a efectos magnéticos. Por otro lado, se propone que
la tasa de acrecion tiene una dependencia con el radio de la
forma m ~ 1P, donde 0 < p < 1; esta restricciéon en el exponente
permite que la masa acretada sea menor para r chicos, mientras
que la energia liberada puede aumentar. Asi, en este régimen la
tasa a la cual el gas es acretado al agujero negro es una pequefia
fraccion de la tasa a la cual el gas es suministrado al sistema.
Toda la materia que no alcanza el horizonte de eventos escapa
en un viento que se lleva parte de la energia del interior del
flujo acretado y momento angular. Para un modelo similar ver
Bogovalov & Kelner [2010].

2. Convection-Dominated Accretion Flow (CDAF): Discos de acre-
ciéon dominados por convecciéon [Quataert & Gruzinov, 2000;
Abramowicz & Igumenshchev, 2001]

Los flujos dominados por adveccion son convectivamente inesta-
bles; esto di6 origen a la solucién de tipo CDAF, en la cual una
pequefia fracciéon del gas acretado provee la energia necesaria
para devolver una gran parte del gas a regiones externas del
disco.

En este caso, al contrario de las soluciones ADIOS, se supone
que no hay eyecciéon de materia. La inestabilidad convectiva
en los ADAF se evita imponiendo que la conveccién transporte
momento angular hacia regiones internas del disco, mientras
que el transporte de momento angular hacia afuera por otros
mecanismos es débil. De esta forma, se obtiene un flujo margi-
nalmente estable, en donde la materia a un radio determinado
se mantiene circulando en remolinos convectivos, y muy poca es
advectada.

3. Luminous Hot Accretion Flow (LHAF): Discos de acrecién calien-
tes y luminosos [Yuan, 2001]

En los ADAF la interaccién Coulombiana entre iones y electrones
es poco eficiente, y por eso casi toda la energia almacenada en los
iones es advectada. En estas soluciones, se considera que la tasa
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de pérdida de energia de los iones por interacciones Coulombia-
nas es mayor que la tasa de calentamiento por viscosidad. En
este caso, el término advectivo es un término de calentamiento y
no de enfriamiento como en los flujos dominados por adveccién.
Esta solucién es posible para m > 1, y debido a que tienen
una tasa de acrecion mayor son més calientes y luminosos que
los ADAF.

4. Magnetically-Dominated Accretion Flow (MDAF): Discos de acre-
cién dominados magnéticamente [Meier, 2005]

En este caso, se propone que en la regién interna del disco de
acrecion (r < 100tg) la contribucién de un campo magnético
intenso y ordenado es méas importante que la del campo mag-
nético turbulento; la dindmica del flujo estaria dominada por el
campo magnético, y no por la presiéon de radiaciéon o del gas.

5. Jet-Dominated Accretion Flow (JDAF): Discos de acrecién domi-
nados por jets [Falcke et al., 2004]

En este caso consideran que para tasas de acrecién sub-Eddington
la contribucién mds importante al flujo de energia es la de un
jet.

6. Neutrino-Dominated Accretion Flow (NDAF): Discos de acrecion
dominados por emisién neutrinos [Kohri et al., 2005]

Si bien este no es un modelo que se aplica a los discos de acrecion
de binarias de rayos X, estd en la clase de discos dominados por
adveccion. Para regimenes de acrecién hiper-Eddington (. >>
1), la opacidad es tan alta que la tinica forma de enfriar el disco
es a través de emisién de neutrinos. Se ha sugerido que este es el
tipo de disco que se genera durante el colapso de progenitores
de GRBs de larga duraciéon [Reynoso et al., 2006].

3.5 ESPECTRO DE RAYOS X

Un avance muy importante en la descripcion de los estados espec-
trales se di6 cuando Esin et al. [1997] propusieron que los distintos
estados son el resultado de diferentes valores en la tasa de acreciéon m
en los modelos de tipo ADAF. La Fig. 31 muestra cémo la geometria
del flujo acretado cambia para distintos valores de 1h. En orden de mh
creciente, los estados son:

» 1h < 10~2: estado de inactividad o quiescent; el disco de acrecién
delgado estd truncado a un radio de transiciéon grande y el
régimen de acrecion se hace de tipo ADAF a radios adn mayores.

» 1072 < 11 < 0,08: estado low-hard. La geometria de este estado
es similar a la del estado de inactividad, sin embargo a medida
que aumenta la tasa de acrecion, también lo hace la eficiencia
radiativa del flujo, por lo que se hace mas luminoso. La fuen-
te permanece en este estado hasta mq ~ 0,08 (el valor exacto
depende de «).
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Figura 31: Estructura de la solucién tipo ADAF en los distintos estados
espectrales como funcién de la tasa de acreciéon. Imagen de Esin
et al. [1997].
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Figura 32: Izquierda: espectros de GRO J1655-40 en los distintos estados. De-
recha: geometria del disco y la corona en cada estado [McClintock
& Remillard, 2006].

e < M < 0,09: estado intermedio. Cuando la tasa de acrecién
excede el valor critico, la region ADAF radia de manera ya muy
eficiente como para seguir dominada por adveccién. De esta
forma, el tamafio de la regién ADAF se reduce y el borde interno
del disco se mueve hacia radios menores.

» 0,09 < i estado high-soft. Para valores ain mayores de la tasa
de acrecion, la region central de tipo ADAF desaparece, al mismo
tiempo que el disco se extiende hasta la tltima 6rbita estable.

Si bien en el trabajo original de Esin et al. [1997] se identifico
el régimen m > 0,5 con el estado SPL, no hay un mecanismo que
explique por qué la corona se hace tan masiva, ni cémo se produce el
espectro observado. Este es el tinico estado que no puede ser descripto
consistentemente en este modelo.

En el contexto de los modelos de disco+corona, la evoluciéon de los
estados se explica a partir de una interaccién dindmica entre ambas
componentes, alimentada por inestabilidades magnetohidrodindmicas
en el disco.

La Fig. 32 muestra los espectros en los diferentes estados de la fuente
GRO J1655-40, ajustados con el modelo de disco+corona; también
se muestra la geometria propuesta para cada estado [McClintock &
Remillard, 2006]. Cuando el disco esta truncado a radios grandes,
una fraccién baja de los fotones blandos emitidos por el mismo seran
reprocesados en la corona. Asi, el espectro que se obtiene es mds
duro. A medida que el disco comienza a avanzar hacia radios mas
pequefios, una fracciéon mayor de fotones seran reprocesados, por
lo que el espectro se hace mas blando ya que la temperatura de los
electrones disminuye.
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3.5.1 Jets y el ciclo dindmico

Como se menciond previamente, una de las caracteristicas del es-
pectro de las XRBs durante el estado LH es la presencia de emisién
persistente en radio, con un espectro chato o invertido (Sy ~ v%, con
« > 0). Este tipo de emision se debe a la radiaciéon sincrotrén de
electrones en un jet relativista. El mecanismo de produccién de los
jets no estad claramente establecido. Existen varias hip6tesis acerca de
su origen, la mayoria relacionadas con mecanismos magnetohidrodi-
ndmicos [e.g., Blandford & Znajek, 1977; Blandford & Payne, 1982;
Meier, 2005]. En los casos en que se detecta un jet, la XRB es llamada
microquasar [Mirabel et al., 1992].

Si bien el estado LH esta asociado a la presencia de una emisién
persistente en radio, las transiciones de estado suelen estar asociadas
con emisiones discretas, inestables y con luminosidades muy altas.
Por otro lado, el estado HS no tiene indicios de presentar un jet.

Basandose en las observaciones de fuentes que presentaban jet,
Fender et al. [2004] propusieron un modelo para unificar el compor-
tamiento del sistema jet-disco/corona en las XRBs. En la Fig. 32 se
muestra el diagrama de este modelo. El ciclo que atraviesa una XRB
estd marcado con la linea s6lida. Las fases del diagrama son:

= ]a fuente estd en un estado de baja luminosidad, que corresponde
a la inactividad;

» cuando la fuente entra en actividad, se mueve de manera vertical
en este diagrama. El pico de este ascenso es el estado LH, donde
la fuente presenta un jet persistente con factores de Lorentz
medianamente relativistas;

= cuando la fuente pasa del estado LH al estado HS se producen los
jet més poderosos, con factores de Lorentz > 2. Es probable que
en esta transicion sea el material de la corona el que es eyectado,
dejando lugar al disco para extenderse hasta la ISCO;

= en el estado HS no se produce ningtin jet. La region interna del
disco comienza a evaporarse, la corona se empieza a reconstruir
nuevamente, y la fuente vuelve al estado quiescent o LH.

3.5.2 Spin del agujero negro

Se piensa que los agujeros negros astrofisicos son agujeros negros
de Kerr. En particular, los agujeros negros estelares, se forman a partir
del colapso de una estrella masiva, por lo que es esperable que roten.
Los agujeros negros de Kerr se caracterizan con dos pardmetros: la
masa y el momento angular o spin.

Las medidas de la masa de un agujero negro en un sistema binario
son fuertes, dado que se obtienen a partir de estudios dindmicos del
sistema, y no se hacen suposiciones sobre la naturaleza del objeto
compacto. Sin embargo, los métodos actuales que se usan para estimar
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Figura 33: Ciclo dindmico del sistema jet-disco/corona de las XRBs [Fender
et al., 2004].

el momento angular de un agujero negro suponen que la geometria
del espacio-tiempo alrededor del agujero negro es la de Kerr.

Los dos métodos més usados se basan en el modelado de la emision
en rayos X, y en la identificacién del radio interno del disco de acrecion
Tin con el radio de la ISCO; como Tisc, depende sé6lo de la masa y del
spin del agujero negro, esto permite estimar el valor del spin para
agujeros negros con masas estimadas a partir de estudios dindmicos.

= Ajuste del espectro continuo: este método consiste en el modela-
do de la componente térmica del espectro en rayos X, debida a la
emision del disco de acrecion. Este método ha sido ampliamente
usado para la determinacion del spin de las XRBs que muestran
una componente térmica bien marcada en el espectro.

s [inea Fe/K

Otra de las caracteristicas que presentan los espectros de las XRBs,
es la presencia de lineas espectrales de emisién. Estas lineas se
originan por la irradiacién del disco frio por los fotones X duros
de la corona. La linea mds fuerte es la linea de fluorescencia del
hierro, linea Fe K, que se produce a E ~ 6,4 keV.

Esta linea es intrinsecamente delgada en energia. Sin embargo,
dado que la misma se produce en las regiones internas del
disco de acrecidn, el perfil esta afectado por efectos relativistas
[George & Fabian, 1991]; el corrimiento al rojo gravitacional
genera un perfil asimétrico, como se muestra en la Fig. 34. Para
la determinacién del spin con este método, se modela el perfil de
la linea ensanchada por efectos relativistas. Este método ha sido
aplicado también para determinar la masa de agujeros negros
supermasivos de AGNs.

Ademéds de ser una medida del spin del agujero negro central, el
estudio de la linea Fe Kx permite testear los efectos de campos
gravitatorios en un régimen fuerte.
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Figura 34: Linea de fluorescencia del hierro Fe K. El perfil asimétrico se
debe al efecto Doppler relativista.

3.5.3 Espectro residual no térmico a altas energias

Ademas de las caracteristicas discutidas hasta aqui de los espectro
de las binarias, fuentes como Cygnus X-1 y GRO Jo422+32, entre otras,
producen emisién persistente hasta energias de ~ MeV [McConnell
et al., 2000; Ling & Wheaton, 2003; Cadolle Bel et al., 2006]; esto indica
que existe una segunda poblacién de particulas, que producen esta
contribucién no térmica a altas energias.

En el trabajo de Li & Miller [1997] se mostré que ante ciertas con-
diciones fisicas caracteristicas de los alrededores de agujeros negros
acretantes, es posible acelerar electrones fuera de la distribucién Max-
welliana. Algunos trabajos recientes han sido dedicados al estudio de
la presencia de una poblacién de particulas relativistas [e.g., Belmont
et al., 2008; Malzac & Belmont, 2009; Vurm & Poutanen, 2009].

En el siguiente capitulo, se presenta un modelo detallado del trans-
porte de particulas relativistas y de los procesos no térmicos que
tienen lugar en la corona de agujeros negros galacticos.
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PROCESOS NO TERMICOS EN CORONAS DE
AGUJEROS NEGROS

En este capitulo, se presenta un modelo para estudiar los efec-
tos de la inyeccién de particulas no térmicas, tanto leptones como
hadrones, en una corona magnetizada. Se describe un tratamiento
auto-consistente del transporte de particulas masivas y de fotones.
Este modelo da un posible origen a la emision persistente a E ~ MeV
que se observa en algunas binarias de rayos X [McConnell et al., 2000;
Cadolle Bel et al., 2006; Jourdain et al., 2012]. Asimismo, se hacen
predicciones de emision electromagnética a altas energias y emision
de neutrinos.

4.1 HIPOTESIS BASICAS DEL MODELO PARA EL ESTADO low-hard

El estado low-hard de agujeros negros acretantes esta caracterizado
por la presencia de una gas caliente que rodea el objeto compacto,
conocido como corona [Bisnovatyi-Kogan & Blinnikov, 1977]. La Fig.
35 muestra un esquema de las componentes principales del sistema.

Se considera una corona homogénea y esférica, con un radio R.
que depende de la masa del agujero negro central. El tamario de la
region en donde se producen los fotones con energias en el rango de
rayos X duros —de aqui en adelante se los llamara fotones duros— esta
limitado por la variabilidad observada en los espectros de agujeros
negros galacticos.

El disco de acrecion penetra la corona hasta un radio interno Ry < R,
con Ry/R¢ ~ 0,9; este es un valor tipico en modelos donde el disco es la
fuente principal de fotones semilla para la Comptonizacién [Poutanen,
1998; Haardt & Maraschi, 1993]. La existencia de otras fuentes de
fotones permiten relajar el valor de este cociente.

Se supone que la corona esta en estado estacionario; esta hipotesis
es valida ya que las XRBs pasan la mayor parte de su vida en el estado
LH.

Las XRBs con coronas bien diferenciadas en el estado LH suelen
producir jets relativistas. Es muy probable que el mecanismo de lan-
zamiento del jet sea de origen magnético [e.g., Spruit, 1987]; de esta
forma, la potencia del jet estd relacionada con el campo magnético de
la fuente. Para Cygnus X-1 y otros sistemas similares, la potencia ciné-
tica del jet es aproximadamente igual a la luminosidad de la corona
L.; de esta forma, el valor medio del campo magnético B puede ser
estimado por equiparticion entre la densidad de energia magnética
y la densidad bolométrica de fotones en la corona (ver, por ejemplo,
Bednarek 2000),

B2 L.

8n  4mR2c’ (4-1)
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(b)

Figura 35: Representacién esquemaética de las componentes del sistema; el
disco de acrecién penetra la corona hasta una radio interno Rq <
Re.

Al igual que en los modelos de tipo ADAF, se considera un plasma
de dos temperaturas, donde los iones y electrones interaccionan sélo
a través de colisiones Coulombianas; se adopta una temperatura de
iones de T; ~ 10'2 K, mientras que la de los electrones es T, = 107 K,
considerablemente menor a la de iones [e.g., Narayan & Yi, 1995a,b].

Si el campo magnético lanza el plasma en forma de jet, es razonable
suponer que hay equiparticiéon entre la densidad de energia magnética
y la densidad de energia cinética del plasma; esto permite estimar la
densidad del plasma segtn [e.g., Zdziarski et al., 2009; Narayan & Vi,

1995a,b]:

B2 3 3
3 = znekTe + EnikTi. (4-2)
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Aquin; y ne son las densidades de iones y electrones, respectivamente.
Se supone también que la corona estd compuesta principalmente de
hidrégeno, por lo que i ~ ne.

La densidad de fotones duros de la corona npy, (en unidades de
erg_1 cm~3), estd caracterizada por una ley de potencias con un corte
exponencial a altas energias, dada por

nph(e) = Apheicxeie/ec- (43)

La constante de normalizacion Ay, puede obtenerse a partir de L,
seguin

L

00 00 e .
ﬁRgc = Jo enph(e)de :J Apre e /€ de. (4-4)

0

El campo de fotones del disco de acrecién se representa como un
cuerpo negro de temperatura fija. Tanto este campo, como el de fotones
duros de la corona se consideran como blancos para las interacciones
de particulas relativistas.

4.2 INYECCION DE PARTICULAS RELATIVISTAS

El mecanismo de aceleracién de particulas en coronas estd pro-
bablemente relacionado con la reconexién magnética. Esta es una
reconfiguracion topolégica del campo magnético, causada por un cam-
bio en la conectividad de las lineas del campo [e.g., Schopper et al.,
1998; Zenitani & Hoshino, 2001; de Gouveia Dal Pino et al., 2010]. La
idea basica es que un mecanismo de tipo Fermi I tiene lugar en la
zona de reconexion, generada por dos flujos magnéticos convergentes
de polaridad opuesta, que se mueven uno hacia otro, a una velocidad
Vrec [de Gouveia dal Pino & Lazarian, 2005].

Se supone que la reconexién magnética genera la inyeccion en la
corona de distribuciones de particulas no térmicas, tanto electrones
como protones. Para un mecanismo de aceleracién de tipo Fermi
de primer orden, la tasa de aceleracion t,! = E~'dE/dt para una
particula de energia E, en un campo magnético B, estd dada por
[Protheroe, 1999]:

_ necB
taccl: = E ’ (45)

donde n es un pardmetro que caracteriza la eficiencia del mecanismo
de aceleracién en el plasma magnetizado, y se puede obtener segtin
[Drury, 1983; del Valle et al., 2011]

n~ O,1Ti;<vrcec>2. (4.6)
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Aqui D(E) el coeficiente de difusién, y en el régimen de Bohm® est4
dado por D(E) = 14c/3, donde 1, = E/(eB) es el giro-radio de la
particula.

La velocidad de reconexién en eventos de reconexién violentos es
Vrec ~ VA [Lazarian & Vishniac, 1999; Kowal et al., 2011], donde v es
la velocidad de Alfvén, dada por

BZ
\/ 4mmpny

La potencia maxima disponible para inyectar particulas relativistas
puede estimarse a partir de [del Valle et al., 2011]

BZ
L=—Av,, .8
g VA (4.8)
donde A ~ 47RZ. La potencia total inyectada en protones y electrones
relativistas se toma como una fracciéon de la luminosidad de la corona,
Liel = qrelLc, y debe ser menor o igual a la potencia maxima disponible.
La inyeccion resultante de particulas relativistas es una ley de po-
tencias de indice T, de la forma

Q(E) = QoE e /Fmar, (4.9)

El indice de la ley de potencias estd en el rango 1 < I' < 3 [Drury,
2012]. La constante de normalizacién Qo puede obtenerse una vez que
se fija la fraccién de la potencia total q,e que es inyectada en particulas
relativistas.

La manera en que la energia se distribuye entre hadrones y leptones
no se conoce; para tratar con esta incerteza, se define el pardmetro a
como la relacién entre la potencia inyectada en protones y la inyectada
en electrones, a = L, /L. Este es uno de los parametros libres del
modelo.

En este modelo, el mecanismo de aceleracién no se incluye como
un término de ganancia de energia en la ecuacién de transporte, sino
que se usa para fijar la funcién de inyeccién de electrones y protones
primarios, y para determinar las energias méximas que las particulas
relativistas pueden alcanzar.

4.3 PERDIDAS DE ENERGIA
4.3.1 Pérdidas radiativas

Se considera la interaccién de particulas relativistas inyectadas local-
mente con los campos de radiaciéon, de materia y campos magnéticos
en la fuente. Estas interacciones modifican el espectro original de las
particulas.

En el régimen de Bohm la densidad de energia magnética estd distribuida equitativa-
mente entre componentes con irregularidades de diferente escala.
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En un ambiente como el de la corona de agujeros negros galacticos,
hay tres procesos relevantes de pérdida de energia para electrones
relativistas:

= Dispersién Compton inversa o IC: es una dispersion eldstica de
un fotén por una particula cargada; en esta interaccion un fotén
de baja energfa interacciona con una particula relativista, la que
le cede parte de su energia. La interaccién puede esquematizarse
de la forma

e +vy—e +v. (4.10)

» Radiacién sincrotrén: es la radiacion electromagnética que re-
sulta de la aceleracién de una particula cargada en un campo
magnético, es decir,

e +B—e +B+vy. (4.11)

= Bremsstrahlung relativista: es la radiacion electromagnética que
resulta de la aceleracion de una particula cargada en el campo
Coulombiano de un ntcleo; puede esquematizarse segiin

e +p—>e +p+vy. (4.12)

Los protones relativistas inyectados en la corona interaccionan con
los campos de la fuente, y producen mesones n°, n* y 7~ a través de
las siguientes interacciones:

= Colisiones inelasticas protén-protén: interacciones entre los ha-
drones y el campo de materia de la fuente. Los canales de
interaccion son:

pP+p—=p+p+ G+ G(nt +7),
p+p—p+n+nt + 4+ Gt ), (4.13)
p+p—on+n42nt + 40 + (T ),

donde (7 y (7 son las multiplicidades.

= Interacciones fotohadrénicas py: interaccion de hadrones con
el campo de fotones de la fuentes. Los distintos canales de
producciéon fotomesoénica son:

p+Y =P+ G+ Gt ),

(4-14)
p+y—on+rt+ 4 + Gt +).
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A energias menores que el umbral para la creacién de piones, el
canal principal para la interaccién protén-fotén es la produccion
de pares electron-positrén,

P+y—pte +e . (4.15)

Los piones neutros que se inyectan por estas interacciones, tienen
un tiempo de vida medio de 8,4 x 1077 s, y luego decaen generando
dos fotones,

™ = y+7y. (4.16)

Asi, las colisiones ineldsticas protén-protén (pp) y las interacciones
fotohadroénicas (py) son términos de pérdidas de energia para los
protones, y el decaimiento de los 7t° contribuye a la luminosidad total.
Por otro lado, los protones también pierden energia por sincrotrén, ya
que son particulas cargadas que interaccionan con el campo magnético.

Dado que las interacciones hadrénicas producen piones cargados,
también se considera el transporte de los mismos. Estas particulas
también interacttian con los campos de materia (7tp), fotones (mry),
y magnético. Los piones, a su vez, decaen inyectando muones en el
medio, de la siguiente manera

T — WU +Vy,

Ly (4.17)

T = T+ vy

Los muones son leptones cargados, por lo que pierden energia a través

de los mismos canales que los electrones relativistas. Los muones
decaen segtin

LW —e +vy+Ve,

N P (4.18)

ut — et +vy+ve.

Las pérdidas radiativas de las particulas, estdn caracterizadas por la
tasa de pérdida o enfriamiento:

1dE

—1 _ =2
v =t (4.19)

La forma del término de enfriamiento depende del tipo de interac-
cién. Las expresiones para estimar las tasas de enfriamiento por los
diferentes procesos radiativos figuran en el Apéndice A.

La energia méxima que las particulas alcanzan en este sistema
pueden estimarse igualando la tasa de aceleracion a la suma de todas
las tasas de enfriamiento de la particula, es decir

—1 ~1
te = Z tenti: (4.20)
i
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4.3.2 Pérdidas no-radiativas

Se consideran dos tipos de corona. Una es una corona de tipo ADAF,
en donde la materia es advectada al agujero negro. Como se discutié
en el capitulo anterior, en las soluciones de tipo ADAF, la velocidad
radial de las particulas es muy alta; en este modelo se considera que
las particulas son advectadas a una velocidad radial de v, = 0,1c, que
es el valor de la velocidad de caida libre en este plasma. La tasa de
adveccion estd dada por

) =2

adv = R (4.21)

El otro modelo considerado es el de una corona estética, soportada
por campos magnéticos [Bisnovatyi-Kogan & Blinnikov, 1977; Belobo-
rodov, 1999], donde las particulas pueden ser removidas por difusion.
En particular, se llama corona estatica a sistemas en donde el tiempo
de advecciéon es mucho mayor a los tiempos de enfriamiento de las
particulas, es decir, t,qy >> tens. Cabe destacar que en el caso de una
corona estética las temperaturas de iones y electrones pueden ser la
misma, del orden de T ~ 107 K, dado que las particulas tienen tiempo
de termalizar [Bisnovatyi-Kogan & Blinnikov, 1977].

La tasa de difusién en el régimen de Bohm resulta

_ 2D(E)
tdig =%z (4.22)
C

4.3.3 Decaimiento de particulas

Los piones cargados tienen una vida media de T ~ 2,6 x 1078 s, y
luego decaen segun la Ec. 4.17. Los muones resultantes también son
particulas transitorias, con un tiempo de vida medio de T ~ 2,2 x
107% s, y luego decaen segtin la Ec. 4.18. Los valores de vida medio
representan el tiempo de decaimiento en el sistema de referencia de
la particula; la tasa de decaimiento de una particula en el sistema de
referencia del laboratorio esta dada por:

_ TE \ !
tdgcz< > , (4-23)

mc?

donde T es el tiempo de vida medio de la particula.

4.3.4 Escape de la radiacién

El escape de la radiacién de una region esférica se puede caracterizar
con una tasa de escape tes, dada por [Coppi, 1992]

Re
tesc(Ev) = ? [ +TKNf(Ey)] ’ (424)
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donde
1 for x < 0,1,
f(Ey) = ¢ I=Bu/mee® g 01 cx <1, (4.25)
0 forx > 1,
kN = 2Rc < GKNF—ei > Nei, (426)

x =E,/ mec?, oxn es la seccién eficaz de Klein-Nishina, N+ es la
densidad numérica de pares electrén/positrén, definida por N+ =
J dEcx N+ (Eex), y < oxnEex > representa un promedio sobre la dis-
tribucién de particulas; en esta aproximacion, los fotones con energia
E, > mec? escapan de la fuente en un tiempo R./c, que es el tiempo
que les lleva cruzar la corona.

4.4 INYECCION DE PARTICULAS SECUNDARIAS
4.4.1  Inyeccion de piones

Para estimar la inyeccién de piones cargados producto de colisiones
ineldsticas pp, se usa el tratamiento descripto en Kelner et al. [2006]; en
este caso, las parametrizaciones de la seccion eficaz de esta interaccién
se obtuvieron con ajustes a los resultados numéricos del cédigo SYBILL
[Fletcher et al., 1994]. Para un protén de energia E,, el namero de
piones con energia en el intervalo (x,x + dx), donde x = E/E,, que
se crean por colisién pp puede ser parametrizado segtin

(pp) 1 T—x !
— xX—
Foo (%, B/x) =4oBx <1 T —x“))

1 (1 —2x%)
g <(1 —x%) T + rx*(1 —x“)) (4-27)

e m,ec? 172
xEp !

donde

Br=a'+025 r=26/Va, «=098/Va, (4.28)

con a’ = 3,67 +0,83L 4 0,0751.2 y L = In(E, /1 TeV). La funcién de
inyeccién de piones producidos por interacciones pp estd dada por

1
dx E E . E
Q;pip)(Eni) :an €. 7Np (x) F;Pip) (x, X) G{fﬁl (X)

E(ma’x]

E](gméx) dE E N .
E+ P P

(4.29)
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En el caso de inyeccién de piones cargados por colisiones py, se
usa el tratamiento descripto por Atoyan & Dermer [2003]. Para este
proceso, se define la frecuencia de colisiones wp, como el nimero de
interacciones por unidad de tiempo. Esta estd dada por una expresién
idéntica a la tasa de enfriamiento tg; (ver Apéndice A), sin tener en
cuenta la inelasticidad:

2eE

2.5 roo “Zetp.
ms-cC n h(e) mpc?
wpy(Ep) = 752 mepcz €P€2J " de'oy (e')e’. (430)
P pASS €th

Aqui las variables de integracién se refieren a la energia de los fo-
tones. Basdndose en datos obtenidos mediante simulaciones hechas
con el cédigo SOPHIA, Atoyan & Dermer [2003] introdujeron una
aproximacién para la seccién eficaz:

opyle) & ,

) { 340 ubarn 200 MeV < €’/ < 500 MeV
5

<
> 500 MeV,

120 ubarn €

y la inelasticidad de la produccién fotomesoénica:

0,2 200 MeV < €’
Kpy (e") &~ {

500 MeV
0,6 e’ 5

<
> 500 MeV.

Estos dos rangos corresponden a los canales de produccién de un
pién o multiples piones, respectivamente. Si p; y p2 =1 —p7 son las
probabilidades de la produccién de un tinico y de mdltiples piones,
respectivamente, y (pn ~ 0,5 es la probabilidad de que un protén se
convierta en un neutrén por interaccion, el nimero medio de piones
cargados que se crean en una colisién py es

Nyt = CpnP1 + 2p2. (4.31)
Se puede definir una inelasticidad media como
1
]‘( tP'Y

=——. (4.32)
PY T Wpy

Rescribiendo la inelasticidad media en términos de p1 2, se obtiene

Kpy =p1Ki + (1 —p1)Ky, (4-33)
de donde es posible despejar p1

_ Kz _va

PI=0 K, (4-34)

con K] = 0,2 y Kz = 0,6.
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La funcién de inyeccién de piones cargados en la aproximaciéon de
la funcional-6 resulta

El()méx)
QP (Eps) = L dE Ny (Ep) Wy (Ep)nes (Ep)8(E s — 0,2E,)
= 5Ny (SE 1+ ) wpy (OB )My (BE ).
(4-35)

4.4.2 Inyeccién de muones

Para estimar la inyecciéon de muones hay que considerar por sepa-
rado la producciéon de muones con helicidad derecha (righ-handed)
y helicidad izquierda (left-handed), los cuales tienen un espectro de
decaimiento diferente [Lipari et al., 2007]:

dnn——m; Tr(1—%)
Tﬂ(Eu, Eq) = m(a(x*ﬂr), (4.36)
dn (x —Tr)

ﬂ(Ew E,) =

aE., O(x —Tx), (4-37)

Ex(1—15)2
conx =E,/EryTr= (mu/mn)z.

La funcién de inyeccién de muones de helicidad derecha positiva y
helicidad izquierda negativa es

E(mdx)

QuE,MJRr(EP—) = JE dE”t;idec(E")
w
dnﬂ_—)u7 dnn+_)u+
X <NH(E”)dEHL(E“'E”)+N”+(Eﬂ)dEuR(E”'Eﬂ) .

(438)

Como la invarianza CP implica que dn - _,,,-/dE, = dn ., .+ /dE,,
y la distribucién de todos los piones cargados es N (Ex) = N+ (Ex) +
N, (Ex), se obtiene que la inyeccién total de muones es

E(méx)

QulE) = | dExt o (ExNA(Ex)

dnr{*—)uf dnﬂf—) o
2 M E L E T ORECED |
X ( it (B, Ex) + it (B, Ex)

4.4.2.1  Inyeccion de pares electron/positron

Una descripcién precisa de un plasma magnetizado y con altas
temperaturas, como es el de la corona, debe incluir un tratamiento
para la produccién y aniquilacion de pares electrén/positréon. En este
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modelo, se consideran tres canales de creacion de pares: aniquilaciéon
de fotones, decaimiento de muones y las interacciones pvy a través del
canal de creacién de pares, conocido como proceso de Bethe-Heitler.

En el caso de la producciéon de pares por aniquilaciéon de fotones,
el campo de fotones blanco més importante es el campo de fotones
X de la corona. El espectro de energia de pares secundarios ha sido
estudiado, por ejemplo, por Aharonian et al. [1983] y Bottcher &
Schlickeiser [1997]. Bajo la condicién € < mec? < Ey, la emisividad
de pares Q. _,.+(Ee) (en unidades de erg 1571 em™3) puede ser
aproximada por

3 cor T ny (ey) Nph(w)

Qyy—ex(Eex) = 32 mocZ J J deydw & 2

e v
4veley—ve)

2
% 4€v In [4yew(€y —Ye)
Yel

—8eyw+
€y —Ye) €y } Y

Z(Zeyw—ﬂe%, 1 eg‘,
+ —(1- 5 5 (-
Yeley —Ve) eyw /) veley —ve)
(4-39)

Aqui v = E¢/me c? es el factor de Lorentz del electrén, €y =
Ey /mec?, y w = €/mec? son las energias adimensionales de los
fotones.

Otra fuente importante de pares electrén/positrén es el proceso de
Bethe-Heitler. Esta contribucién puede estimarse usando la aproxima-
cién de la funcional-6 y resulta en [Chodorowski et al., 1992]

m m m
pr—)e:t (Eex) = zmipr (JEei) WBH (mipEei)/ (4-40)

e Me e
donde wgy es la frecuencia de colisiones py en el canal de produccion
de pares electrén/positron; la misma estd definida por una ecuaciéon
igual a la Ec. 4.30, pero usando la energia umbral para la creaciéon de
pares, que es ey, = 2mec?, y la seccién eficaz de Bethe-Heitler, oy,
definida en el Apéndice A.

El tercer mecanismo de inyeccién de pares considerado en este
modelo es el decaimiento de muones, dado por las Ecs. 4.18. Dada
la distribucion de muones N (E,.), es posible obtener la inyeccién
de pares Q.(E.) como resultado de este proceso a partir de [Ramaty,

1974]

/max .Y+

1 J 1 POV Ny (Vi) tgee (Vi)

- __\fel | g ,
mec? Y2 %’31[ T VYE 1
Y H

(4-41)

Qui—mi(Eei) =

donde y/™® =104,

Yi=vevi+ \/Y% —1 \/Yéz -1, (4.42)
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P(ye) = 2y [3— 2ve } (4-43)

- /max 3 /max
Ye Ye

4.5 TRATAMIENTO DE LOS PROCESOS RADIATIVOS

La estimacion de las distribuciones espectrales de energia, o Spectral
energy distributions (SEDs), de coronas de agujeros negros galdcticos,
asi como de otros plasmas magnetizados, es una tarea muy compleja,
dado que debe incluir, entre otras cosas, un conocimiento detallado de
las caracteristicas del plasma y de la microfisica del sistema. El primer
método usado para tratar este problema fueron las simulaciones Monte
Carlo [e.g., Aharonian et al., 1985; Stern et al., 1995; Pilla & Shaham,
1997]. El problema principal de este enfoque es la poca cantidad de
fotones de alta energia, que lleva a una estadistica pobre. Por otro
lado, una ventaja de este enfoque es lo relativamente simple que es
modelizar la transferencia radiativa (ver Pellizza et al. 2010 para un
modelo 3D).

Un segundo enfoque para estimar los espectros de fuentes com-
pactas, involucra resolver las ecuaciones cinéticas [e.g., Lightman &
Zdziarski, 1987; Coppi & Blandford, 1990; Coppi, 1992]. Las diferentes
interacciones de las particulas con los campos de la fuente hacen
inevitable la necesidad de estudiar un amplio rango de energias, por
lo que el cébmputo de los procesos radiativos es complicado en este
enfoque. La principal ventaja de este método, es que el transporte de
los fotones se realiza de manera auto-consistente. Dado que en gene-
ral estas ecuaciones se resuelven numéricamente, el incremento de
recursos computacionales en los tltimos afios ha permitido un avance
considerable de este enfoque [e.g., Aharonian & Plyasheshnikov, 2003;
Malzac & Belmont, 2009; Poutanen & Vurm, 2009; Vurm & Poutanen,
2009].

A continuacién se describe el tratamiento numérico para tratar el
transporte de las particulas relativistas, bajo las condiciones planteadas
anteriormente.

4.5.1 Set de ecuaciones acopladas en estado estacionario

Las distribuciones de particulas relativistas, asi como las de foto-
nes, se determinan resolviendo un sistema de ecuaciones integro-
diferenciales acopladas. El set de ecuaciones de transporte es el si-
guiente:

1. Transporte de pares electron/positron y protones:

= (bi(E)N¢(E)) + = Qi(E), (4.44)

dondei=-e", e, p.
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2. Transporte de piones y muones:

9 Ni(E) | Ni(E)
3 (Pi(EJN:(B)) + r—— f = Qi(E), (4.45)

dondei=n", 7w, ut, u .

3. Transporte de fotones:

N, (E
10— Q) + Qe Nes ) (449

- nyﬁei (er Ey)'

El término N;(E) representa la distribucién en estado estacionario de
cada particula (en unidades de erg~' cm—3), b(E) = dE/dt . incluye
todas las pérdidas radiativas de una especie de particula ciralda, teonv
es la escala temporal en la cual una particula es advectada hacia el
agujero negro o escapa del sistema por difusion, t},. es el tiempo de
vida medio de particulas transitorias (piones y muones), y Qi(E) es la
funcién de inyeccion.

Enla Ec. (4.46), el término Q- (E, ) representa la inyeccién de fotones
debida a diversos procesos radiativos,

Qy(Ey) = Qsincr(Ey) + QIC(EV) + Qﬂo—ry'y(EY)/ (4-47)

donde Qsincr(Ey), Qic(Ey), y Qo (Ey) dan la contribucién de la
radiacién sincrotrén, dispersion IC, y decaimiento de piones neutros,
a la inyeccién de fotones, respectivamente. Las expresiones adecuadas
para obtener estas contribuciones se encuentran en el Apéndice A.

El proceso de aniquilacién de pares es otra fuente de fotones. La
linea de emisividad correspondiente puede obtenerse a partir de
[Svensson, 1982; Boettcher & Schlickeiser, 1996]

1
Qex(Ny, Ey) = el JJdEe+ dE.-Rex(Ee—, Eet, Ey)
e

X Ne+(Ee+)Ne—(Ee—)/ (448)
donde
3 orc(mec?)®
Rei = 7#X
8 E2,EZ
(4-49)
y ('YgM) ('YICJM)
By — Eet|4+2mec?/m  |Ey —Ee—|+2mec?/m |’
YoM = Ey (v+ +v-—E /mecz) (4.50)
mec? Y
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para by > E.+,Ec- 0By < Eg+,Ee-, 0, en otro caso:

1
VEMZ\/Z(va+(v2—1)‘/2(vi—1)”2), (4.51)
Y Y+ =Eer/mec? y y— = Ee—/mec?.
4.5.2 Meétodo numeérico

Para resolver las ecuaciones diferenciales 4.44-4.45 se usa un mé-
todo de Adams-Moulton [e.g., Press et al., 1992]. Este es un método
de integracién implicito, multipaso, que puede alcanzar érdenes de
precision mayores que otros algoritmos numéricos; en particular, en
este modelo se usa un método de segundo orden.

Usando un esquema similar al descripto en Vurm & Poutanen [2009],
se define una grilla equiespaciada en escala logaritmica para la energia
de las particulas:

InE; =InEin +1-AE,1 € [0,1],

.52
INEY =InEY, +1-AEY,1€ [0, Ly, (452)
Se obtiene un sistema de ecuaciones lineales de la forma
im
ZAij “Nj = Qy, (4-53)

j=1

donde la condicién de contorno es N = 0, que representa N(Emax) =
0. La matriz Aj; contiene las pérdidas de energia, mientras que la
inyeccién de particulas estd incluida en el vector Q;, dado por

Thi(Qi+ Q)
%h1(Q1 +Q2)

1
Qi = 712(Q2+Q3) / (4.5

1

Ehmq (Qin, +Qm)
0

donde h; = Ej1 — E; es el paso en la energia.

Primero se resuelven las ecuaciones de transporte para obtener las
distribuciones de particulas, que se usan para estimar a primer orden
la luminosidad no térmica. Una vez que se conoce la inyeccién no tér-
mica de fotones, se resuelve la Ec. 4.46. Una propiedad importante de
la ecuacién de transporte de los fotones (4.46) es su no-linealidad. Esto
se debe a que la seccién eficaz de la produccién de pares (0, ;=)
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depende explicitamente de la distribucién de fotones. Para tratar este
problema, se usa la aproximacién discutida en Poutanen & Vurm
[2009], que consiste en tomar la distribucién de fotones de un paso
anterior, j, para obtener la inyeccion actual (paso j + 1) de pares elec-
tron/positréon. De esta forma, en estado estacionario, la ecuaciéon de
transporte de fotones se resuelve simplemente mediante un esquema
iterativo dado por

NG (Ey) =t (QF(By) 4+ QULL (N Ey)
_ Q:;Lei(Njy,Ey)).

Luego, la distribucién de fotones actualizada es sumada al campo
de fotones semilla (la ley de potencias de la corona y la emisién del
disco) para estimar la dispersion IC y las interacciones hadrénicas. Se
calculan las pérdidas radiativas y la inyeccién de particulas cuando
corresponde. Se resuelven las ecuaciones de transporte para particulas
masivas, y las nuevas distribuciones se usan para computar la lumi-
nosidad a segundo orden. El proceso se repite hasta que todas las
distribuciones de particulas convergen a un valor estacionario.

(4-55)

4.5.3 Ecuaciones acopladas en un evento transitorio

Como se mencioné en el capitulo anterior, las XRBs atraviesan pe-
riodos de actividad alta, a los que se los llama fulguraciones o flares.
En 1999, el instrumento Burst And Transient Source Experiment (BATSE)
detect6 un incremento de un orden de magnitud en la luminosidad
de Cygnus X-1 a E > 50 keV en [Stern et al., 2001]. Entre 1995 y 2003,
7 episodios similares fueron detectados en la posicion de esta fuente,
con > 30 de confianza [Mazets et al., 1996; Romero et al., 2002; Gole-
netskii et al., 2003]. Durante estas fulguraciones, las luminosidades a
energias mayores a los 15 keV fueron de 1 —2 x 1038 erg s~!, que es
mucho mayor a la luminosidad tipica de la fuente durante el estado
LH.

En afios més recientes, la deteccién de Cygnus X-1 durante una
fulguracién por el instrumento MAGIC (Albert et al. 2007, esta deteccion
fue de 4,20) y la posible deteccién con el satélite Astro-rivelatore Gamma
a Immagini LEggero (AGILE) [Tavani et al., 2009], fueron las primeras
evidencias de que los agujeros negros galacticos producen emisién
gamma de muy alta energia. Estos episodios fueron confirmados
recientemente por el satélite Fermi [Bodaghee et al., 2013].

Otro ejemplo es la binaria Cygnus X-3, de la cual el satélite AGILE ha
registrado 4 fulguraciones [Tavani et al., 2009]; tres de estos episodios
también han sido confirmados por Fermi [Bodaghee et al., 2013].

Para poder aplicar el modelo de corona descripto anteriormente a
estos episodios, es necesario incluir una dependencia temporal a las
ecuaciones de transporte. Una causa posible de estos eventos puede
ser un incremento en la potencia inyectada en particulas relativistas,
debido a eventos de reconexién magnética de gran escala. Esta idea
estd respaldada por las observaciones de fulguraciones solares donde
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la reconexién magnética genera aceleracion difusiva [Tsuneta & Naito,
1998; Lin, 2008; Kowal et al., 2011]. De esta forma, la dependencia
temporal aparece en el término de inyeccién de las particulas, Q(E, t).
En el caso no estacionario, y con una inyeccién variable, la ecuacion
de transporte es de la forma [Ginzburg & Syrovatskii, 1964]

ON(E, t 0
ON(EY)

Kl N(E, t)
dt dOF

conv

(b(E)N(E,t)) - = Q(Et), (4.56)

Esta ecuacién tiene una solucién semi-analitica dada por [Khangulyan
et al., 2007]:

1 (F :
N(E 1) = = J Qt — 7, E/) exp™ B/ oo g/, (4.57)
[b(E)[ Je
donde
E’ "
dE
T(E, E’ :J , 58
EE)Y =1 mEm) (4-58)
y Eef estd definida implicitamente por la ecuacion:
Eef dg”
t= . .
J, wem (459)

Por lo tanto, para estudiar el transporte de las particulas durante las
fulguraciones, se resuelve un sistema de ecuaciones de tipo 4.56.

46 PRODUCCION DE NEUTRINOS

Uno de los pardmetros libres del modelo presentado aqui, es el
contenido hadrénico de la corona. Hasta la actualidad no se sabe
cudl es la composicion del plasma que forma la corona, el disco, o
de los jets relativistas. Si bien la deteccién de estos sistemas a muy
alta energia da indicios de la presencia de hadrones relativistas —dado
que los protones alcanzan energias mayores—, atn no estd confirmado.
Una prueba robusta de la existencia de una poblacién relativista de
hadrones en la fuente, seria la deteccién de neutrinos de altas energias,
ya que los neutrinos son el resultado de interacciones hadrénicas. Es
interesante, entonces, estimar la produccién de neutrinos en la corona
de agujeros negros galacticos, y estudiar si es posible la deteccién de
los mismos con los detectores de neutrinos actuales.

La inyeccién de neutrinos en el escenario descripto aqui, se debe
al decaimiento de piones cargados y de muones. La btusqueda de
fuentes puntuales de neutrinos con los instrumentos actuales esta
optimizada para neutrinos muénicos, v,. Sin embargo, para tener en
cuenta las oscilaciones de neutrinos (que se discuten més adelante), es
necesario estimar la produccién de los otros dos sabores de neutrinos
(i.e., neutrinos electrénicos, Ve, y neutrinos tau, v.).
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Los neutrinos electrénicos son inyectados en la fuente por el decai-
miento de muones (ver Ec. 4.18), mientras que los neutrinos muoénicos,
ademads del canal de inyeccién por el decaimiento de muones, también
son inyectados por el decaimiento de piones cargados (ver Ec. 4.17).

Los detectores actuales de neutrinos no pueden distinguir entre
neutrinos y antineutrinos, por lo que ambos flujos se suman, y la
emisividad total de neutrinos mudnicos resulta [Lipari et al., 2007]

Pv,+9, (B) = drv v (B) + v, (E)+

(4.60)
+ (I)pi%vu(F—) + q)pﬁﬁ\‘/u(E)'
donde
Emax
- dE e t) o (Ent)
E/(1=7,+) (4.61)

1

X Nn+(En+/t)m;
7T 7T

con T = (m,/my)?%. La Ec. 4.61 también es valida para caracterizar el
espectro de v, producido por el decaimiento de 7t™.

El decaimiento de muones resulta en la siguiente inyeccién de
neutrinos mudnicos:

2 Emax

G-y, (B 1) = ZJ dE it Lo (BN (B, 1)

i=1"F (4.62)
y Fuv, (E/EL)
En !

donde

5 4 1 8
Fuov, (x) = (3 —3x% + 3x3> +h <—3 +3x% — 3x3> . (4.63)

En esta expresion, x = E/E,,, w1 2y = uy . La produccion de v, por el
decaimiento de p* es similar, donde hay que reemplazar iy 53 = pﬂL R
Los valores de las helicidades son h,— ,,+y = —h - ,+) =—1.
(HLrHL) (HRIHR)
Anédlogamente, la emisividad total de neutrinos electrénicos v, es
[Lipari et al., 2007]:

2 Emax

Dt v (B, 1) = ZJ Byt e (BN (Ey, 1)
=17t (4-64)
o Fuove (B/E)
E,

donde

Fusve(X) = (2—6x2 +4x3) +h (2—12x +18x* — 8x%).  (4.65)
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El tercer sabor de neutrino, v, puede ser inyectado en fuentes
astrofisicas, por ejemplo, por una canal diferente de aniquilacién de
pares electrén/positron:

et +e -1 41, (4.66)

Sin embargo, este canal ocurre sélo para energias de los leptones
> 100 GeV; en el caso de leptones acelerados en un corona con las
caracteristicas de este modelo, esta interaccién es muy poco probable.
De esta forma, se considera una produccién inicial de v nula.

4.6.1  Oscilaciones de neutrinos

El fenémeno de oscilacién de neutrino fue propuesto por Pontecorvo
[1957]. La idea original describia sélo las oscilaciones de neutrinos
electrénicos —los tinicos conocidos en esa época— a neutrinos estériles,
que son unos neutrinos ficticios que no interacttian bajo ninguna de
las interacciones del Modelo Estdndar. Durante la taltima década, los
detectores de neutrinos han permitido colectar numerosa evidencia
sobre las oscilaciones de neutrinos. Las més importantes son el déficit
de v,, atmosféricos [Hirata et al., 1992; Wendell et al., 2010] y el déficit
de v, solares [Ahmad et al., 2002].

De acuerdo al Modelo Estdndar hay tres estados de sabores de
neutrinos: ve, v, y V. Los neutrinos son detectados a través de inter-
acciones débiles de uno de esos estados. Sin embargo, los neutrinos
se propagan en estados de masa, que son diferentes combinaciones
de los estados de sabor. Como los estados de masa tienen distintas
velocidades, un neutrino emitido de un sabor dado, puede cambiar a
otro sabor luego de viajar una cierta distancia. Por lo tanto, el flujo de
neutrinos de un sabor determinado, que se detecta en la Tierra, puede
no ser el mismo que se produjo en la fuente. Los estados de masa y
de sabor se relacionan con una matriz unitaria con seis pardmetros
independientes: dos diferencias de valores de masas al cuadrado Am,
tres dngulos de mezcla 0i; y una fase 6 que distingue neutrinos de
antineutrinos [Waltham, 2004].

Llamando ¢ al flujo de neutrinos de sabor « en la fuente, el flujo
que llega a la Tierra puede estimarse como [Esmaili, 2010]:

OPES Z Pocfi‘b([)s/ (4-67)

B=e,u,T

donde P4p es la probabilidad de oscilacién; para fuentes lejanas, esta
probabilidad puede aproximarse segtn

3

Pap =) [Uql*Up;1°. (4.68)
j=1

Aqui Ug; es la matriz de mezcla. La Tabla 3 lista los valores de los
pardmetros de esta matriz que mejor ajustan las observaciones.
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Tabla 3: Valores de los dngulos de mezcla [Nakamura & Particle Data Group,
2010].

Pardmetro Mejor ajuste Rango (30)

sin?(072) 0,304 0,25—0,37
sin?(023) 0,500 0,36 —0,67
sin?(013) 0,014 < 0,056

Los valores de la matriz de mezcla que se usan en este modelo estdn
dados en Vissani & Aharonian [2012], y el flujo final de neutrinos
resulta:

d)vu = Pued)g + Puud’ﬁ + Pmdﬁ

6
= 0,221$2 +0,390¢5, + 0,390 (4:69)

Si bien los valores exactos de los pardmetros dependen del anélisis,
los cambios en la matriz de mezcla no son significativos para las
estimaciones de este modelo [Vissani & Aharonian, 2012].
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Cygnus X-1 es una binaria de rayos X muy luminosa, compuesta
por un agujero negro de Mgy = 14,8M, y una estrella companera de
tipo O9.7 Iab, de ~ 20M, [Orosz et al., 2011]. La 6rbita del sistema es
circular, con un periodo de 5.6 dias y una inclinacién entre 25° y 30°
[Orosz et al., 2011]. El sistema se encuentra a una distancia de 1,86
kpc [Reid et al., 2011].

El espectro de emision en rayos X alterna, principalmente, entre los
estados HS y LH. En ambos estado, el espectro se representa con la
suma de una componente de tipo cuerpo negro y una ley de potencia
con un corte exponencial [e.g., Poutanen et al., 1997]. Durante el
estado HS, la componente de tipo cuerpo negro es dominante y la ley
de potencias es pronunciada, con un indice de fotones de ~ 2,8 [e.g.,
Frontera et al., 2001]. Durante el estado LH, mds energia estd en la
componente de tipo ley de potencia, que es més dura, con un indice
para los fotones de ~ 1,6 [e.g., Gierlinski et al., 1997].

McConnell et al. [2000] reportaron una cola no térmica a altas ener-
gias en el estado LH de esta fuente, que se extiende desde 50 keV hasta
~ 5 MeV. Las observaciones hechas por The Imaging Compton Telesco-
pe (COMPTEL) fueron confirmadas posteriormente con observaciones
realizadas con el satélite INTErnational Gamma-Ray Astrophysics La-
boratory (INTEGRAL) [Cadolle Bel et al., 2006]. A partir de estudios en
los que se considera un plasma hibrido térmico/no-térmico [McCon-
nell et al., 2000], se piensa que la presencia de esta componente tiene
un origen que no estd asociado a los electrones acelerados localmente.

En el marco de la propuesta de la existencia de otra poblacién de
particulas en la corona, en este capitulo se aplica el modelo descripto
en el Cap. 4 al sistema binario Cygnus X-1.

5.1 CARACTERIZACION DEL SISTEMA

La escala de variabilidad temporal minima en el estado LH es del
orden del milisegundo; esto limita el tamafio de la corona, y su radio
es ~ 20 — 50 rg [Poutanen, 1998]. Se considera una corona esférica con
un radio de R, = 357, y se considera que la luminosidad de la corona
es del 1% de la luminosidad de Eddington (este es un valor razonable
para el estado LH, asociado a una tasa de acreciéon baja, Esin et al.
1997), lo cual resulta en L. = 1,9 x 1037 erg s~ !.

De acuerdo a los estudios de esta fuente hechos por Poutanen et al.
[1997], se adopta un indice para los fotones de o« = 1,6 y una energia
de corte de E. = 150 keV. La densidad de fotones de la corona Mph
estd dada por la Ec. 4.3. El espectro del disco se considera como el de

un cuerpo negro de temperatura kTq = 0,1 keV [Poutanen et al., 1997].
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Tabla 4: Pardmetros principales del modelo de la corona de Cygnus X-1.

Pardmetros adoptados Valor
Mgh: masa del agujero negro [Me] 14,8
R.: radio de la corona [rg] 35
Rp/Rc: relacion entre el radio interno del disco y corona 0,9

Te: temperatura de los electrones [K] 107

Ti: temperatura de los iones [K] 1012
E.: energia de corte del espectro en rayos X [keV] 150

o: indice de fotones X 1,6

kT: temperatura caracteristica del disco [keV] 0,1

ni, ne: densidad del plasma [em 3] 6x10"3
B.: campo magnético [G] 6x10°
Vrec: Velocidad de reconexién [c] 0,5

1: eficiencia de la aceleracion 0,01

v: velocidad de adveccion [c] 0,1
Parametros libres Valor

q: fraccién de la potencia inyectada en particulas relativistas 0,1 —0,5

a: relacion entre la potencia en hadrones y leptones 1-100

Teniendo en cuenta la hipétesis de equiparticion de la energia plan-
teada en el capitulo anterior, se obtienen los valores del campo magné-
tico B y la densidad de particulas ni, ne. Los valores de los pardmetros
relevantes del modelo de Cygnus X-1 se listan en la Tabla 4.

5.2 INYECCION DE PARTICULAS RELATIVISTAS

La funcién de inyeccion de protones y electrones no térmicos es una
ley de potencias dada por la Ec. 4.9, con indice I' = 2,2. La potencia
méaxima para inyectar particulas relativistas resulta del 15% de la
luminosidad de la corona, por lo que q es un pardmetro libre, que
debe cumplir con la condicién q < 0,15. Se consideran modelos con
equiparticién de energia entre ambas especies de particulas, a =1,y
modelos dominados por protones, con a = 100.

La inyeccién de piones y muones se obtiene usando el desarrollo
descripto en la Sec. 4.4.

5.3 PERDIDAS RADIATIVAS

Los términos de pérdidas en las ecuaciones de transporte incluyen
radiacién sincrotrén, dispersion IC y Bremsstrahlung relativista para
electrones y muones. Para protones y piones cargados, los mecanismos
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relevantes son radiacién sincrotrén, produccién de fotomesones y
colisiones ineldsticas hadronicas.

En la Fig. 36 se muestran las tasas de enfriamiento, junto con las
tasas de acrecion, difusién, decaimiento y aceleracion para todas las es-
pecies de particulas, en un escenario caracterizado por los pardmetros
de la Tabla 4.
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Figura 36: Pérdidas radiativas relevantes en una corona caracterizada por los
pardmetros de la Tabla 4.

Bajo las condiciones fisicas en la corona, el principal canal de pérdida
de energia de los electrones es la radiacién sincrotrén; sélo para
electrones de baja energia la dispersion IC es relevante. Para protones,
tanto las interacciones pp como py son importantes. La adveccion tiene
un papel muy importante sobre el comportamiento de los protones:
en modelos de corona tipo ADAF, la mayor parte de los protones caen
al agujero negro antes de perder energia.

El principal canal de enfriamiento para piones son las interacciones
7y, pero una fraccion importante de los piones —los de baja energia—
decae antes de enfriarse. Los muones con energias mayores a ~ 10'3
eV se enfrian principalmente por radiacién sincrotrén en los modelos
de corona estdtica. Los muones mds energéticos, en cambio, caen
al agujero negro antes de enfriarse en los modelos dominados por
adveccion.

Por otro lado, la difusién casi no tiene efecto significativo sobre el
transporte de las particulas.

Se considera que Enin es el doble de la energia en reposo de ca-
da particula. Las energias méaximas que se obtienen para electrones

y protones son de Eff;fx ~ 7,9 %107 eV y Er(fal( ~ 8,0 x 10" eV, res-
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pectivamente. Estos valores no difieren practicamente entre los dos
modelos de corona. Por otro lado, ambos valores son compatibles con
el criterio de Hillas [Hillas, 1984].

Las tasas de enfriamiento para la dispersion IC y para la produccion
de fotomesones que se muestran en las figuras, son el resultado de
la interaccién de las particulas con dos campos de fotones blanco: la
emision X de la corona y la emision del disco.

Cygnus X-1 es un sistema binario con una estrella masiva que produ-
ce un campo de radiacién intenso. Este campo podria ser considerado
como una fuente adicional de fotones semillas para las interacciones,
dado que domina la luminosidad bolométrica de la fuente. Sin embar-
go, el efecto que tiene sobre las pérdidas de energias de las particulas
en la corona es despreciable. Esto puede verse con un simple analisis:
en el régimen de Thomson para la dispersion IC, la tasa de enfria-
miento (t~') es proporcional a la densidad de energfa del campo de
fotones semilla, definida por

Upp = JEphnpthph- (5.1)

Esta magnitud para el disco de acrecién y para el campo de fotones
X de la corona es del orden de ~ 10'° erg cm—3, mientras que para
el campo de fotones estelar, en la ubicacién de la corona, es de ~ 103
erg cm 3. Asi, el campo de fotones de la estrella no es un blanco
efectivo para la dispersion IC en este modelo. Lo mismo ocurre para
las interacciones fotohadrénicas.

Como puede verse en las figuras, no hay un tnico mecanismo que
domine las pérdidas para una dada especie de particula. Para electro-
nes y muones, hay dos procesos radiativos que son relevantes, IC y
radiacion sincrotrén; para protones y piones las interacciones hadréni-
cas también son importantes. Como la dispersién IC y la produccién
de fotomesones son procesos que dependen del campo de radiacién
y, al mismo tiempo, el campo de fotones estd afectado por todas las
interacciones de las particulas con los distintos campos, las tasas de
enfriamiento asi como las distribuciones en energia de las particulas,
estdn fuertemente acopladas al transporte de fotones. En este punto
reside la necesidad de hacer un tratamiento autoconsistente para el
transporte de todas las particulas involucradas.

5.4 ABSORCION DE LA RADIACION

La radiaciéon gamma generada en fuentes astrofisicas puede ser
absorbida por distintos mecanismos. Este efecto puede cuantificarse a
través del coeficiente de absorcién u opacidad . Si la luminosidad original
es LY(E,), luego de que un fotén viaje una distancia 1 la luminosidad
atenuada L (E,) estd dada por

Ly (Ey) = L(E,)e (LB, (5.2)

La opacidad depende del mecanismo de absorcién. En el sistema
estudiado aqui, el principal mecanismo de absorcién es la produccion
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de pares electrén/positron por aniquilacion de fotones. Este proceso
ocurre s6lo para fotones cuyas energias satisfacen la condicién
2)2

2(mec

Eye> ———, :
Y€ T T " cos 0 5:3)
donde E, y € son las energias de los fotones que colisionan, y 6 es el
angulo entre las direcciones de propagacion de los fotones. Para una

colision frontal la condicién resulta

Eye > (mec?)?. (5-4)
5.4.1 Absorcion interna

En el caso de la corona, la aniquilacién de fotones tiene lugar entre
los fotones gamma originados en la fuente y los fotones X de la corona
y el disco. Para un protén creado a una distancia r del centro de la
corona, la opacidad causada por la aniquilacién de fotones puede ser
obtenida a partir de [Romero et al., 2010a]

Tyy (Ey, 1) :J J npn(€, 7)oy (€, Ey)dr'de, (5.5)

Emin JT

donde € es la energia de los fotones X y n,p, su densidad. La seccion
eficaz total de la interaccién estd dada por [e.g., Aharonian et al., 1985]

2
Oyy = %(1 Sy [(3 — ) In (tg) +2B(B*=2)|,  (56)
donde
3 (mec)2\ /2

La Fig. 37 muestra la opacidad como funcién de la energia a distintas
profundidades de la corona.

5.4.2 Absorcion en el campo de la estrella masiva

La estrella masiva del sistema Cygnus X-1 produce un campo de
radiacién intenso que puede absorber rayos gamma por creaciéon de
pares dentro del sistema binario. El campo de fotones de la estrella es
anisotrépico dado que su intensidad depende de la posicién del agu-
jero negro en su Orbita. La absorcién gamma en XRBs con comparieras
masivas, ha sido estudiada por varios autores [e.g., Herterich, 1974;
Carraminana, 1992; Bednarek, 1993, 2000; Bottcher & Dermer, 2005;
Dubus, 2006; Zdziarski et al., 2009; Romero et al., 2010a]. Para estimar
el espectro observable y compararlo con la informacién disponible de
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Figura 37: Absorcion interna debido a la produccién de pares electrén/posi-
trén por aniquilacién de fotones, en el campo de fotones blandos
de la corona y el disco de acrecién.

Tabla 5: Parametros orbitales y de la estrella de Cygnus X-1.

Parametro Valor
M,: Masa de la estrella [M ] 20

R4: Radio de la estrella [Rg] 17

T,: Temperatura de la estrella [K] 3,0 x 104
Porb: Periodo orbital [dias] 5,6

a: Semieje mayor [cm] 2,3 x10"?
e: Excentricidad de la 6rbita 0,0

i: dngulo de inclinacién [°] 27

la fuente, es necesario incluir un tratamiento adecuado de la absor-
cion en el campo estelar. Para ello, se usa el tratamiento descripto en
Romero et al. [2010a], donde el caso de Cygnus X-1 fue considerado.

La estrella masiva de Cygnus X-1 tiene un radio de R, = 1,5 x 1072
cm; se considera que la densidad de radiacién de la misma es de tipo
cuerpo negro con una temperatura efectiva de T, = 3 x 10* K. La
Tabla 5 muestra los valores de la estrella compafiera y los parametros
orbitales del sistema [Orosz et al., 2011].

En la Fig. 38, se muestra un mapa de opacidad debida a la absorcion
de fotones en el campo estelar, en el rango de energias relevante, y
a lo largo de toda la 6rbita (¢ es la fase orbital en unidades de 27;
¢ = 0 = 1 corresponde la conjuncién superior, es decir, el objeto
compacto estd adelante de la estrella). Como puede verse en la figura,
excepto cuando el objeto compacto estd delante de la estrella (¢ = 0,5,
conjuncién inferior), el campo de fotones de la estrella suprime por
completo la emision en el rango de 10 GeV < E < 120 GeV. Para
ilustrar mejor este efecto, la Fig. 39 muestra la modulacién con la fase
orbital de la emision gamma de la corona, para una dada energia. El
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Figura 38: Mapa de la absorcion producida por el campo de radiacién de la
estrella.

campo estelar es casi transparente cuando el objeto compacto pasa por
delante de la estrella (¢ = 0,5), pero es casi opaco cuando el objeto
compacto pasa por detrds (¢ = 0). Estos resultados estdn en acuerdo
con los obtenidos por Romero et al. [2010a].

Cabe mencionar que este andlisis estd hecho en la aproximacién
de colisiones vy frontales. Un estudio mds detallado, en el que se
consideran distintos dngulos de interaccién, muestra que la absorcién
en el campo de fotones de la estrella es menor a la obtenida aqui.

35 , ; . . . . . .

Log (Ly/ergs™)

Figura 39: Modulacién de la emisién gamma en estado estacionario a E ~ 50
GeV .
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Figura 40: Distribuciones espectrales de energfa obtenidas para los dos tipos
de modelo de corona considerados, y los dos valores del pardme-
tro a. Los datos observacionales de Cygnus X-1 son de COMPTEL
[McConnell et al., 2000]. No estd incluida la absorcién en el campo
estelar.

5.5 DISTRIBUCIONES ESPECTRALES DE ENERGIA
5.5.1 Estimaciones iniciales

En una primera etapa se hace un tratamiento simplificado de la
absorcion en la corona, dado que no se resuelve una ecuacién de
transporte de fotones. En esta aproximacion, se considera como tini-
cos campos de fotones blanco para interacciones fotohadrénicas e
IC el campo de fotones X isotrépico de la corona, y el del disco. Se
resuelven sélo las ecuaciones de transporte de las particulas masivas,
obteniéndose asi las distribuciones en energia, N;(E;), de las distintas
especies de particulas. Luego, se estiman las luminosidades de los
distintos procesos radiativos para cada tipo de particula, usando las
expresiones que figuran en el Apéndice A.

La luminosidad final se obtiene de manera aproximada a partir de
la Ec. 5.2, donde la opacidad es debida a la absorcién interna. La Fig.
40 muestra la luminosidad final de la fuente para todos los modelos,
junto con las sensibilidades de los instrumentos MAGIC, Fermi, y CTA.

La brecha observada en el rango de energfas 10° < E < 108 keV se
produce por la absorcién interna en los campos de la corona y el disco.
Por debajo de ~ 150 keV el espectro de la fuente estd dominado por la
componente térmica de la corona.

Los resultados del modelo se comparan con observaciones de Cy-
gnus X-1 hechas por el satélite COMPTEL [McConnell et al., 2000]. Los
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mejores ajustes se obtienen para modelos con poca adveccién, en
donde la absorcién interna tiene un papel importante en el rango de
ajuste del espectro. En modelos de corona de tipo ADAF, gran parte
de la energia inyectada en particulas es advectada al agujero negro,
por lo que no se logran reproducir los datos obtenidos por COMPTEL.

Una dltima caracteristica del espectro obtenido, es una componente
a altas energias (E, > 1 TeV) generada principalmente por las in-
teracciones hadroénicas. La intensidad de esta componente depende
fuertemente del contenido hadrénico de la fuente.

5.5.2 Transporte de particulas relativistas en coronas estdticas

Una vez que se determiné que el modelo de corona estética es
capaz de reproducir la emisiéon observada por COMPTEL, se aplica el
tratamiento descripto en el capitulo anterior, en el que se hace un
tratamiento autoconsistente de la absorcién interna.

En la Fig. 41 se muestran todas las contribuciones no térmicas a
la luminosidad total, para los distintos valores del pardmetro a. En
modelos con a = 100, la radiacién sincrotrén de pares secundarios
electrén/positrén domina el espectro para E, < 100 MeV; en modelos
con a = 1 la contribucién de los electrones primarios también es
significativa a estas energias. Dado el tamafio pequefio de la corona,
la radiacién sincrotrén por debajo de 1 eV estd auto-absorbida. Toda
la emision en radio de esta fuente tiene origen en el jet [Stirling et al.,
2001]. La principal fuente de fotones a energias altas es el decaimiento
de piones neutros, producto de interacciones fotohadrénicas.

T T T T T T 40 T T T T T T T
--- Sincrotrén - -~ Sincrotrén
sl —IC ] | —Ic 1
pp ! pr
4 36 - pyl oy g

Log (Ly/erg 5‘1)
Log (Ly/ erg 54)

Log (Ey/eV) Log (Ey/eV)

(a) a =100. (b) a=1.

Figura 41: Contribuciones no térmicas a la luminosidad total.

Una de las hipétesis del modelo es la equiparticion de energia entre
la densidad de energia magnética y la densidad de energia de fotones
de la corona. Es esperable, entonces, que la contribucién de la radiaciéon
sincrotrén y de la dispersién IC a la luminosidad total sea comparable.
En el andlisis de la Fig. 36, se vi6 que la radiacién sincrotrén y la
dispersion IC son los procesos radiativos que dominan las pérdidas
de electrones de baja energia. A energfas mayores, el efecto de Klein-
Nishina se hace importante, la seccion eficaz de IC decrece, y esto deja
a la radiacién sincrotrén como el principal responsable de la pérdida
de energia de los electrones. El efecto de Klein-Nishina también es
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Figura 42: Flujo final en una corona y disco caracterizados por los pardmetros
de la Tabla 4, para a = 100. Las sensibilidades con 5o de confianza
para diferentes instrumentos estdn incluidas (50 horas de exposi-
cién directa para MAGIC y CTA y un afio de relevamiento para
Fermi).

el responsable de la disminucién de la radiacién IC con respecto a
lo esperado en el régimen de Thomson; el flujo de rayos gamma es
proporcional al ntiimero de interacciones, por lo que la disminucién de
la seccién eficaz genera una disminucion en la emisién gamma. Esto
explica el hecho de que en la Fig. 41 la radiacion sincrotrén domina la
luminosidad de la fuente a bajas energias. De todas formas, la emisién
IC de pares electrén/positréon es comparable a la radiacién sincrotrén
a E~10"5 keV.

En las Figs. 42 y 43 se muestra el flujo total de fotones producido
en la corona, para dos fases orbitales distintas: conjuncién superior e
inferior. Estas posiciones corresponden a la maxima y minima absor-
cion en el campo de fotones de la estrella, respectivamente. También
se muestran los flujos para dos valores del pardmetro a. Se obtiene
un buen ajuste al comparar los resultados con las observaciones de
Cygnus X-1 hechas por COMPTEL [McConnell et al., 2000]. El me-
jor ajuste se obtiene para e = 0,02 para una corona dominada por
protones (a = 100) y gy = 0,03 para a = 1.

Con el tratamiento adecuado del transporte de los fotones, se obtie-
ne nuevamente la brecha en el rango de energias 10° < E < 108 keV,
debida a la absorcién interna. Dados los altos valores de la opacidad
en el rango de energia mencionado, la emisién es absorbida completa-
mente. Este resultado concuerda con la no deteccién de Cygnus X-1
en estado estacionario por Fermi. Toda la emisién en este rango debe
ser producida en un jet (e.g., Bosch-Ramon et al. 2008).
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Figura 43: Idem 42, para a = 1.

La absorcién en el campo estelar suprime parcialmente la emisién
aE ~ 1078 keV, lo que dificulta la deteccién de esta fuente por
instrumentos como MAGIC o VERITAS. La emisién a muy altas ener-
gias podria ser detectada en un futuro por instrumentos con mayor
sensibilidad, que cubran rangos de energias méds amplios, como CTA.

56 EVENTOS TRANSITORIOS: FULGURACIONES

En esta seccion se estudia el transporte de particulas relativistas du-
rante un evento transitorio. En particular, se considera una fulguracién
no térmica, en donde el elemento dindmico es el campo magnético.

5.6.1 Inyeccion de particulas

A pesar de que las curvas de luz de los agujeros negros galacticos
durante un evento transitorio pueden variar entre distintas fuentes,
existen algunas caracteristicas tipicas. El tiempo en el cual la lumi-
nosidad aumenta suele ser mucho menor al tiempo en el que decae,
por lo que muchas veces se denominan a las curvas de luz como Fast
Rise and Exponential Decay (FRED), que significa crecimiento rdpido y
decaimiento exponencial [Grove et al., 1998]. Una expresion analitica
simple que representa este comportamiento estd dada por [Romero
et al., 2010b]
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Q(E, t) :QOE*OCefE/EmaX(] _ et/Trise)

X [T[ — arctan (t_Tplat)} , (5.8)
2 Tdec

donde Trise, Tdecs Y Tplat SON los tiempo de crecimiento, decaimiento y
de llanura, respectivamente. Para una fulguracién corta, se adoptan
Trise = 30 Min, Tgee = 1 h, y Tplar = 2 h. La ley de potencias tiene
el indice estdindar o« = 2,2. La constante de normalizacion Qg se
obtiene a partir de la potencia total inyectada en protones y electrones,
Lol = Ly + Le; se considera que ésta es una fraccién de la luminosidad
de la corona, L;e = qrelle. Como se mencioné en la seccién anterior,
para el estado estacionario los mejores ajustes a las observaciones se
obtuvieron con ¢y = 0,02 para a = 100. Durante la fulguracién, el
nimero de particulas relativistas se incrementa; en particular, aqui se
considera que la potencia inyectada durante la fulguracién es el doble
de la correspondiente al estado estacionario, aunque es posible que
ocurran episodios més energéticos, como los que se observan en el Sol
[Lin, 2008]. Se considera que la componente térmica de la corona no
es afectada durante el evento.

5.6.2  Evolucién de la SED

La Fig. 44 muestra la evolucién de la emisién electromagnética
durante un dfa. En esta figura no se incluye la absorcién producida
por el campo de fotones de la estrella compafiera. Para cuantificar ese
efecto, en la Fig. 45 se muestra el coeficiente de absorciéon debido al
campo estelar, en distintas fases orbitales.
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Figura 44: Evolucién de la luminosidad durante una fulguraciéon no térmica.
La absorcién en el campo de fotones de la estrella no esta incluida
en estos graficos.

En este modelo de corona aplicado a Cygnus X-1 los tiempos de
enfriamiento de las particulas son mucho mas cortos que la duracién
de la fulguracién estudiada. De esta forma, la solucién de la ecuaciéon
de transporte con la dependencia temporal en la inyeccién da el mismo
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Figura 45: Cambios en la opacidad a la propagacién de rayos gamma para
fulguraciones producidas a distintas fases orbitales. Se considera
que todos los eventos duran unas 10 horas, lo que equivale a un
~7,5% del periodo orbital.

resultado que si se hubiese resuelto la ecuacién de transporte en estado
estacionario, con distintos niveles de energia inyectada en particulas
relativistas a medida que evoluciona la fulguracién. Esto hace que la
forma de la distribucién espectral de energia no cambie a lo largo de
todo el evento.

5.6.3 Emision de neutrinos

Dado que Cygnus X-1 es una binaria con una estrella masiva, una
fulguracion electromagnética a altas energias (E > 10° keV) puede
estar absorbida en el campo de fotones de la estrella. Sin embargo, un
incremento en la cantidad de particulas relativistas también resultaria
en un incremento en la produccién de neutrinos en la fuente.

Se estima la producciéon de neutrinos usando las expresiones dadas
en la Sec. 4.6, y se corrigen los flujos obtenidos por efectos de oscila-
ciones de neutrinos. El flujo diferencial de neutrinos que llegan a la
Tierra se puede obtener a partir de

do, 1 R
dE  4nd? Jvd rQv(E ).

Esta cantidad, pesada con el cuadrado de la energia (i.e., E% x d®. /dE),
se muestra en la Fig. 46, junto con la sensibilidad de IceCube para
un afo de operacioén. Si se supone que los agujeros negros galacticos
pasan un 10 % del tiempo en estado de fulguracion, entonces el de-
tector IceCube seria capaz de detectar neutrinos de una fuente con

(5.9)
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estas caracteristicas, a una distancia de ~ 1,8 kpc luego de 10 afios de
observacién. Sin embargo, una bisqueda de variabilidad con IceCube,
podria arrojar resultados positivos antes, evitando las desventajas de
promediar las observaciones.
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Figura 46: Flujo de neutrinos estimado para Cygnus X-1, para el caso a =
100. También se muestra el flujo de neutrinos atmosféricos, y la
sensibilidad de IceCube para un afio de integracién.

5.7 DISCUSION

Se aplic6 el modelo descripto en el capitulo anterior al sistema
Cygnus X-1, para estudiar el transporte de particulas relativistas en la
corona de este sistema. Se consideraron dos modelos de corona, una
corona de tipo ADAF dominada por adveccién, y una corona estatica
donde las particulas escapan por difusién. El contenido hadrénico
del plasma, determinado por el parametro libre a, es desconocido; se
estudiaron modelos con a =1y a = 100.

En el caso de corona de tipo ADAF se obtiene que la mayor parte de
los protones son advectados al agujero negro antes de enfriarse. Esto
hace que la emisioén a altas energias, producto de interacciones hadroé-
nicas, sea baja. En particular, con este modelo, no se logra reproducir
la cola no térmica de Cygnus X-1 observada por COMPTEL e INTEGRAL,
para ninguno de los valores del parametro a.

En el caso de coronas estéticas, para ambos valores de a se pudo
reproducir la cola no térmica de Cygnus X-1. La principal diferencia
es la energia inyectada en particulas relativistas en cada caso: para
modelos con a = 1 el ajuste se logra con q = 0,03, mientras que
modelos dominados por protones, no es necesario inyectar un valor
tan alto de energia en particulas, y el ajuste se obtiene para q = 0,02. En
ambos casos, es la emisién sincrotrén de los pares electrén/positrén
la componente que reproduce los datos de la fuente, aunque para
modelos con a = 1 la contribucién de los electrones primarios a
E ~ 1 MeV es también importante. La absorcién interna tiene un papel
fundamental en la regién de ajuste del espectro.



5.7 DISCUSION

En ningtn caso se espera un flujo considerable en el rango 0,1 — 100
GeV por la absorcién interna en la corona. Sin embargo se predice una
emisién a muy altas energias, E > 0,1 TeV debida a las interacciones
hadrénicas. Esta emisién es mayor en modelos de coronas dominados
por protones, por lo que observaciones con instrumentos como CTA
podrian servir para testear el modelo propuesto, y acotar el contenido
de hadrones en la fuente.

Se estudiaron los procesos no térmicos durante un evento transi-
torio de tipo fulguraciéon. Atin en estos casos, la emisién a energias
del ~ GeV es suprimida por la absorcion interna. Por otro lado, la
absorcion en el campo de fotones de la estrella masiva de Cygnus
X-1 puede ser importante a altas energia, dificultando la deteccién de
eventos similares por instrumentos como MAGIC. Si bien la emisiéon
electromagnética puede estar absorbida, una fulguracién de neutrinos
podria llegar a ser observada luego de varios afios de integracién con
IceCube.
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6.1 BINARIAS DE BAJA MASA

La binarias de baja masa (LMXB) atraviesan periodos de gran ac-
tividad, en los que su luminosidad en el rango de los rayos X se
incrementa en varios 6rdenes de magnitud. Estos episodios estan aso-
ciados a cambios en la tasa de acrecién sobre el objeto compacto y
tienen duraciones tipicas de varios meses, como en el caso de GRO
Jo422+32, aunque algunos pueden durar sélo unos minutos, como
V4641 Sgr, o décadas, como el caso de GRS 1915+105, una fuente que
ha estado activa durante los tltimos 15 afos.

Como se discuti6 en el Cap. 3 el disco de acrecién de Shakura y
Sunyaev esta afectado por una inestabilidad asociada a la ionizacién
del hidrégeno. El hidrégeno se ioniza a una temperatura de ~ 104> K.
Para tasas de acrecion bajas, la temperatura se mantiene por debajo de
ese valor y el disco es neutro. La opacidad tiene un crecimiento muy
répido para temperaturas en este rango, por lo que un pequefio incre-
mento en la temperatura genera un gran incremento en la opacidad.
Esto hace que los fotones mas energéticos comiencen a ionizar el hidré-
geno del disco; la energia de los fotones absorbidos queda en el disco,
aumentando atin mas la temperatura del mismo. Asi, en un disco
inicialmente neutro, un pequefio incremento de la temperatura puede
desatar una inestabilidad que ioniza todo el hidrégeno del disco. A su
vez, esto desencadena una inestabilidad viscosa: a mayor temperatura
habré una tasa de acrecién mayor, pero dado que el suministro de
materia sigue siendo el mismo, el material del disco se empieza a
agotar. Esto permite que la presién y la temperatura decrezcan, por lo
que eventualmente el hidrégeno vuelve a recombinarse.

Si bien en un principio la inestabilidad es local, la discontinuidad
en la temperatura y en la tasa de acrecién afectan a la siguiente capa,
por lo que la estructura del disco se ve globalmente afectada [Done
et al., 2007].

El modelo de inestabilidad del disco produce la llamada curva-S,
como se muestra en la Fig. 47. Durante el estado inactivo de la fuente
el disco se va construyendo por transferencia de masa estable de la
compafiera. Eventualmente la temperatura del disco se hace lo sufi-
cientemente grande como para desatar la inestabilidad de ionizacién
del hidrégeno, calentando todo el disco. El aumento de la tasa de acre-
cién se mantiene hasta que las regiones externas del disco se enfrian,
y alcanzan la temperatura de recombinacién del hidrégeno. El disco
se va enfriando hacia regiones internas, y el sistema vuelve a entrar
en un estado de inactividad. Esta inestabilidad es lo que produce los
episodios observados en distintas LMXBs.

Las LMXBs pasan la mayor parte de su vida en estado inactivo,
entrando en periodos de actividad en forma recurrente [Shrader et al.,
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Figura 47: La inestabilidad asociada a la ionizacién del hidrégeno afecta la
estructura global del disco, causando que las XRBs alternen entre
estados de inactividad y periodos de gran actividad con tasas de
acrecion altas (grafico adaptado de Done et al. 2007).

1994]. Muchas de estas fuentes no pasan por una etapa con emisiéon
significativa de rayos X blandos [Brocksopp et al., 2004] y los eventos
representan transiciones entre los estados inactivo y LH [Esin et al,,
1998].

En este capitulo se aplica el modelo hibrido de corona magnetizada
para estudiar los procesos no térmicos y la produccién de neutrinos
durante un episodio transitorio en una binaria de baja masa. Se usa la
fuente GRO Jo422+32 como prototipo.

6.2 EL SISTEMA BINARIO GRO Jo422+32

La fuente transitoria GRO Jo422+32 fue descubierta durante una
fulguracién en 1992 por el experimento BATSE, un instrumento a bordo
del observatorio Compton, que cubria la banda de energia 20 — 1000
keV [Paciesas et al., 1992]. En tan solo tres dias (del 5 al 8 de agosto),
la intensidad de la fuente crecié de 0,2 Crab a 3 Crab en el rango
de 20 — 300 keV [Paciesas et al., 1992]. El evento completo duré apro-
ximadamente 200 dias. Luego del rdpido incremento inicial de la
luminosidad, la curva de luz mostré un decaimiento exponencial con
una escala temporal de ~ 40 dias. Unos ~ 140 dias luego del comienzo
del episodio se detecté un maximo secundario [Harmon et al., 1992],
y luego continué con un decaimiento exponencial. Una descripcion
detallada del evento se presenta en Ling & Wheaton [2003].

El evento también fue observado en otras bandas de energia, como
UV/Optico/IR/Radio (ver, por ejemplo, Castro-Tirado et al. 1993;
Shrader et al. 1994; Callanan et al. 1996; Garcia et al. 1996). Las ca-
racteristicas de los espectros en el 6ptico y en el UV muestran que
GRO Jog422+32 es un miembro de la clase LMXB [Shrader et al., 1994;
Castro-Tirado et al., 1993]. El espectro 6ptico en inactividad muestra
que la estrella secundaria es una estrella enana normal de tipo espec-
tral MO/M2V [Filippenko et al., 1995; Casares et al., 1995; Beekman

et al., 1997].



6.2 EL SISTEMA BINARIO GRO Jo422+32

Los pardmetros orbitales del sistema se estiman en el estado inactivo,
dado que la emisién Optica del disco durante el episodio sobrepasé la
emision de la estrella [Sunyaev et al., 1993].

La funcién de masas determinada por varios autores [Filippenko
et al., 1995; Casares et al., 1995; Orosz & Bailyn, 1995] es

f(M) = 1,21 £0,06M, (6.1)

lo que es incluso consistente con la presencia de una estrella de
neutrones. En una de las primeras estimaciones de los pardmetros
orbitales se consider6 que la contaminacién del disco de acrecién en la
banda del infrarrojo es despreciable, lo que resulté en una inclinacién
orbital de i < 45° y una masa de > 3,4M, para el objeto compacto
[Callanan et al., 1996]. De esta forma, originalmente se pens6 que el
sistema contenia el agujero negro estelar de menor masa conocido. Sin
embargo, posteriormente se sugirié que las estimaciones anteriores
estaban sesgadas por la contribucién del disco, y se estimé un nuevo
limite inferior de ~ 9M, para el objeto compacto [Beekman et al., 1997].
Este valor sugiere la presencia de un agujero negro en el sistema. En
anos mads recientes, Reynolds et al. [2007] detectaron variaciones en
la emisién del disco de acrecion vy, al incluir este efecto, obtuvieron
una masa de > 10M, que también favorece la naturaleza de agujero
negro del objeto compacto.

El espectro de GRO Jo422+32 también respalda la hip6tesis de la
presencia de una agujero negro en el sistema. El espectro en rayos X
medido por varios instrumentos, puede ser caracterizados por una
ley de potencias truncada, con un indice de 1,49 £0,01 y un corte
exponencial a energias de ~ 132 + 2 keV [Sunyaev et al., 1993; Grove
et al., 1998]. Por otro lado, también se detecté emisién a 04 < E < 1
MeV. Este espectro es similar al espectro de Cygnus X-1 en el estado
LH [Poutanen et al., 1997; McConnell et al., 2000].

El periodo orbital de GRO Jo422+32 es de 5,1 + 0,01 horas [Filippen-
ko et al., 1995; Callanan et al., 1996]. Hay evidencia de que el sistema
tiene una inclinacién baja de ~ 10° — 30° [Beekman et al., 1997]. A
partir de un método que sélo depende del tipo espectral de la estrella
compafiera, se estima una distancia a la fuente de 2.6 kpc [Esin et al.,
1998], consistente con resultados previos [Shrader et al., 1994]. Para
esta distancia, se obtiene una luminosidad —en la banda de 0,5 — 10,0
keV-de 7,6 x 103° erg s! para el estado inactivo [Garcia et al., 2001].
Como es esperable de fuentes transitorias, durante el estado activo
la luminosidad X aumenta varios 6rdenes de magnitud; en el ran-
go 2 — 300 keV, la luminosidad alcanza valores de 5 x 1037 erg s~
[Sunyaev et al., 1993].

El espectro en rayos X de la fuente no muestra evidencias de una
componente de emision de fotones X blandos. La densidad columnar
es Ny < 2 x 1021 em? [Callanan et al., 1996], que es un valor muy bajo
como para que la emision del disco de acrecién esté absorbida. Se cree
entonces, que la superficie del disco tiene una orientacién peculiar con
respecto al observador [Sunyaev et al., 1993].
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Durante el episodio una emisién con espectro chato en radio fue
detectada con el interferémetro Very Large Array [Shrader et al., 1994].
Sin embargo, estas observaciones no revelaron ninguna estructura de
tipo jet. Recientemente, un interferémetro con mayor resolucion, el
Expanded Very Large Array, fue usado para alcanzar niveles de ruido
de ~ 2,6 uJy beam™! para estudiar binarias de rayos X con agujeros
negros en los estados LH e inactivo [Miller-Jones et al., 2011]. GRO
Jo422+32 no fue detectada hasta un limite superior de 8.3 pJy beam™'
(con 30 de confianza). Esta falta de deteccién clara en radio puede
indicar la ausencia de un jet relativista, dejando a la corona como
la regién mas probable para producir la emisién no térmica de alta
energia observada de esta fuente.

Dadas las similitudes entre el espectro de GRO Jo422+32 y el de
Cygnus X-1', es razonable suponer que los mismos mecanismos deben
ser los responsables de la emisién de rayos X duros/rayos gamma
blandos de ambos sistemas [Ling & Wheaton, 2003]. Para explicar el
espectro no térmico de tipo ley de potencia de GRO Jo422+32 en un
estado activo, se aplica el modelo de corona magnetizada descripto en
los capitulos previos.

63 CARACTERIZACION DEL SISTEMA

Se considera una corona esférica con radio R, y un disco de acrecioén
que penetra la corona hasta Ry < R.. El radio de transiciéon entre la
corona y la regién de emisién de los fotones X blandos se estima en
~ 200rg [Esin et al., 1998], por lo que se adopta este valor. El valor
del radio de la corona que se adopta es R. = 220r,, por lo que el
cociente Ry/R. resulta en ~ 0,9, que es un valor tipico en el estado LH
[Poutanen, 1998].

Dado que no hay informacién sobre la emision del disco, se adoptan
los valores correspondientes al disco de otra binaria de baja masa, el
sistema XTE J1118+480 [Vila et al., 2012]. La temperatura correspon-
diente al disco de acrecion es ~ 0,08 keV. En un estudio reciente sobre
el espectro ultravioleta de agujeros negros galacticos en inactividad,
el valor estimado para la temperatura del disco de GRO Jo422+32 es
considerablemente menor al que se adopta en este modelo [Hynes
& Robinson, 2012]. Sin embargo, en los modelos ADAF el valor R4 es
menor en el estado LH que el correspondiente al estado inactivo, por
lo que la temperatura alcanzada por el disco es mayor o similar a la
que se adopta en este modelo.

La emision en rayos X duros de la corona esta caracterizada por una
ley de potencias con un corte exponencial a altas energias, dada por
la Ec. 4.3. El espectro se ajusta usando datos que el observatorio Mir-
Kvant tom¢6 durante la fulguracién de 1992; esto resulta en un indice
a = 1,49 y un corte exponencial a €. = 132 keV, como se muestra en
la Fig. 48. Estos valores concuerdan con los resultados obtenidos por
Sunyaev et al. [1993] y Grove et al. [1998]. La constante de normali-

La diferencia es que Cygnus X-1 tiene un jet bien resuelto que es el responsable de la
emisién en radio [Stirling et al., 2001].
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zacién App, puede obtenerse a partir de L; para una distancia de 2,6
kpc, la luminosidad de la corona es ~ 5 x 1037 erg s~! [Sunyaev et al.,
1993]. Este valor equivale al 5% de la luminosidad de Eddington de
un agujero negro de ~ 9M, que corresponde al valor adoptado en
este modelo.

Flux [photons s cm™ keV™"]

E, [keV]

Figura 48: Espectro de GRO Jo422+32 observado con los instrumentos a
bordo del observatorio Mir-Kvant, y ajustados con una ley de
potencias de indice 1,49 y un corte exponencial a 132 keV [Sunyaev

et al., 1993].

Usando las hipétesis presentadas en el Cap. 4 se obtienen los valores
de los pardmetros restantes del modelo. Los mismos se muestran en
la Tabla 6.

6.3.1 Aceleracion de particulas y pérdidas radiativas

En el capitulo anterior se mostré que en una corona dominada por
adveccion, la mayor parte de los hadrones caen al agujero negro antes
de enfriarse, por lo que la luminosidad radiada no es suficiente para
explicar el origen de la cola no térmica detectada en agujeros negros
galdcticos. Por lo tanto, para esta fuente, sélo se considera el modelo
de corona estética.

La Fig. 49 muestra las tasas de enfriamiento para diferentes procesos
radiativos, y las tasas de aceleracién y escape, para cada tipo de
particula considerada.

Bajo las condiciones fisicas de este modelo, los canales principales
para el enfriamiento de electrones son la dispersion IC y la radiacién
sincrotrén. Para protones, tanto las interacciones pp como las py son
relevantes. Los piones cargados decaen antes de enfriarse, producien-
do asi muones y neutrinos energéticos. La difusién practicamente no
tiene ningun efecto en las distribuciones de particulas.

Las energias maximas que se obtienen para electrones y protones son
El(fa)x ~ 40 GeV and Er(fa)x ~39x%x10" eV, respectivamente, compatibles
con el criterio de Hillas [Hillas, 1984]. Con estos valores, los protones
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Tabla 6: Principales pardmetros del modelo de corona de GRO Jog22+32.

Pardmetros adoptados Valor
Mgh: masa del agujero negro [Mg] 9

R: radio de la corona [rg] 220
Te: temperatura de los electrones [K] 107
Ti: temperatura de los iones [K] 1012
E.: energia de corte del espectro en rayos X [keV] 132
o indice de fotones X 1,49
kT: temperatura caracteristica del disco [keV] 0,08
ny, ne: densidad del plasma [em—3] ~10"2
B.: campo magnético [G] ~10°
Vrec: Velocidad de reconexion [c] 0,5

1: eficiencia de la aceleracion 0,08
Parametros libres Valor

q: fraccion de la potencia inyectada en particulas relativistas 0,12

a: relacién entre la potencia en hadrones y leptones 100

de alta energia pueden dar lugar a la produccién de neutrinos con
energias altas, favoreciendo su detecciéon con IceCube.

64 DISTRIBUCIONES ESPECTRALES DE ENERGIA

En el trabajo de Ling & Wheaton [2003] se presenta un anélisis
detallado del evento de GRO Jo422+32, y se muestra que el espectro
de la fuente cambi6 su forma a lo largo del episodio. En el comienzo, el
espectro se puede describir con una ley de potencias simple de indice
o ~ 1,75 (donde el flujo o E™%), y luego presenta dos componentes,
una componente térmica y una ley de potencias a altas energias con
un indice variable [Ling & Wheaton, 2003].

Ling & Wheaton [2003] detectaron ademds una variabilidad del flujo
dependiente de la energia y del tiempo, y obtuvieron diferentes carac-
teristicas temporales para distintas bandas de energia. Por ejemplo, en
la Fig. 50, las lineas (b) y (c) indican los dos primeros méximos en la
banda de energia 35 — 200 keV, mientras que en la Fig. 51 las lineas (a)
y (d) indican los primeros dos maximos detectados a energias mayores
a los 200 keV.

Se aplica el modelo de corona descripto en el Cap. 4 para reproducir
el espectro durante la fase de llanura, asociada al estado LH. Esta fase
puede verse en las Figs. 50 y 51, alrededor del pico en la luminosidad
(TJD ~ 8850). Se seleccionaron las observaciones realizadas con BATSE
en T]D 8843 para ajustar el espectro, dado que estas son las que tienen
datos con errores observacionales menores.

En la Fig. 52 se muestran los datos de GRO Jo422+32 en TJD 8843,
ajustados con la SED obtenida al aplicar el modelo de corona. Se consi-
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Figura 49: Pérdidas de energia en una corona caracterizada por los parame-
tros de la Tabla 6.

dera un modelo con a = 100, donde a = L;,/Le, es decir, un escenario
dominado por protones, lo que favorece la produccién de neutrinos.
La potencia disponible para inyectar en particulas relativistas es de
L~ 15% L, y el valor del pardmetro q con el que se obtiene el mejor
ajuste es 0,12.

La radiacién sincrotrén de pares electrén/positréon domina el espec-
tro a bajas energias; a energias de ~ 10°~8 eV, la dispersién Compton
inversa de pares electron/positrén se hace importante. A energias
mayores, los procesos hadrénicos se hacen relevantes y la mayor
contribucién a la luminosidad proviene del decaimiento de piones
neutros.

En este modelo la absorcién interna suprime la emisién comple-
tamente para energias en la banda de 108 < E < 3 x 1079 eV. Por el
contrario de los modelos de jet, que predicen emisién en este rango
[Romero & Vila, 2008], este resultado estd en acuerdo con la no detec-
cién de GRO Jog422+32 por EGRET (que era el instrumento en operacion
al momento del evento, y cubria el rango de energias de ~100 MeV
< E < 30 GeV). Las cotas superiores de EGRET fueron obtenidos de
Levinson & Mattox [1996].

La luminosidad de una estrella M2V enana es de ~ 103? erg s~ ' y
la temperatura efectiva es 3500 K [Reid et al., 1995]. Durante la etapa
activa, la magnitud 6ptica de la estrella compafiera se incrementé en
9 magnitudes, lo que corresponde a un cambio en la luminosidad
de mds de 3 6rdenes de magnitud. La luminosidad méxima fue de
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Figura 50: Flujo detectado con BATSE en la banda de energia de 100 — 200 keV.
Los datos son de Ling & Wheaton [2003]. La fase de llanura es el
periodo de ~ 15 dias, entre T]D ~ 8845 y TJD ~ 8860. Las lineas (b)
y (c) corresponden a TJD 8848 y 8855, respectivamente, en donde
los dos primeros maximos a E < 200 keV fueron detectados.

6 x 103% erg s~1, y el pico de la emisién aparecié a 0,15 V. La emisién
Optica de la estrella en actividad fue despreciable en comparacién con
la emisién del disco [Sunyaev et al., 1993], por lo que la absorcién en
el campo de fotones de la estrella no es un proceso relevante.

6.5 FULGURACION

Dentro de los primeros 80 dias de la fulguracién de 1992 de GRO
Jo422+32, cuatro episodios cortos fueron detectados en la banda de
energias 0,4 —1 MeV [Ling & Wheaton, 2003]. En la Fig. 51, las lineas
(@) y (b) indican los dos primeros episodios. Estas son las fulgura-
ciones que tuvieron lugar durante la fase de llanura —estado LH— del
episodio principal. Las otras dos fulguraciones ocurrieron cuando la
luminosidad de la corona habia disminuido hasta la mitad y a 1/10
del méximo (a ~ 30 y ~ 80 dias luego del comienzo del episodio,
respectivamente). La contribucién a la emisién de neutrinos de las dos
altimas fulguraciones es despreciable en comparacién a las fulguracio-
nes que ocurrieron durante el estado LH, por lo que sélo se estudian
los eventos durante la llanura.

Para representar una repentina inyeccién de particulas relativistas,
se usa la expresion analitica dada por la Ec. 5.8. Dado que los espectros
obtenidos con BATSE son diarios, se consideran fulguraciones con una
duraciéon menor al dfa; se adopta Trise = 30 min, Tgee = 1 h, y Tppar = 2
h para un evento répido.

Se considera que durante la fulguracion, la energia inyectada en
particulas es del 15 % de la luminosidad de la corona, que es igual
a toda la energfa disponible para acelerar particulas por eventos de
reconexion. Se sabe que existen eventos tan energéticos a partir de
estudios del Sol [Lin, 2008].

En la Fig. 54 se muestra la evoluciéon de la luminosidad de la
fuente durante 12 horas. Al igual que para el caso de Cygnus X-1,
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Figura 51: Flujo detectado con BATSE en la banda de energia de 200 — 300
keV. Los datos son de Ling & Wheaton [2003]. Las lineas (a) y
(d) corresponden a TJD 8843 y 8862, en donde los dos primeros
maximos a E > 200 keV fueron detectados.

la forma del espectro permanece casi inalterada durante el episodio,
dado que las escalas de enfriamiento son mucho més cortas que la
duraciéon del evento [Malzac & Jourdain, 2000]. Los cambios mas
notorios ocurren a altas energias; como la emisién en este rango se
debe a interacciones hadroénicas, el incremento en la potencia inyectada
en particulas relativistas hace que la luminosidad aumente medio
orden de magnitud a E > 10 GeV, con respecto al caso estacionario.

6.6 DETECTABILIDAD DE NEUTRINOS DE GRO Jo422+32

La Fig. 55 muestra el flujo diferencial de neutrinos emitidos durante
el estado LH (~ 15 dias), que llegan a la Tierra, y la Fig. 56 muestra
la evolucioén del flujo de neutrinos emitidos durante la fulguracion.
Para una fuente como GRO Jo422+32, que no entra en periodos de
actividad de manera frecuente, es necesario hacer un estudio temporal
de detectabilidad con IceCube.

El estudio de la detectabilidad de neutrinos tiene en cuenta el fondo
de neutrinos atmosféricos esperados en la posiciéon de la fuente, asi
como efectos instrumentales (tasa de deteccion, resolucién angular,
etc.).

6.6.1 Efectos instrumentales

La pequefia secciéon eficaz de interaccion de neutrinos y el nivel
de fondo de neutrinos atmosféricos son las dos limitaciones mds
importantes para la deteccién de sefiales de neutrinos extraterrestres.
Para fuentes estacionarias, el periodo tipico para el anélisis de datos
de telescopios de neutrinos es del orden del afio. En este caso, las
observaciones estdn limitadas por el fondo, y la sensibilidad aumenta
como una funcién del tiempo de exposicién, que es de escalas de
afos. Sin embargo, este no es el caso de fuentes transitorias, donde
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Figura 52: Espectro de GRO Jo422+32 detectado con BATSE (datos de Ling &
Wheaton 2003) y ajustado con la distribucién espectral de energia
obtenida con el modelo de corona no térmica. Los valores de los
pardametros libres en el ajuste son a = 100y q = 0,12.

el periodo analizado deberfa ser del mismo orden de la duracién
del evento. Si el tiempo de integracién es muy largo con respecto al
tiempo de actividad de la fuente, la misma desaparece completamente
en el fondo de neutrinos atmosféricos. Por otro lado, tiempos de
integracién cortos no dan un resultado significativo, dado que las
observaciones estdn limitadas por la eficiencia del detector. Muchos
neutrinos no interaccionan cerca del detector, o los eventos no pasan
una pre-seleccién de eventos. La funcién de dispersion de punto o
Point Spread Function (PSF) del detector también tiene un impacto en
los flujos detectables. El efecto de la PSF es el de dispersar la sefial
de la fuente sobre un area determinada, disminuyendo asi la razén
sefal/ruido.

6.6.1.1 Tasa de deteccion

Para estimar la tasa de deteccion se usa el area efectiva de v, + v,
del detector de neutrinos IceCube, en la configuracién de 79-cuerdas
[Odrowski & IceCube coll., 2012]. La expresion para el area efectiva a
la declinacién de GRO Jo422+32 estd dada por:

log(Aetf/m?) = —8,2+ 3,310g(E) —0,2510g(E)?, (6.2)

donde E es la energia del neutrino en GeV. Eventos de neutrinos de
alta energia tienen una probabilidad de detecciéon mayor, dado que,
por un lado la seccién eficaz de interaccién del neutrino aumenta con
la energia, y, por otro lado, el camino del muén resultante que puede
alcanzar el detector es tan largo que aumenta el volumen efectivo.
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Figura 53: Principales contribuciones a la luminosidad no térmica. La absor-
cién interna no esta incluida en este grafico, pero tiene un impacto
importante en la SED final.

La Fig. 57 muestra el drea efectiva junto con el espectro de neutrinos
de GRO Jog422+32 para la fulguracion y para la fase de 15 dias. Aunque
IceCube alcanza energias por debajo de los 10 GeV [Wiebusch &
IceCube coll., 2009], se considera como limite inferior 100 GeV. La tasa
de eventos esperada como funcién de la energia, obtenida luego de
la multiplicacién de las dos funciones, también estd representada en
la figura. Por arriba de los 300 GeV, la tasa de eventos de neutrinos
es 3,62 x 107° Hz, para una fulguraciéon de ~ 1 h, y 7,72 x 107 Hz
para la fase de ~ 15 dias. Como consecuencia del corte en energias de
~ 8 TeV, las eficiencias de neutrinos para escalas temporales de horas,
incluso dias, son muy bajas, y de acuerdo a este modelo la fuente no
seria detectable.

6.6.2  Fondo de neutrinos atmosféricos

Para considerar que hay deteccién, el nimero de eventos observados
en la ubicacién de GRO Jo422+32 debe sobrepasar a las fluctuaciones
de fondo en un nivel de 50; esto significa que la probabilidad de
observar estos eventos en un caso donde sélo esté el fondo es menor
a 2,8 x 10~7. Los neutrinos atmosféricos no muestran una variacién
estacional significativa (<1 %) [Ackermann & Bernardini, 2005], por
lo que se usa un modelo de Poisson con una tasa constante en todo
el periodo de obtenciéon de datos para una descripcion estadistica
del fondo. Se usa una estadistica de conteo de eventos dentro de un
area circular alrededor de la fuente para fijar el nivel de 50 como
funcién del tiempo. Asi, la probabilidad de encontrar k eventos de
fondo dentro del drea de btiisqueda Q) es la probabilidad de Poisson
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Figura 54: Evolucién de la luminosidad durante una fulguracién de ~ 2 h de
duracién. Dado que las escalas de enfriamiento en la corona son
mucho més cortas que la duracién de la fulguracién, la forma del
espectro no cambia y s6lo muestra una luminosidad decreciente a
medida que la fulguracién avanza.

de obtener k eventos, dado la tasa promedio de neutrinos atmosféricos
a la declinacién de GRO Jog22+32.

Los neutrinos atmosféricos no arriban al detector isotrépicamente,
sino que su flujo depende de la energia y del zenit; esto se debe a la
direccion de la lluvia generada por el rayo césmico en la atmosfera,
y, a E > 10 TeV, también a la atenuacion del flujo de neutrinos por la
Tierra. La tasa de eventos de neutrinos atmosféricos dentro del drea QO
alrededor de la posicién de GRO Jo422+32 se estima segiin

Rbg = JQ dQJ(Dbg(E,e)Aeff(E,G)dE, (6.3)

donde ®y,4(E, 0) es el espectro de neutrinos atmosféricos a declinacién
0, y Act es el drea efectiva del detector, dada por la Ec. 6.2.

El espectro de energias de neutrinos atmosféricos para v, (v,.),
promediado sobre el rango de declinacién 7° — 90°, ha sido medido
por el instrumento IceCube en el rango de energias entre 100 GeV y
400 TeV [Abbasi et al., 2011]. GRO Jo422+32 esta ubicado a 0 = 32°,
donde la distribucién en energia de neutrinos atmosféricos estd bien
representada por el espectro promediado a lo largo del zenit.

El area sobre la que se promedia la integracién de la Ec. 6.3 es la
que minimiza la intensidad requerida de la fuente para la emisién
de fuentes puntuales, luego de suponer una dada PSF. En el caso de
IceCube en la configuracién de 79-cuerdas, la PSF para fuentes con un
espectro blando o una energia de corte por debajo de los 50 TeV tiene
una mediana de ~ 1° [Odrowski & IceCube coll., 2012], y se caracteriza
con un perfil Gaussiano. El 4rea 6ptima de biasqueda que se obtiene
tiene un radio de 1,75°, que corresponde a un ~80 % de retencién de
la sefial. La tasa de neutrinos atmosféricos en la ubicacién de GRO
Jo422+32 dentro de esta drea es R,y = 1,06 x 10~¢ Hz.
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Figura 55: Flujo diferencial de neutrinos en la Tierra producidos en el estado
LH de GRO Jo422+32. La oscilacién de neutrinos esta incluida.
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Figura 56: Flujo diferencial de neutrinos en la Tierra producidos en una
fulguracién de GRO Jog22+32.

El flujo de descubrimiento se calcula como el minimo flujo requerido
para producir, con un 50 % de datos sintéticos, un exceso de eventos
de 50 dentro del area de busqueda Q) alrededor de GRO Jo422+32,
durante el tiempo de integraciéon At. En cada uno de los sets de datos
simulados el nimero de eventos de fondo dentro de Q) se caracteriza
como una distribucién de Poisson con media igual al producto de
Ryg X At, y la sefial de eventos se inyecta en () siguiendo la PSF
Gaussiana considerada con ~ 1° de mediana. La Fig. 58 muestra el
flujo de descubrimiento como funcién del tiempo de integracién At
en escalas de dias para dos espectros: uno es el de GRO Jo422+32
obtenido con el modelo de corona, que sigue una distribucién E—2
con un corte exponencial a 8 TeV, y el otro es un espectro no quebrado
E~2 para comparaci6n. El efecto del corte exponencial en la energfa
en la detectabilidad de la fuente es evidente en esta figura. Tanto la
fuerte fulguraciéon de 1 hora, como la emisién durante los ~ 20 dias en
estado LH permanecen indetectables en el escenario con el corte a ~ 8
TeV. Sin embargo, si de alguna forma la misma cantidad de energia (o
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Figura 57: Flujo diferencial de neutrinos producidos durante la fulguracién
y durante el estado LH, junto con el 4rea efectiva del detector Ice-
Cube. La distribucién de energias de la tasa de eventos resultante
también se muestra en el gréfico.

atin menor) resultara en la aceleracién de menos particulas relativistas,
pero alcanzando energias mayores, cercanas al PeV, la fuente podria
ser detectada.
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Figura 58: Flujo umbral de deteccién @, con indice 2,16; se muestra también
un espectro no quebrado @ = ®,E~2 usado para comparar.

6.7 DISCUSION

Bajo las condiciones fisicas adoptadas en este modelo, el principal
resultado obtenido es que un episodio con caracteristicas similares al
observado en 1992, es poco probable que sea detectado por IceCube.
Esto se debe principalmente a la corta duracién de estos eventos.
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Existen, sin embargo, algunos factores que pueden aumentar la
emision de neutrinos en fuentes como GRO Jo422+32. Por ejemplo, si la
eficiencia de la aceleracion fuera mayor, entonces los protones podrian
alcanzar mayores energias, donde la seccion eficaz de interacciéon de
los neutrinos aumenta. Esto seria posible para campos magnéticos
mayores.

Dado que la mayor restriccién para la detectabilidad de la fuente
es el corto periodo de actividad, al considerar eventos mds largos
las posibilidades de detectar neutrinos crece. Si el flujo de neutrinos
se mantuviera como en el pico del evento (Fig. 56, t = 1 h) durante
~ 80 dias (ver Fig. 58), IceCube podria detectar neutrinos de la fuente.
También seria detectable si se mantuviera un periodo mayor (~ 690
dias) en la fase de llanura. Este es el escenario mds probable. Existen
varios sistemas como GRO Jo422+32 que muestran episodios a alta
energia con las caracteristicas necesarias para aumentar la produccién
de neutrinos. Un ejemplo es GRO J1719-24, una binaria de baja masa
que mostré caracteristicas muy similares a Cygnus X-1 y GRO Jo422+32
[Ling & Wheaton, 2005]. Esta fuente fue detectada en rayos X en 1993,
durante un periodo de ~ 1000 dias, con una fase de llanura de ~ 80
dias [Ballet et al., 1993]. Aunque las fulguraciones observadas para
esta fuente también fueron cortas, fueron numerosas, y la contribucién
total a la produccién de neutrinos pudo haber sido significativa. Por
otro lado, en el caso de binarias de baja masa, la absorcién de rayos
gamma en el campo de fotones de la estrella compafiera estd ausente,
por lo que estos objetos son particularmente adecuados para estudiar
tanto la produccién de radiacién gamma como la de neutrinos. Otros
ejemplos son las LMXxBs XTE J1118+480 y GX 339-4. XTE J1118+480
es una fuente transitoria, que ha mostrado dos eventos desde su
descubrimiento. El primero fue en 2000 y duré alrededor de 7 meses,
y el segundo fue en 2005 y duré 1 —2 meses [Vila et al., 2012]. GX
339-4 es un sistema muy estudiado que fue detectado en el estado LH
en varias ocasiones (1997, 1999 y 2002). Los flujos observados en rayos
X mostraron luminosidades de L ~ 1037 erg s~! (ver discusién en
Vila & Romero 2010). Estas altas luminosidades y, la cercania de XTE
J1118+480 (d = 1,72 kpc), hacen de estos sistemas buenos candidatos
para ser fuentes galacticas de neutrinos.

La principal diferencia de estas fuentes con respecto a GRO Jo422+32,
es que presentan jets relativistas. Los neutrinos también podrian pro-
ducirse en un jet si éste tuviera una componente hadrénica.
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La deteccion del microquasare Cygnus X-3, por AGILE y Fermi en
2009 [Abdo et al., 2009; Tavani et al., 2009], la deteccién de Cygnus X-1
en un evento transitorio por AGILE [Sabatini et al., 2010], y la reciente
confirmacién de estas detecciones por Fermi [Bodaghee et al., 2013],
constituyen la evidencia més fuerte de que en estas fuentes se aceleran
particulas hasta energias relativistas (E > GeV).

Como se determiné en las aplicaciones del modelo de corona a
Cygnus X-1 y GRO Jog22+32, la absorcién interna en el campo de
fotones térmicos de la corona suprime la emisién a energfas 0,1 <
E < 100 GeV, por lo que toda contribucién a estas energias tiene
probablemente origen en un jet relativista.

La composicion de los jets relativistas es un problema abierto, que
ha estado en debate durante las tltimas décadas. Se piensa que la
composicion de los jets puede estar relacionada con el mecanismo de
lanzamiento. Uno de los mecanismos propuestos para el lanzamiento
del jet, es el mecanismo de Blandford-Znajek [Blandford & Znajek,
1977]. Blandford y Znajek demostraron que es posible convertir una
fraccion de la energia de rotaciéon de un agujero negro de Kerr en
un flujo de Poynting saliente. Para esto el agujero negro debe estar
inmerso en una magnetosfera, generada en el disco de acrecién. Si
bien el flujo es inicialmente de Poynting, puede cargarse de particulas
livianas (e.g., pares electrén/positrén). La potencia estimada por esta
proceso, es suficiente para explicar la potencia observada en jets extra-
galacticos.

El segundo mecanismo de formacién de jets es el mecanismo de
Blanford-Payne [Blandford & Payne, 1982], en el que se propone que
la energia necesaria para lanzar el jet se extrae de la rotacién de un
disco. En este caso, el disco de acrecién estd compuesto por un plasma
de electrones e iones, por lo que si el jet se carga con la misma materia
del disco, es de esperar que contenga iones y electrones.

La emisién en radio detectada en microquasares, se explica muy
bien con radiacién sincrotrén en radio de una poblacién no térmica
de electrones, lo que provee evidencias de la presencia de leptones
relativistas en los jets. Por otro lado, existen algunas evidencias de la
presencia de ntcleos de hierro en el jet del microquasar SS 433 [Miglia-
ri et al., 2002]. Sin embargo, no hay informacién sobre la cantidad de
bariones en las fuentes. Tanto modelos lepténicos puros como modelos
lepto-hadrénicos son capaces de reproducir las observaciones actuales.
La diferencia en las predicciones de estos modelos se encuentra a
muy altas energias y en la emisién de neutrinos, consecuencia de
interacciones hadrénicas.

Actualmente no existe un mecanismo estdndar que pueda explicar
coémo se carga un jet de bariones. Para ambos modelos de formacion
de jets es probable que, en parte, el jet sea alimentado por el disco de
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acrecion, por lo que esto podria ser una fuente de bariones. Ademas,
el jet se propaga distancias del orden del pc (para XRBs), por lo que
protones del medio circundante podrian entrar al jet.

Por otro lado, se ha propuesto que los jets de GRBs pueden cargarse
por difusion de neutrones desde los alrededores [e.g., Levinson &
Eichler, 2003]. La produccién de neutrones en ntcleos de galaxias
activas ha sido estudiada por diversos autores [e.g., Sikora et al., 1989;
Bednarek, 1992; Atoyan, 1992; Toma & Takahara, 2012]. También el rol
de los neutrones en la colimacién y dindmica de los jets en blazares
ha sido discutido en la literatura [Atoyan & Dermer, 2003].

En el caso de binarias de rayos X, los neutrones generados por
interacciones hadrénicas en la corona, pueden escapar y penetrar la
base del jet, en donde posteriormente decaen generando protones.
Este podria ser un mecanismo posible para cargar flujos de Poynting
con protones.

En este capitulo, se estudia la inyeccién de neutrones en la corona de
agujeros negros galdcticos. En particular, se estudia el caso de Cygnus
X-1, donde la corona esta caracterizada por los pardmetros de la Tabla
4. Se analizan las caracteristicas de la distribucién de neutrones y la
interaccién de las particulas que producen al decaer, con distintos
tipos de blancos.

7.1 INYECCION DE NEUTRONES

Se considera que los neutrones son inyectados isotrépicamente por
dos mecanismos: colisiones ineldsticas pp e interacciones fotohadréni-
cas pv, es decir

Qn(E) = QPP () + QP (E). (7.1)

7.1.0.1 Colisiones ineldsticas pp

Los canales de las colisiones pp que dan lugar a la produccién de
neutrones son

prp—ptn+at + 4+ (T +m),

(7-2)
p+p o n+n+2nt + 0 + G(nt +m),

donde (7 y (; son las multiplicidades. La inyeccién de neutrones
debida a las interacciones pp puede obtenerse a partir de Sikora et al.

[1989],

PPUE) ~ )N (E). (7.3)

7.1.0.2 Interacciones fotohadrénicas

El canal de interaccién py por el que se inyectan neutrones en la
fuente es

p+y—-n+nt + 410+ G(nt + 7). (7.4)



7.2 PERDIDAS RADIATIVAS

La inyeccién de neutrones por interacciones fotohadrénicas esta
dada por [Begelman et al., 1990; Atoyan & Dermer, 2003],

N, (E
gle)(E) = &pnmi(]é)j)wpy“:—p)r (7-5)

donde pr es la inelasticidad media (0,2 < pr <06), Ep =E/(1—

Kpy) es la energia media de los protones que generan neutrones con
energia E, wpy es la frecuencia de colisiones py colisiones, dada por

2¢E

2.5 roo
msc Nph(€) [Tpe2 ()
E P P. P 1 (7T AN .
Wpy(E) = SEz Lth‘;gcz d(—zi62 Lth de'opy (e')e’,  (7.6)

y &pn es la probabilidad de que un protén se convierta en un neutrén
por colisién. Aproximadamente la mitad de las colisiones resultan en
esta conversion, por lo que &y = 0,5.

La Fig. 59 muestra la inyeccién de neutrones por interacciones pp
y pY. A energias bajas la mayor parte de los neutrones son inyec-
tados por colisiones pp, mientras que las interacciones py son las
responsables de inyectar los neutrones de energias mayores.
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Figura 59: Inyeccién de neutrones en la corona de Cygnus X-1.

7.2 PERDIDAS RADIATIVAS

Una vez que los neutrones son inyectados en la corona, pueden
interactuar con los campos en el medio, a través de las mismas inter-
acciones que sufren los protones.

En la Fig. 60 se muestran las tasas de enfriamiento junto con las tasas
de escape y decaimiento para los neutrones, en un medio caracterizado
por los parametros de la Tabla 4. Como puede observarse en la figura,
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la tasa de escape, definida como la inversa del tiempo de escape de la
corona, tesc = Rc/c, domina sobre las pérdidas radiativas, por lo que
los neutrones escapardn del sistema practicamente sin perder energia
[Sikora et al., 1989].

8 T T
- = np

6 |- - ny -
-1
tcruce

4 ¢ i

Log (t'1 /s'ﬂ)

Log (E,/eV)

Figura 60: Pérdidas radiativas y tasas de escape y decaimiento de los neu-
trones, en un corona caracterizada por los pardmetros de la Tabla

4.

Como t;;, + t;g, < to!, se puede definir una opacidad tipica de la

corona con respecto a las colisiones np segtn [Atoyan, 1992]

Tnp(r) = tesc(T)wnpr (7.7)

donde tesc(r) = (Rc—7)/c es el tiempo que le lleva a un neutrén
inyectado en la posicién 1, dejar la corona de radio R.. Andlogamente,
para interacciones ny, la profundidad 6ptica es

Tny (r) = tesc(T)wny~ (7.8)

En la Fig. 61 se muestran los mapas de opacidad total para neutrones
inyectados a distintos r de la corona. Este resultado muestra, al igual
que la Fig. 60, que las pérdidas de energia s6lo son importantes para
los neutrones mas energéticos. De esta forma, aqui se considera que
los neutrones escapan sin perder energia.

7.3 TRANSPORTE DE NEUTRONES

El tiempo de vida medio de los neutrones es 1o =881,5+1,5s,y
luego decaen segtn

n—pte +e. (7.9)

Como el tiempo de vida de los neutrones alcanza para que puedan
escapar de la corona, la distribucién en energia de neutrones en estado
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Figura 61: Mapa de la profundidad éptica de la corona con respecto a las
interacciones np y mny.

estacionario, N(E, 1) (en unidades de GeV—'cm™3), estd determinada
por una ecuacién de transporte inhomogénea, de la forma

1 d(r2v(E)N(E,1))  d(b(E)N(E, 1)) N(E,7)
2 or + oF taee(E)

= Q(E, 7). (7.10)

Aqui, v(E) es la velocidad de la particula, b(E) contiene las pérdidas
radiativas, y Q(E, r) estd definido por

Q(E’T):{ Q(E) r<R.
00 >R

donde Q(E) es la inyecciéon de neutrones obtenida en la Sect. 7.1. Dado
que en la corona los neutrones escapan sin perder energia, la solucién
de la ecuacion para r > R, tiene la forma

Na(E,1) = Qu(E)tgec(E)e (" RIAEae(® (RY g )
La Fig. 62 muestra la distribucién de neutrones para diferentes
valores del pardmetro r. Los neutrones més energéticos, llegaran hasta
distancias de r ~ 10'7 c¢m, lo que significa que escapan completamente
del sistema binario. Sin embargo una fraccién significativa de neutro-
nes decae a 1 < 10'3 cm, lo que permite que los productos (protones
y electrones) interacten tanto con los campos del jet relativista, como
con los campos de la estrella compafiera.
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Figura 62: Distribucion en energia de los neutrones, para diferentes valores
der.

7.4 DECAIMIENTO DE NEUTRONES
7.4.1  Inyeccion de protones
Aproximadamente el 99,9 % de la energia de los neutrones pasa a

los protones. De acuerdo a Dimitrakoudis et al. [2012] el espectro de
protones producido por el decaimiento de neutrones es

Ny (E) mpc?
E To ’

QR P(E) = (7.12)

La inyeccién de protones se muestra en la Fig. 63.
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Figura 63: Inyeccién de protones como resultado del decaimiento de neutro-
nes, para diferentes valores de .
7.4.2 Inyeccion de electrones
El otro producto del decaimiento de neutrones son los electrones.
Dado que el 99,2 % de la energia del neutrén se transfiere al protén, el

0,1 % restante se comparte entre el electron y neutrino resultante, es
decir

Ee +Ey ~ 10*3Ep. (7.13)



7-5 INTERACCION DENTRO DEL JET

Esto hace que el decaimiento de neutrones inyecte una energia del
orden de 103° erg s~! en electrones relativistas en el medio afuera de
la corona. La inyeccién de electrones se estima usando el tratamiento
descripto en Abraham et al. [1966]. La Fig. 64 muestra la inyeccién de

electrones a distintos valores de r.
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Figura 64: Inyeccion de electrones como resultado del decaimiento de neu-
trones, para diferentes valores de .

7.5 INTERACCION DENTRO DEL JET

En un sistema binario con una estrella masiva, la interaccién del jet
con inhomogeneidades en el viento estelar puede dar origen a emisién
de altas energias, y también explicar la variabilidad observada en
XRBs a energias de ~ TeV [Araudo et al., 2009]. El decaimiento de
los neutrones producidos en la corona, inyecta a lo largo del jet una
distribucién no térmica de protones con energias hasta E ~ 100 GeV.
Por lo tanto, se estudia aqui la interaccion de la poblaciéon de protones
relativistas inyectada en el jet con inhomogeneidades del viento de la
estrella.

Se considera un jet con un dngulo de apertura de 6 ~ 6°, que es
lanzado a una distancia zg ~ 108 cm del agujero negro, y se extiende
hasta z ~ 10’2 cm. En este caso, la potencia inyectada en el jet en
protones relativistas resulta del orden de 103% erg s~ '.

Las inhomogeneidades son caracterizadas como grumos de simetria
esférica y homogéneos. Se consideran grumos de diferentes tama-
flos, que atraviesan el jet a distintas alturas z.ump- En particular, se
analizan grumos de densidad neyump = 102 em—3, y radios Teump =
107,10'°,10"" em, que cruzan el jet a la altura Zelump = 109,101,102
cm, respectivamente.

La Fig. 65 muestra las SEDs que resultan de las interacciones pp entre
la poblacién de protones relativistas inyectadas por el decaimiento
de neutrones, y el campo de materia de los grumos. El pico de esta
emision se encuentra en E ~ 0,1 GeV, y para el caso del grumo de
mayor tamario se alcanza una luminosidad L ~ 103? erg s~'. Como
se menciond anteriormente, tanto MAGIC como Fermi han detectado
emision variable de Cygnus X-1. En particular, el flujo detectado por
Fermiesde1,1+04x 10 cm2s 'enel rango de 0,1 — 10 GeV. A la
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distancia a la que se encuentra Cygnus X-1, esto equivale a una lumino-
sidad de ~ 7 x 1033 erg s—!. Si bien la maxima luminosidad alcanzada
por la interaccién de los protones relativistas con los grumos en este
modelo es 3 6rdenes de magnitud menor, diversas caracteristicas (un
grumo de mayor tamafio o mas denso, una altura de penetracién
menor, en donde el jet es mds denso, etc.), o la suma de la emisién por
interaccién con varios grumos, podrian resultar en una fulguracién
débil.
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Figura 65: Distribucién espectral de energia resultante de las interacciones
pp entre los protones relativistas inyectadas por el decaimiento de
neutrones, y el campo de materia de los grumos. Se consideran
grumos de densidad constante, que son inyectados a distintas
alturas del jet.

76 INTERACCION EN EL MEDIO DEL SISTEMA BINARIO

Los electrones inyectados a escalas del tamarfio del sistema binario,
interactian con los campos magnético y de radiacion de la estrella
compafiera para una HMXB. El campo de fotones de la estrella com-
pafiera se puede caracterizar como el de un cuerpo negro con una
temperatura efectiva de T, = 3 x 10% K, esto corresponde a una ener-
gia de kT, ~ 2,6 eV. La densidad de fotones producidos por la estrella,
a distintas distancias r de la fuente puede aproximarse segtin

87t e? (&)2
(he)3 expe/kT" —1\ v/’

n.(e) = (7.14)
donde R, es el radio de la estrella.

Las estimaciones del campo magnético en la superficie de estrellas
masivas dan valores de B, ~ 100 — 1000 G. La dependencia con r
puede variar dependiendo de cudl es la componente dominante. A
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r grandes la componente toroidal es la que domina, por lo que se
considera [Bosch-Ramon et al., 2008]

R
B.(r) ~ 1007. (7.15)

La Fig. 66 muestra los tiempos de enfriamiento de electrones in-
yectados en el medio, por la interaccion con el campo de radiacion y
magnético de la estrella. A escalas del sistema binario, la radiacién
IC es la que domina las pérdidas de los electrones. Sin embargo, para
el valor del campo magnético considerado, los efectos de cascadas
electromagnéticas en este escenario no serdn relevantes [Bosch-Ramon
& Khangulyan, 2011].
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Figura 66: Tiempos de enfriamiento de los electrones afuera de la corona,
por la interaccién con el campo de radiaciéon y magnético de la
estrella.

Es posible hacer estimaciones a primer orden del flujo y la banda
de energia en la que emitiran estas particulas en la interaccién con los
campos. Para el caso de la dispersion IC, la energia del fotén gamma
emitido puede estimarse segin

4/ Eo \2
E, = §<mec2> <E. >, (7.16)
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donde < E, > es la energia media de los fotones de la estrella, y es de
E. = 2,7kT, ~ 7 eV. Esto resulta en emisién IC a energias de 10 — 10°
eV.

La energia de la radiacion sincrotrén puede estimarse segtin

B,/ E 2
—9 e
Ey~5x10 E(meCZ) eV, (7.17)
lo que resulta en una emisién en el rango de 0,1 — 1000 GHz, con un
maximo alrededor de vimax ~ 100 GHz (la mayor cantidad de electrones
se emiten con energias de ~ 10 MeV). El flujo de esta emisién puede
estimarse segtn [Bosch-Ramon & Khangulyan, 2011]

1 1

~ S le———
47td? " Vinax

y se obtiene un flujo del orden de 10 mJy. Si bien esta es una estimacion
muy simple, en la que no se consideran las pérdidas de energia de los
electrones, por lo que el flujo estd sobre-estimado, se obtiene que la
emision de los electrones podria resultar en una emisién espacialmente
extendida a frecuencias de 0,1 — 100 GHz, con flujos del orden del mJy.
Dado los largos tiempos de enfriamiento que presentan los electrones
en este medio, para poder estimar de manera mds precisa la emisién
de radio extendida y la morfologia de la nebulosa, es necesario hacer
un tratamiento adecuado del transporte de estas particulas.

Por otro lado, hay otra fuente de electrones en el medio: los protones
que fueron inyectados interactdan con el campo de fotones de la
estrella por interaccién py; dado que los fotones estelares no son muy
energéticos, esta interaccién no resulta en la creacién de piones, sino
que tiene lugar la creacién de pares electrén/positréon por el canal de
Bethe-Heitler.

La Fig. 67 muestra los tiempos de enfriamiento de protones por
la interaccién con el campo de radiacion. En la figura puede verse
que los protones con E > 10 TeV interactiian con los fotones de la
estrella y de la corona creando pares electrén/positrén. Esto puede ser
una fuente significativa de leptones, dado que por el decaimiento de
neutrones se inyectan 1034 erg s~ !en protones, una potencia mucho
mayor a la que se inyecta en electrones.

F (7.18)

7.7 DISCUSION

Se analiz6 la produccién de neutrones como producto de las in-
teracciones hadrénicas en coronas de agujeros negros galacticos. Se
analizaron las pérdidas de energia dentro de la corona y se estudio el
transporte de los mismos. El tiempo de escape result6 ser menor que
los tiempos de enfriamiento, por lo que se considerd que los neutrones
escapan de la corona sin perder energia.

Los neutrones no poseen carga eléctrica, por lo que no estdn acopla-
dos al campo magnético y pueden penetrar libremente dentro del jet.
Se estudio6 el efecto de la inyecciéon de una poblacién de protones relati-
vistas; en particular, se consider6 la posibilidad de que esta poblacién



7.7 DISCUSION

18
T T T T T ! 14
16 H4rq 22
4 10
T 14 | F418 @
5 2
- L4 6 &
k=) L i k=)
gw 148
L4 2
10 -
k4 0
8 b 1 | | 1 1 4Ed 2
135 14 145 15 155 16
Log(Ep/eV)

(@)

18
T T T T T ! 14
16 dFq 12
4 10
€14 -r4{8 @
5 Z
= -6 &
s | | s
g 14 3
L4 2
10 -
F4 0
8 1 I I | | 4B 2
135 14 14.5 15 15.5 16
Log(E, / eV)

(b)

Figura 67: Tiempos de enfriamiento de los protones afuera de la corona, por
la interaccién con el campo de radiacién de la estrella y el campo
de fotones X de la corona.

interactie con inhomogeneidades en el viento de una estrella masiva,
lo que podria resultar en emision variable detectable a energias del
orden del GeV.

Por otro lado, los neutrones de mayor energia pueden escapar del
sistema antes de decaer; esto inyectarfa una poblacién de electrones y
protones en el medio interestelar. Estas particulas pueden interactuar
con el campo magnético y de radiaciéon de la estrella. En base a
estimaciones simplificadas, se obtuvo que la emisién sincrotrén de los
electrones podrian resultar en una emisién en radio extendida con
un flujo mayor al mJy. Ademds, las interacciones entre los protones
inyectados en el medio y el campo de radiacién de la estrella podrian
inyectar atin mas leptones en el medio, aumentando el flujo de la
emisioén en radio.

Sin embargo, dado que los tiempos de enfriamiento de las particulas
en el medio son largos, es necesario hacer un estudio detallado del
transporte y la difusion de estas particulas, para poder determinar de
manera mds precisa el espectro de emisién y la forma de la fuente
extendida.
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Las erupciones de rayos gamma son los eventos més violentos y
energéticos del universo. Son de origen extragaldctico, por lo que
su energia isotropica equivalente puede alcanzar valores tan altos
como 10°T — 105 erg [Bloom et al., 2001b]. Los GRBs se producen
cuando la energia cinética o magnética de un flujo ultra-relativista es
convertida en energfa interna a través de choques, y luego es radiada
por mecanismos no térmicos [e.g., Zhang & Mészdros, 2004].

Los GRBs de corta duracién —GRBs cortos— estan asociados a la coli-
si6n de dos objetos compactos (pueden ser dos estrellas de neutrones,
o una estrella de neutrones con un agujero negro), mientras que los
GRBs de larga duracién —GRBs largos— estan asociados al colapso gravi-
tatorio de estrellas muy masivas.

Las estrellas progenitores de GRBs largos son llamadas colapsars.
La deteccién de explosiones de supernova en semanas posteriores a
varios episodios respalda fuertemente la asociacién de GRBs largos con
la evolucién de estrellas muy masivas [e.g., Galama et al., 1998; Bloom
et al., 1999; Reichart, 1999; Lazzati et al., 2001]. El colapso del ntcleo
estelar produce un agujero negro, que acreta material de las capas
interiores de la estrella. En este proceso se forma un disco de acrecién
ultra-denso y magnetizado. Una parte del plasma que rodea el agujero
negro es eyectado, probablemente por presién magnética, generando
dos jets relativistas. Cada jet empuja el material estelar hacia afuera,
hasta que finalmente emerge de la estrella.

La ubicacién exacta de la regién en donde se producen los rayos
gamma adn estd en debate. El modelo mas discutido que explica el
origen de la emisién inicial de los rayos gamma es el modelo de los
choques internos [Rees & Meszaros, 1994]. En este modelo, la fuente
central eyecta cdscaras de material colimadas que se propagan por el
interior de la estrella. A medida que se propagan, las cdscaras van
acumulando material estelar en el frente, por lo que su velocidad va
disminuyendo. Diferentes capas son emitidas de forma intermitente;
dado que las cascaras que se mueven detrds tienen una velocidad
mayor, las distintas capas colisionan entre si, creando choques inter-
nos. Las particulas son aceleradas hasta energias relativistas en estos
choques, por mecanismos de tipo Fermi I. Sin embargo, la versién
estdndar de este modelo no explica el origen del campo magnético
necesario para producir la radiacién sincrotrén observada en la etapa
de postluminiscencia. Ademas, la validez del modelo ha sido compro-
metida en los tdltimos afios, dado que presenta muchas limitaciones
para reproducir la variedad de curvas de luz observadas con los sa-
télites Swift y Fermi [Piran & Fan, 2007; Ackermann et al., 2010]. Por
esta razoén, modelos alternativos para explicar el origen de la emisién
gamma estan siendo explorados actualmente.
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Entre estos modelos, se pueden mencionar aquellos en donde el jet
estd dominado magnéticamente; en este caso el campo magnético es
arrastrado desde la region central altamente magnetizada, hasta la
superficie de la estrella. No se pueden producir choques internos en
ambientes dominados magnéticamente, por lo que en este contexto
la aceleracion de particulas puede estar causada por la disipaciéon
de fuertes campos magnéticos, o por eventos de reconexién rapida
[Woosley, 1993; Komissarov et al., 2009].

Independientemente de la naturaleza del mecanismo central, actual-
mente estd ampliamente aceptado que la emisién gamma inicial tiene
un origen distinto al de la emisién de la etapa de postluminiscencia.
Esta tltima, es emitida a distancias mucho mayores de la fuente cen-
tral, cuando el jet es desacelerado por su interacciéon con el medio
interestelar (esto ocurre 1es ~ 10’7 ¢cm, mientras que la emisién gamma
es producida a 15 ~ 10'3 cm).

Ademés de ser fuentes de emision electromagnética, los GRBs pue-
den ser fuentes importantes de tres tipos de sefiales no electromagné-
ticas: rayos cdsmicos, neutrinos, y ondas gravitatorias. Si la radiacién
gamma del estallido inicial, y la emisién de la postluminiscencia se
generan por electrones relativistas que son acelerados en ondas de
choque, es razonable entonces suponer que esos mismos choques
pueden acelerar bariones [Zhang & Mészaros, 2004]. Estos protones
de alta energfa pueden producir neutrinos a través de interacciones
PP Y PY-

Muchos trabajos han sido dedicados al estudio de la emisién de
neutrinos en diferentes escenarios de los GRBs. Algunos ejemplos son
(ver Zhang & Mészaros 2004 para una lista mas completa):

» Neutrinos con energias en el rango de PeV-EeV (10'5718 eV)
pueden producirse por la interaccién de protones acelerados
en los choques externos con el medio interestelar y alrededores
[e.g., Waxman & Bahcall, 2000; Dai & Lu, 2001; Razzaque et al.,

2004]).

= Neutrinos con energia de multi-TeV pueden crearse en los cho-
ques que se producen cuando el jet se propaga por la estrella
[Mészaros & Waxman, 2001; Horiuchi & Ando, 2008]; esta sefial
tiene un interés especial dado que se genera atin en el caso en
que el jet no logre salir de la estrella.

= Hadrones pueden ser acelerados también en los choques in-
ternos, y su interacciéon con la emisién gamma puede llevar
a la produccién de neutrinos con energias del orden del PeV
[Waxman & Bahcall, 1997; Guetta et al., 2001].

= A energias menores, neutrinos de MeV estdn asociados al colapso
de la estrella masiva progenitora del GRB.

La produccién de neutrinos ha sido estudiada en diferentes modelos
para la emisién gamma de GRBs; por ejemplo, Gao & Mészaros [2012]
estimaron la emision de neutrinos en el rango de energias de GeV
para GRBs magnetizados, y recientemente, Gao et al. [2012] y Murase
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et al. [2013] estudiaron la produccién de neutrinos de GeV en flujos
cargados con neutrones, en modelos donde la emisién gamma se
explica a través de reacciones nucleares en la regién sub-fotoesférica.

Aqui se propone un nuevo escenario para la produccién de neutri-
nos con energias del TeV: en los choques laterales formados cuando
el jet emerge de la estrella. A medida que el jet atraviesa la estrella,
empuja el material de las capas internas; cuando el confinamiento
producido por la presion estelar termina, el movimiento lateral genera
una onda de choque que se mueve alrededor de la estrella [Zhang
et al., 2003].

Con los datos obtenidos por IceCube hasta la fecha, ya se ha des-
cartado la validez de algunos de algunos modelos y sus predicciones
[Desiati & for the IceCube Collaboration, 2012]; la cota superior obte-
nida con la configuracién de 59-cuerdas de IceCube esta 3,7 veces por
debajo de las predicciones tedricas. Esta sobre-estimacion de los flujos
de neutrinos puede ser el resultado de numerosas simplificaciones en
el tratamiento de los procesos fisicos. Los efectos del campo magné-
tico en el enfriamiento de las particulas cargadas transitorias puede
explicar, en parte, el déficit de neutrinos de colapsars. Los campos
magnéticos dentro del jet del colapsar pueden tomar valores tan altos
como 10”78 G cerca de la superficie de la estrella, por lo que las pér-
didas sincrotrén no pueden despreciarse para las particulas cargadas.
Por otro lado, los intensos campos de materia, fotones y magnéticos
en estas fuentes modifican las distribuciones de particulas que dan
origen a los neutrinos. Para estimar los flujos de neutrinos de manera
mas precisa, es necesario hacer un tratamiento auto-consistente del
transporte de fotones y particulas masivas.

En este capitulo se estudia la produccién de neutrinos en los choques
laterales formados cerca de la superficie de la estrella. En una primera
etapa se adapta el tratamiento de los procesos radiativos detallado en
el Cap. 4 a la geometria del jet de un GRB; una vez que se determinan
las distribuciones de particulas, se procede a calcular la inyeccién
de neutrinos. Por dltimo, se incluyen algunos efectos de la fisica de
neutrinos para corregir el flujo, y hacer un estudio de detectabilidad
con IceCube.

8.1 MODELO

La presencia de caracteristicas espectrales tipicas de estrellas WR
en la emisiéon de postluminiscencia favorece a estas estrellas como
los progenitores de los colapsars [e.g., Piro et al., 2000; Mirabal et al.,
2002]. En este modelo se considera que el progenitor es una estrella
WR de radio R, = 10"? cm. El valor exacto de la masa de la estrella no
tiene un efecto directo en los calculo, y s6lo modifica la duracién del
GRB.

Se considera que el colapso del nicleo deja un agujero negro de
masa inicial Mgy = 10Mg, rodeado por un disco de acrecién. Una
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fraccién de la materia acretada es eyectada en un par de jets relativistas,
con una potencia:

L = 2q;Mc?, (8.1)

donde M es la tasa de acrecién y gj es un parametro adimensional que
representa la eficiencia del mecanismo para extraer energia rotacional
del disco y convertirla en energia cinética del jet. La duracién tipica de
un GRB largo es de unas decenas de segundos y, en ese tiempo, el agu-
jero negro acreta varias masas solares [Zhang et al., 2003]. Se adoptan
los valores M = 0,1M s~ y dj = 0,02, que resultan en una lumi-
nosidad de [ ~ 1,8 x 10°7 erg s~ en acuerdo con las observaciones
[Zhang & Mészéros, 2004].

Se supone que el jet es generado a una distancia zg = 50rg ~ 108
cm del agujero negro. Este valor corresponde al radio donde el nticleo
de helio termina para una estrella masiva [Horiuchi & Ando, 2008];
el jet se hace relativista cuando deja el ntcleo de helio, dado que la
densidad decae considerablemente.

Luego de que el jet cruza el ntcleo de helio, su d&ngulo de apertura
permanece aproximadamente constante. Se toma el valor 8 = 107,
i.e.,, un angulo de apertura de ~ 6°.

Considerando una geometria cénica para el jet y un dngulo de
apertura < 1, el radio del jet es una funcién de la distancia al agujero
negro z, dada por

Ti(z) = 0z ~ 1o (i), (8.2)
Z0
donde 1o = Tj(2z0) es el radio del jet en el punto de inyeccién, con un
valor de To = 10”7 cm. Este valor es del mismo orden que el tamafio
de la ergoesfera de un agujero negro de Kerr de 10M, con spin alto
[Mészaros & Rees, 2010]. Se supone que los pardmetros sélo dependen
de la coordenada z, y no se considera ninguna dependencia con T;.
Dado que el jet es lanzado probablemente por un mecanismo mag-
nético, la densidad de energia magnética en la base del jet debe estar
relacionada con la densidad de energia cinética del mismo. En parti-
cular, si se considera equiparticién entre estas densidades de energia,
la luminosidad magnética del jet y el campo magnético en el sistema
de referencia del jet se relacionan segutn:

L Bj

4rri(zo)2el?  8m’ ®3)

donde By = B(zp), y T es el factor de Lorentz del jet. Para un jet
con angulo de apertura constante, la intensidad del campo magnético
decrece como una funcién de z:

B(z) = Bo(2) ", (5.4
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con 1 <m < 2; m =1 corresponde a la componente transversa del
campo magnético en el sistema del laboratorio [e.g., Krolik, 1999].

Al momento en que el jet emerge de la estrella, la densidad de
energia magnética Winag = B2/8m ha decrecido considerablemente, y
es s6lo una fraccién de la densidad de energia cinética uy;,. Dado que
a z = R, se cumple que Wmag/Ukin << 1, se pueden generar choques
en el jet en la superficie de la estrella [Komissarov et al., 2007]. Estos
choques pueden acelerar particulas hasta energias relativistas a través
de mecanismos de aceleracién difusivos.

Simulaciones numéricas del modelo del colapsar muestran que,
en el momento en que el jet emerge de la estrella, atin posee una
energia interna considerable. Esto causa la aceleracién del jet que al
mismo tiempo se expande lateralmente de forma abrupta cerca de la
superficie estelar. Por otro lado, cuando el jet se propaga dentro de la
estrella es colimado por la presién externa. Parte del material que el
jet empuja entra a la superficie de trabajo en la cabeza del jet, y pasa a
formar parte del capullo. El resto del material se expande lateralmente
cuando el jet sale de la estrella, y produce un choque lateral que se
propaga sobre la estrella, y un choque lateral que se propaga dentro
del jet [Zhang et al., 2003]. A estos choques se los identifica como
choque delantero, y choque reverso. Una representacion esquematica de
la estructura del choque doble, junto con la geometria adoptada para
el jet, se muestra en la Fig. 68.

Figura 68: Diagrama esquemadtico del modelo de jet, junto con la estructura
de doble choque.

8.1.1  Choque lateral reverso

La region del choque reverso es representada como un cilindro
de radio igual al radio del jet a R,; esto se puede obtener a partir
de la Ec. 8.2, y resulta de 1j(R) = 10'" em. Se toma a la altura del
cilindro como el doble del valor del radio. Se considera una regién lo
suficientemente chica como para que los valores de los pardmetros no
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cambien significativamente, y la aproximacioén de one-zone sea vélida.
En el marco de referencia del jet, la densidad de particulas dentro del
jet estd dada por:

Liso

nj(z) = —5———.
il2) 47tz2rjzmpc3

(8.5)

Esto resulta en nj(R.) ~ 10" cm—3.

Por simplicidad se considera un factor de Lorentz constante. Los
valores inferidos de las observaciones de la emisién gamma estan en
el rango de 100 < " < 103 [Lithwick & Sari, 2001]. En este modelo se
adopta I' = 200.

El valor del campo magnético dentro del jet a z = R, se puede
obtener de la Ec. 8.4, y resulta Bys ~ 107 G. Dado el alto valor del
campo magnético, la radiacién sincrotrén de electrones produce un
campo denso de fotones en esta region.

8.1.2  Choque lateral delantero

Se toma una region del mismo tamafio que la region del choque
reverso. Como se mencion6 anteriormente, los progenitores de GRBs
largos son estrellas WR. Estas estrella tienen vientos muy poderosos,
con tasas de pérdida de masas de 10~°M, por afio, por lo que, la
interaccién con los campos de materia tiene es muy importante en
esta region. Se considera un densidad de particulas en la superficie de
la estrella de ng = 2 x 10'3 cm~3, que corresponde a una pérdida de
masa de ~ 1072 Mg afio !, con una velocidad terminal del viento de
~ 1000 km s~ [Zhang et al., 2003].

Como este choque se propaga sobre la superficie estelar, el campo
magnético es el de la superficie de la estrella; el valor que se adopta
aqui es de Bs = 100 G, que es un valor dentro del rango estimado para
estrellas masivas [Kholtygin et al., 2011]. Dado este valor relativamente
pequefio, la radiacién sincrotrén no provee un campo de fotones
blanco significativo. En cambio, el campo de fotones de la estrella
serd el blanco més importante para las interacciones IC y produccién
de fotomesones. Se considera una estrella WR con una temperatura
efectiva de 45000 K, que corresponde a una luminosidad de ~ 1037
erg s~ y un pico de energfa de E, ~ 4 eV [Sander et al., 2012]. Para
describir la emision de la estrella, Ny (Epn) (en erg_1 cm—3), se usa
una funcién de Planck, dada por

2
Eph

phexp(l:_;h/kTB]g,) -1

Nph(Eph) =A (86)

Esta es la densidad de fotones en el sistema del laboratorio; para
obtener la densidad de fotones en el sistema del choque se usan las
correspondientes transformaciones de Lorentz.
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8.2 DISTRIBUCIONES DE PARTICULAS
8.2.1  Aceleracion de particulas y pérdidas radiativas

Se estima que aproximadamente el 10 % de la energia en la region
de los choques es usada para la aceleraciéon de particulas, mientras
que la energia magnética es ~ 0,01L; o menor [Zhang & Mészaros,
2004; Panaitescu & Kumar, 2001, 2002]. Aqui se adopta Ly = qrelli,
con gy = 0,1, 1o que significa el 10 % de la energia del jet es inyectada
en particulas relativistas.

Se considera que la potencia inyectada en leptones, L, es una
fraccién de la inyectada en protones, L, i.e., Le = al,. Recientemente,
Gao et al. [2013] estudiaron las consecuencias de la no deteccion de
neutrinos del evento GRB 130427A; en su estudio, ellos acotaron el
valor de a al rango 0,1 —1; aqui se adopta a =0,1.

Por simplicidad, se supone que los parametros relevantes perma-
necen constantes durante la mayor parte del evento. Los valores se
muestran en la Tabla 7. Se estudian las pérdidas radiativas en ambas
regiones, la del choque delantero y la del choque reverso, y se analizan
las energfas médximas que las particulas alcanzan en estas regiones.

La Fig. 69 muestra las pérdidas radiativas de electrones y protones,
junto con la tasa de aceleracion en el sistema de referencia del jet. La
energfa maxima para electrones y protones puede obtenerse igualando
la tasa de aceleracion con las tasas de enfriamiento. En la region del
choque reverso, esto resulta en 10'° eV y 10 eV para electrones
y protones, respectivamente. Los fotones sincrotrén producidos por
electrones son el blanco de las interacciones IC —proceso conocido
como Synchrotron Self Compton (SSC)-y es el principal mecanismo
responsable de la pérdida de energia de los electrones. El principal
mecanismo de enfriamiento de protones es la produccién de fotomeso-
nes contra el campo de fotones sincrotrén de electrones, mientras que
las interacciones pp son relevantes s6lo para protones de baja energfa.

Sincrotrén

Sincrotrén
——S8SC
Bremsstrahlung |

'

Log (t"/s™)
Log (t"/s™)

L L L L L L L L L L L
6 7 8 9 10 " 12 13 9 10 " 12 13 14 15 16 17

Log (E,/eV) Log (ED leV)

(a) Electrones. (b) Protones.

Figura 69: Tasas de enfriamiento y aceleracién en el marco de referencia del
jet para electrones (panel izquierdo) y protones (panel derecho)
en la regién del choque reverso, caracterizada por los pardmetros
de la Tabla 7.

La energfa de los neutrinos producidos en la regioén del choque re-
verso se puede estimar a priori. En esta region, el principal mecanismo
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Tabla 77: Parametros principales del modelo.

Pardmetros adoptados Valor
Mgh: masa del agujero negro [Me] 10
M: tasa de acrecién [Mg s '] 0,1
qj: eficiencia de lanzamiento 0,01
L;: luminosidad del jet [erg s—'] 1051
0: angulo de apertura del jet 0,1

I': factor de Lorentz del jet 200
R.: radio de la estrella [cm] 1012
zo: altura de inyeccion del jet [cm] 108
qrel: fracciéon de potencia inyectada en particulas relativistas 0,1

a: relacion entre la energia inyectada en leptones y hadrones 0,1

1: eficiencia de aceleracién 0,5

o: Indice de inyeccién 2
Pardmetros del choque delantero Valor
n;: densidad del plasma [em—3] ~ 100
Bfs: campo magnético [G] ~ 100
Pardmetros del choque reverso Valor
n;: densidad del plasma [em—3] ~10'6
B:s: campo magnético [G] ~ 107
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de enfriamiento de protones son las colisiones py. Hay un pico muy
grande en la seccion eficaz de la produccion fotomesoénica a energias
del fotén de e, ~ 0,35 MeV en el marco de referencia del protén,
debido a la resonancia-A [Stecker, 1973]. La mayor contribucién a la
produccién de neutrinos proviene a través de este canal. La condiciéon
que un protén debe cumplir para crear piones es [Zhang & Kumar,
2013]:

EpEy ~ 0,147(L>2 GeV?2.

1+z ®7)

Los neutrinos producidos en interacciones pvy tienen energias de E, =
0,05E,. En la region del choque reverso, el campo de fotones blanco
es el campo de fotones sincrotrén, que presenta un pico a £, ~ 100
MeV. De esta forma, las interacciones fotohadroénicas resultaran en la
produccién de neutrinos con energfas de ~TeV.

En la Fig. 70 se muestran las pérdidas radiativas en la regién del
choque delantero. En este caso, el principal campo de fotones es el
de la estrella. Los mecanismos que dominan las pérdidas radiativas
son los mismos que en la regién del choque reverso para electrones,
mientras que para los protones las interacciones hadrénicas son los
procesos mas relevantes en el choque delantero. La energia maxima
alcanzada por electrones es 4 x 10'2 eV; la energia maxima de los
protones no estd determinada por las pérdidas radiativas, sino por el
tamafio de la region de aceleracion [Hillas, 1984], y resulta en 3 x 10'°
eV.
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Figura 70: Idem Fig. 69 pero en la regién del choque delantero.

Como el proceso SSC y las interacciones py son los canales principa-
les para pérdida de energia, las ecuaciones de transporte de particulas
masivas y de fotones estdn acopladas. Ademads, la radiacién sincro-
trén absorbe los rayos gamma emitidos a través de las interacciones
hadrénicas y, como resultado, una segunda generacién de pares elec-
tron/positrén es inyectada en el sistema. El estado estacionario se
alcanzard en escalas de tiempo cortas, por la alta eficiencia de las
pérdidas radiativas.

Para estimar la inyeccién de neutrinos, producto del decaimiento
de piones y muones, es necesario conocer antes las distribuciones en
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estado estacionario de estas particulas. Para resolver el conjunto de
ecuaciones de transporte, se usa el tratamiento descripto en el Cap. 4.

8.3 EMISION DE NEUTRINOS

Se considera la inyeccion de neutrinos electrénicos por el decaimien-
to de muones, y la inyecciéon de neutrinos muénicos por el decaimiento
de muones y piones cargados; nuevamente se considera que la inyec-
cion inicial de neutrinos tau es despreciable. Se usan las expresiones
del Cap. 4 para estimar la emisividad de neutrinos en el sistema de
referencia del jet. Para obtener los flujos en el sistema de laboratorio,
se usa el tratamiento descripto en Reynoso et al. [2012].

8.3.1 Precesion del momento magnético del neutrino

En el contexto del Modelo Estdndar, el neutrino es una particula sin
masa y sin carga eléctrica, por lo que no tiene momento magnético
asociado, y consecuentemente no interacciona electromagnéticamen-
te. Sin embargo, en una extensiéon del Modelo Estdndar en la que
los neutrinos se hacen masivos, el acoplamiento electro-débil entre
neutrinos y bosones W tiene el mismo efecto que el de una carga
eléctrica efectiva (los neutrinos pueden interaccionar con un fotén a
través de diagramas radiativos), lo que induce un momento magnético
[Mohapatra & Pal, 1991].

El efecto de un momento magnético no nulo es el de rotar el spin
del neutrino en la presencia de un campo magnético, es decir, cambiar
la helicidad del neutrino. Este efecto se conoce como precesién del
momento magnético o spin-flavor precession (SFP), y fue propuesto por
Akhmedov & Pulido [2002] como un mecanismo secundario responsa-
ble del déficit de neutrinos solares v, (el principal mecanismo es la
oscilacion estandar).

Este mecanismo ha sido propuesto recientemente como una posible
explicacién para los resultados negativos en la biisqueda de neutrinos
de muy alta energia. Para el caso de los neutrinos solares, se prob6
que este proceso no es muy eficiente; sin embargo, en AGNs y GRBs
dado el rango de intensidades del campo magnético y de tamafo de
la fuente, para un valor estdndar del momento magnético del neutrino,
podria generarse una transicién de spin [Barranco et al., 2012].

El momento magnético de un neutrino de Dirac en el Modelo
Estandar es ug = eGgm, ~ 3,2 x 1071%(m, /1eV)up, donde Gp es
la constante de Fermi y m., es la masa del neutrino. Al contrario
del momento magnético estdndar de particulas cargadas —que es
inversamente proporcional a la masa— el momento magnético inducido
varia linealmente con la masa del neutrino.

Se consideran dos tipos de transiciones: una es la conversién debida
a un momento magnético diagonal que cambia un neutrino electré-
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nico activo a un neutrino electrénico estéril de helicidad derecha (R),
llamada transicién horizontal:

VGL — \_/eR/ (88)

y el otro caso es debido a un momento magnético no diagonal, que
acttia entre diferentes sabores de neutrinos:

Ve ¢ Vy. (8.9)

Teniendo en cuenta la probabilidad de transicién del spin, el flujo
de neutrinos emergente de la fuente es

d)ve = P(VeL — VeL)q)g/e + P(Vu — Ve)d)g/u/ (8.10)

by, =PV = Vi )OS, +P(Ve = V)9, (8.11)

donde las probabilidades de conversion estan dadas por

P(Vy — Ve, 7) =P(Ve = vy, 1) =

T /
2 wyBi(r") ., (8.12)
=sin (JO e dr ),
y
P(Ve, = Ve, 1) =1—=P(Vu = Ve, 7). (8.13)

Ecuaciones similares valen para ¢y, y ¢v,.

Actualmente hay dos cotas para el valor del momento magnético
del neutrino, que se obtienen por distintos métodos: una es a partir
de medidas en el laboratorio, que resultan en p, < 10~ up, v la
otra se obtiene de observaciones astrofisicas o de datos del Sol, y
es de py < 107 "2ug [Akhmedov & Pulido, 2002]. Aqui se adopta
Hy S 10712“&

Para el modelo del colapsar, en la region del choque reverso, la
probabilidad puede aproximarse como:

HVBJ_(R*)Rjet(R*)
he

P(Vy — ve) = sin? ( ) ~ 0,78, (8.14)

por lo que

P(vL — vr) = 0,22. (8.15)
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8.3.2  Flujos de neutrinos en la Tierra

El flujo diferencial de neutrinos que llega a la Tierra estd dado
por la Ec. 5.9. Se considera un evento a z ~ 0,2. En las Figs. 71 y
72 se muestra el flujo de neutrinos en las regiones de los choques
reverso y delantero, respectivamente. También estan graficados los
flujos de neutrinos afectados por oscilaciones (SO), y por el efecto de
la precesién del momento magnético (SFP).

Los cambios en el flujo de neutrinos por las oscilaciones estdndares
pueden ser significativos. Por otro lado, los efectos de la precesiéon
del momento magnético no son importantes en este escenario. En el
choque delantero, donde el valor del campo magnético es bajo, este
efecto es completamente despreciable (ver Fig. 72).
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(a) Neutrino muodnicos. (b) Neutrinos electrénicos.

Figura 71: Flujo de neutrinos en la Tierra producidos en la regién del cho-
que reverso (linea azul). La linea negra es el flujo de neutrinos
resultante luego de considerar oscilaciones (SO), mientras que la
linea roja es el flujo cuando se considera también el efecto de la
precesion del momento magnético (SFP).
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(a) Neutrino muénicos. (b) Neutrinos electrénicos.

Figura 72: Idem Fig. 71, pero para la regién del choque delantero.
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8.3.3 Tasa de eventos y deteccion con IceCube

El nimero de eventos detectados por IceCube puede obtenerse
segun:

N :J J @y Acg(Ey,z)dE, d cos(z) (8.16)
z v

Se adoptan los valores del area efectiva Aoy de IceCube de Abbasi
et al. [2011]; el drea efectiva estd separada en 10 interalos de cos(z)
(con el ancho del intervalo igual a 0,1) y 12 intervalos de E (con un
ancho de 0,3 en log(E, /GeV), Esmalili et al. 2012).

El ntimero de eventos atmosféricos de neutrinos muénicos (v, +
V), entre 100 GeV y 400 TeV, detectados por IceCube es de ~ 17700
eventos por afio [Abbasi et al., 2011]. Los espectros de los neutrinos
atmosféricos muodnicos y electrénicos estan incluidos en las Figs. 71y
72 [Abbasi et al., 2011; Aartsen et al., 2013]. Esto es equivalente a una
tasa de eventos de 5,6 x 10~% Hz.

En la region del choque reverso, por arriba de los 2 GeV, la tasa total
de eventos de neutrinos es 2,4 x 10~/ Hz considerando sélo oscila-
ciones estandar, y 2,1 x 107 Hz incluyendo el efecto de la precesion
del momento magnético. En la region del choque delantero, la tasa
total de eventos de neutrinos es 6 x 10~ '° Hz en ambos casos (con
oscilaciones estdndar y con precesion del spin). Estos valores son consi-
derablemente menores a los obtenidos en el choque reverso, dado que
en €l la region del choque delantero las interacciones fotohadrénicas
no son muy importantes.

Integrando a lo largo de un afio de observaciones, la tasa de eventos
de neutrinos en la regioén del choque reverso resulta en ~ 7 — 8 eventos
por afio. Si se considera que la tasa de GRBs con z < 0,5 que pueden ser
detectados desde la Tierra es estimada en ~ 103 por afio [Mészéaros &
Waxman, 2001], entonces el niimero de eventos de neutrinos mudnicos
en un afo es aproximadamente ~ 7 x 103, que es comparable con el
nimero de eventos de neutrinos muoénicos atmosféricos detectados
por IceCube [Abbasi et al., 2011]. Una integracién a lo largo de varios
afios podria entonces resultar en un flujo detectable.

84 APLICACION A GRBS CON PROGENITORES DE POBLACION III

Trabajos recientes de Mészaros & Rees [2010], Gao et al. [2011], y
Berezinsky & Blasi [2012] han extendido las estimaciones de la emision
de neutrinos a GRBs con progenitores de poblacién III (Pop III). Estos
eventos son de interés cosmolégico, dando que estdn relacionados con
las primeras estrellas formadas en el universo. Se supone que estas
estrellas son muy masivas, y que la acrecién sobre ellas puede dar
lugar a un GRB [Mészdros & Rees, 2010]. En esta seccion se aplica el
modelo descripto anteriormente a GRBs con estrellas progenitores Pop
III.

Hay dos tipos de estrellas Pop III: el primer grupo son las llamadas
Pop 1IIL.1, que se forman por condiciones iniciales puramente cosmo-
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l6gicas; el segundo grupo, las llamadas estrellas Pop IIl.2, se cree
que se forman en nubes de gas con metalicidad nula, en la época
de re-ionizacién del universo. Estudios numéricos recientes sobre las
Pop III.2 muestran que no son tan masivas como se pensé original-
mente; los valores finales tipicos para las masas caen en el rango de
40 — 60M,, porque la nube de hidrégeno original es muy propensa a
la fragmentacién [Smith et al., 2010; Greif et al., 2011].

Por otro lado, las estrellas Pop IIL.1 se forman a z > 20 y se estima
que sus masas son de 60 —320M, [Norman, 2010], excepto aquellas
en el rango de 140 — 260M, que estdn sujetas a inestabilidades. Se
piensa que el colapso del nticleo de las estrellas Pop IIl.1 lleva a la
formacién de un agujero negro central [Heger & Woosley, 2002], con
una masa de decenas de masas solares.

Para estas estrellas tan masivas, se considera una eficiencia de
gj = 0,2. En este caso, la luminosidad resulta de [; ~ 1,8 x 10°2 erg
s~!, en acuerdo con los valores obtenidos por Mészaros & Rees [2010]
para GRBs de Pop III (escalados para Mgy = 10M). En este modelo se
considera un radio de R, = 10'? cm; los pardmetros que dependen del
radio y la luminosidad (e.g., campo magnético en la superficie de la
estrella, potencia inyectada en particulas relativistas, etc.) se obtienen
de la misma forma que para los WR-GRBs, y el resto de los pardmetros
son los que figuran en la Tabla 7. Las pérdidas radiativas son similares
al caso de las estrellas WR, con la tnica diferencia de que las particulas
pueden alcanzar energias un poco mayores en este contexto que para
el caso de WR-GRBs.

Una diferencia importante con respecto a los WR-GRBs es que el
flujo de neutrinos de las Pop III va a estar fuertemente afectado por
corrimiento al rojo. Si E, es la energfa con la que se emite el neutrino,
entonces la energia en la Tierra es de Ey = E{ /(1 +z), por lo que el
flujo de neutrinos se modifica segtin [Reynoso et al., 2012]:

d®.(Ey) d®;, (Ev(1+2))

aE = it . (8.17)

En la Fig. 73 se muestran los flujos de neutrinos muénicos (panel
izquierdo) y neutrinos electrénicos (panel derecho) que llegan a la
Tierra, producidos en la regién del choque reverso, para GRBs de Pop
III. Se considera un GRB a z = 20. La tasa de eventos de neutrinos es
14%x107"" Hz y 1,1 x 10~ Hz, considerando oscilaciones estandar
de neutrinos y también precesién de spin, respectivamente. La Fig. 74
muestra los flujos de neutrinos muénicos (panel izquierdo) y neutrinos
electrénicos (panel derecho), que arriban en la Tierra, producidos en
la region del choque transverso. La tasa de eventos de neutrinos es
2,2 x 1073 Hz para ambos casos (SO y SFP).

De acuerdo a este modelo, la emisién de neutrinos en los choques
de un tnico GRB de Pop III no seria detectable por IceCube. La razén
principal es el corrimiento al rojo de la energia de los neutrinos, que
resulta en un flujo despreciable en el rango operacional de IceCube.
El namero esperado de GRBs observables por afio es N < 20 GRBs,
para z > 6 y estrellas Pop IIL.2, y N < 0,08 a z > 10 y para estrellas
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Pop IIL.1 [de Souza et al., 2011]. El modelo presentado aqui puede
aplicarse en ambos casos, estrellas Pop IIL.1 y Pop IIL.2. Aunque los
eventos Pop II.1 son mas poderosos, debido a la distancia a la que
ocurren y el bajo niimero de eventos, los Pop IIl.2 son mds probables
de ser detectados. Sin embargo, dado que la maxima energia de las
particulas es de unos pocos TeV, el fondo de neutrinos atmosféricos es
la componente dominante en el rango de operacién de IceCube.

Log (E°®, / GeV's” cm”)
L
Log (E*®, / GeV's” cm”)

8 9 10 1 12 13 14 15 8 9 10 11 12 13 14 15
Log (E, /eV) Log (E,/eV)

(a) Neutrino muénicos. (b) Neutrinos electrénicos.

Figura 73: Flujo de neutrinos muénicos (panel izquierdo) y electrénicos (pa-
nel derecho) en la Tierra, producidos en la regién del choque
reverso, para GRBs con progenitores de Poblacién III, corregidos
por corrimiento al rojo. Los colores indican lo mismo que en la

Fig. 71.
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(a) Neutrino muénicos. (b) Neutrinos electrénicos.

Figura 74: Idem Fig. 73, pero en la regién del choque delantero.

8.4.1 Efecto de lentes gravitacionales sobre el flujo de neutrinos

Las lentes gravitatorias es un fenémeno que resulta de la deflexién
de una sefial por un campo gravitatorio [Einstein, 1936]. En el trabajo
de Romero & Vieyro [2011] se muestra que el flujo de neutrinos
también puede verse afectado por este fenémeno, por lo que aqui se
presenta un estudio estadistico sobre este fenémeno.

Se estudia la magnificacion de la sefial de neutrinos por lentes
gravitatorias de agujeros negros supermasivos cercanos. La masa de
los neutrinos es muy baja (m.c? ~eV), por lo que siguen, en buena
aproximacioén, geodésicas nulas [Eiroa & Romero, 2008]. Se considera
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una fuente puntual de neutrinos, con una distancia al observador D,
detrds de una lente causada por un agujero negro de Schwarzschild,
a una distancia D). La distancia entre la lente y la fuente es Dy, (ver

Fig. 75).

Figura 75: Diagrama de la geometria del sistema fuente-lente-observador.

Las distancias son muy grandes comparadas con el radio de Sch-
warzschild del agujero negro y los dngulos estdn medidos desde el
observador. La posicion angular de la fuente, 3, es pequefia cuando el
alineamiento es alto. Para esta configuracién, se forman dos imagenes
de deflexion débil y dos conjuntos de infinitas imdgenes de deflexién
fuerte (también llamada relativista, Virbhadra & Ellis 2000). Las dis-
tancias tipicas entre las imadgenes deflectadas es del orden del radio
de Einstein, dado por

2RsDis
O = \/ , 8.18
: DolDos ( )

donde Ry = 2MG/c? es el radio de Schwarzschild de la lente. Cuando
B =0, en vez de dos imégenes, se obtiene un anillo de Einstein de
radio Og.

Un aspecto importante de las lentes gravitatorias es la magnificacién
de iméagenes, definida como el cociente entre los flujos observados e
intrinsecos de la fuente. Como consecuencia del teorema de Liouville
en espacios tiempos curvos, las lentes gravitatorias preservan el brillo
superficial para neutrinos y fotones, por lo que la magnificacién de
imégenes estd dada por el cociente entre los d&ngulos sdlidos subten-
didos por la imagen y la fuente. Tomando como ejemplo la galaxia
NGC4486 (M87), con un agujero negro central de 3,3 x 107 Mg, y
ubicada a una distancia de 15.3 Mpc en el centro del Camulo de
Virgo [Caramete & Biermann, 2011], en Romero & Vieyro [2011] se
muestra que el radio de Einstein en este caso es 6 = 1,3", y la lente
gravitatoria de este agujero negro puede incrementar el ntimero total
de neutrinos en un orden de magnitud.

Es necesario estudiar qué tan probable es que un GRB pueda ser
detectado dentro de un anillo de Einstein de un grupo de galaxias cer-
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canas con agujeros negros supermasivos. Para ello, se usa una muestra
de 21 galaxias de un catdlogo de agujeros negros supermasivos cer-
canos [Caramete & Biermann, 2011]. A modo de ejemplo, la Tabla 8
muestra 10 galaxias de la muestra, el valor de sus pardmetros princi-
pales, incluyendo el valor estimado para el radio del anillo de Einstein.
Se generan eventos sintéticos distribuidos uniformemente en el cielo
usando un método Monte Carlo, y se cuentan los eventos ubicados
dentro de anillos de Einstein de los agujeros negros supermasivos (ver

Fig. 76).

Galaxia Distancia | Masa del agujero negro Ok
[Mpc] [108M] [arcsec]

Via Lactea 0,0085 0,03 1,64
NGCo224 0,7 0,3 0,59
MESSIER094 4,6 0,75 0,36
NGC3115 8,4 20,0 1,39
NGC4486 15,3 33,0 1,32
NGC5846 29,1 5,37 0,38
NGC5850 35,0 2,68 0,25
NGC6500 41,1 1,41 0,17
NGC7469 67,0 4,96 0,27
UGCo0600 93,3 2,06 0,13

Tabla 8: Parametros de 10 galaxias de la muestra con agujeros negros super-
masivos.

Se considera un tasa de 1 GRB por dia. El principal instrumento
actual para la deteccion de GRBs es Burst Alert Telescope (BAT), a bordo
del observatorio Swift, y ubica la posicién de cada evento con una
precisiéon de 1’ —4’; de esta forma, cada evento esta representado
como un circulo de radio 2’ centrado en las coordenadas galacticas
(o, B), generadas al azar.

Luego de generar un ndmero significativo de eventos, la frecuencia
estimada de deteccién de un GRB afectado por lente gravitatoria es de
~ 1 evento en 5 afios.

8.5 DISCUSION

Se estim6 la produccion de neutrinos en GRBs largos, en los choques
generados cuando el jet emerge de la estrella. Para este estudio, se
adapt6 el tratamiento del transporte de particulas relativistas descripto
en los capitulos previos a la geometria del jet.

Existen algunos factores que son responsables de las bajas tasas de
eventos de neutrinos que se obtienen en este modelo. Por un lado,
las pérdidas radiativas no son despreciables, por lo que las energias
maximas que alcanzan los protones son de algunos TeV y los flujos de
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Figura 76: Mapa en coordenadas galacticas (proyeccion Hammer-Aitoff) con
los GRBs simulados. La posicién de los agujeros negros superma-
sivos de la muestra estd indicada con un rombo; los puntos negros
indican las posiciones de los eventos generados sintéticamente en
5 afios, con una tasa de un evento por dia.

neutrinos en el rango de operacién de IceCube son menores a los que
se obtuvieron en estimaciones previas.

Uno de los parametros libres de este modelo es la razén entre el
contenido lepténico y hadrénico en el jet. Aqui se adopté un valor a =
0,1. El flujo de neutrinos varia, aproximadamente, de manera lineal
con este pardmetro, por lo que jets con menor contenido hadrénico
daran tasas de eventos de neutrinos atin menores. Es improbable que
jets més pesados puedan alcanzar factores de Lorentz tan altos como
los estimados para GRBs.

La evolucién del campo magnético a lo largo del jet estd representa-
da por la Ec. 8.4, con un indice m que puede variar entre 1y 2. Para
m > 1, el campo magnético en la superficie de la estrella es menor,
lo que causa que la aceleraciéon de particulas no sea tan eficiente y
los protones alcancen energias menores. De esta forma, para valores
grandes de m, la tasa de neutrinos también disminuye. Es importante
notar que la Ec. 8.4 es una prescripcion para la evolucién del campo
magnético en el jet; una caracterizacién mas realista requiere de una
descripcion detallada del mecanismo responsable del evento. Aqui, sin
embargo, se hizo una estimacion inicial de la produccién de neutrinos,
sin considerar cudl es el mecanismo responsable de la emisién en
rayos gamma (e.g., choques internos, disipacion en la fotosfera, etc.).
Los detalles de la microfisica inevitablemente afectaran los resultados
obtenidos en este modelo. Una discusién sobre cémo los diferentes
escenarios modifican el flujo de neutrinos se presenta en Zhang &
Kumar [2013].
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De acuerdo con los resultados presentados aqui, la tasa de eventos
de neutrinos de GRBs asociados a las primeras estrellas, esta fuerte-
mente afectada por el corrimiento al rojo, por lo que la deteccién de
estos eventos es improbable. Sin embargo, este modelo se centr6 en
el estudio de la producciéon de neutrinos cerca de la superficie de la
estrella. No se descarta la posibilidad de que la interaccién entre el jet
e inhomogeneidades del medio puedan resultar en un flujo detectable.
Por ejemplo, se propuso que las primeras estrellas formadas en el
universo ionizan el medio intergaléctico produciendo regiones HII
alrededor de ellas [Barkana & Loeb, 2000]. Un posible escenario seria
que el jet interactue con la capa que rodea la regién HII, donde la pro-
duccién de neutrinos puede ser mayor debido a las altas densidades
del material.

Por dltimo, se obtiene que si bien el experimento IceCube no tiene la
sensibilidad para detectar neutrinos de las primeras estrellas, neutrinos
de alta energfa podrian ser detectados de GRBs cercanos. La sefial
acumulada en varios afios con la configuraciéon completa de 86-cuerdas,
podria dar resultados positivos en la bisqueda de neutrinos de altas
energias.
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CONCLUSIONES

En esta Tesis hemos desarrollado un modelo para tratar de manera
auto-consistente el transporte de particulas no térmicas en el entorno
de agujeros negros de masa estelar. Se realizaron estimaciones cuan-
titativas de los productos de las interacciones dominantes en estos
escenarios, incluyendo procesos no considerados hasta ahora en la
literatura sobre coronas de agujeros negros, como es el enfriamiento
de piones y muones.

Inicialmente caracterizamos la regién de estudio usando datos obser-
vacionales disponibles de las fuentes, y algunas hipétesis bdsicas sobre
la fisica de los sistemas. La hipoétesis de equiparticion de energia esta
respaldada por el hecho de que las XRBs pasan una cantidad de tiempo
significativo en el estado LH, lo que da tiempo a que las interacciones
entre campos y particulas tengan lugar. Esta hipdtesis permite obtener
los valores del campo magnético y de la densidad de particulas en
la fuente. Los otros pardmetros del modelo (como la luminosidad, el
indice espectral, etc) estdn acotados por las observaciones.

Bajo la hipétesis de equiparticion, el modelo posee pocos pardmetros
libres. Si se cambia alguno de los pardmetros bésicos (dentro de
margenes fisicamente posibles), entonces el resto de los pardmetros
serd re-escalado, y no habré diferencias significativas dentro de los
resultados y predicciones.

Una vez caracterizada la region, estimamos las tasas de enfriamien-
to de las distintas especies de particulas; esto permite identificar los
procesos dominantes en la fuente. Se inyect6 en el sistema poblaciones
de electrones y protones relativistas, los que interacttian con los cam-
pos en la fuente generando particulas secundarias (piones, muones y
pares electrén/positrén). El efecto de la presencia de estas particulas
también fue considerado.

Se plantearon las ecuaciones de transporte para todas las especies de
particulas masivas y para los fotones; estas ecuaciones estdn acopladas
dado que las pérdidas radiativas de las particulas dependen de los
campos en la fuente y, a su vez, el campo de fotones se ve modificado
por las interacciones de las particulas. Mediante un método numérico
para resolver el conjunto de ecuaciones cinéticas acopladas estudiamos
el transporte de particulas relativistas de manera auto-consistente.
Aplicamos este método para analizar los procesos no térmicos en el
estado estacionario, y también en el caso de eventos transitorios, como
fulguraciones de binarias de rayos X.

El modelo fue aplicado al estado low-hard de XRBs, y se consideraron
dos tipos de modelos de corona: una corona dominada por la advec-
cion (similar a las soluciones de tipo ADAF), y una corona estética,
en donde el tiempo de adveccién es mucho mayor a los tiempos de
enfriamiento de las particulas. En el primer caso, coronas de tipo
ADAF, se obtuvo que la mayor parte de los hadrones son advectados al
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agujero negro antes de enfriarse. Esto no ocurre para coronas estéticas,
en donde la difusién en el régimen de Bohm casi no tiene efecto en el
transporte de las particulas relativistas. Uno de los resultados principa-
les que se obtuvieron en el modelo de corona estética, es el ajuste de la
emision persistente que se observa hasta E ~ 10 MeV en la coronas de
agujeros negros galacticos. En este modelo, la radiacién sincrotrén de
pares electrén/positrén, que se inyectan en el medio por interacciones
fotohadroénicas y por aniquilaciéon de fotones, es la que reproduce las
observaciones realizadas con los satélites COMPTEL e INTEGRAL para
el caso de Cygnus X-1, y con BATSE para GRO Jo422+32.

Debido a que los pares secundarios responsables de la emisién
no térmica de alta energfa son inyectados principalmente en interac-
ciones hadroénicas, en los modelos con coronas de tipo ADAF no se
reproduce esta componente del espectro. Asi, la emisién de alta ener-
gla en sistemas con coronas dominadas por adveccién es producida,
probablemente, en un jet relativista.

Por otro lado, la absorcién interna tiene un papel fundamental en el
rango de ajuste de las observaciones. En ambos modelos de corona la
absorcién interna suprime completamente la emisién completamente
para energfas en la banda de 100 MeV a 0,1 TeV, por lo que toda
emision en este rango de energias debe tener origen en un jet, como
predicen diversos modelos de jets relativistas de microquasares [Bosch-
Ramon et al., 2008; Romero & Vila, 2008]. Los resultados obtenidos
para ambas binarias estdn en acuerdo con esto: Cygnus X-1, una
binaria que tiene asociado un jet, ha sido detectada por Fermi a energias
en el rango 0,1 — 10 GeV, mientras que en el episodio de GRO Jog22
no se detect6 emisién en radio consistente con un jet, y tampoco fue
detectada por EGRET en el rango de energias en el que operaba este
instrumento (100 MeV < E < 30 GeV).

Por otro lado, si bien la absorciéon interna suprime la emisién a 0,1 —
100 GeV, a energias mayores que 0,1 TeV, las interacciones hadrénicas
producen una componente de emisiéon de muy alta energia. En el caso
de coronas estaticas, esta emision es mayor que para el caso de coronas
de tipo ADAF. Por otro lado, para binarias con estrellas comparfieras
masivas, parte de esta componente es absorbida en el campo de fotones
estelar, lo que hace que su deteccién con instrumentos como MAGIC
sea dificil.

Ademas del estudio de la emisién electromagnética de las fuentes,
investigamos la produccién de neutrinos debida al decaimiento de
piones cargados y muones. En el caso de las dos binarias estudiadas,
obtuvimos que la deteccién de neutrinos de estas fuentes es impro-
bable. Sin embargo, eventos de mayor duracién que el que atravesé
GRO Jog22+32 en otras fuentes galdcticas podrian ser detectados en un
futuro por IceCube. Una conclusiéon importante que se obtuvo sobre la
busqueda de fuentes puntuales de neutrinos, es la necesidad de hacer
estudios de variabilidad con los detectores de neutrinos actuales y
evitar asf las desventajas de promediar las observaciones en intervalos
de tiempo tan largos como un afio.

Se estudié también un tercer producto de las interacciones hadroé-
nicas en la corona, que es la inyeccién de neutrones. Estimamos la
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produccién de neutrones por interacciones pp y py, y estudiamos el
transporte de los mismos. Dado que los neutrones escapan de la fuente
inyectando protones y electrones en el medio, hicimos estimaciones
sobre la posible emisién en radio de electrones debida a la interaccion
con los campos de la estrella compafiera. Sin embargo, dado los largos
tiempos de enfriamiento, es necesario hacer un andlisis mds detallado
de la difusiéon de las particulas en el medio, antes de poder hacer
predicciones contrastables con las observaciones.

Uno de los pardmetros libres del modelo es el contenido hadrénico
del plasma. El valor de este parametro tiene efecto sobre los tres
productos estudiados. Por un lado, los modelos de corona con valores
de a grandes presentan luminosidades a E > 100 GeV mayores que
los modelos con a = 1. Por otro lado, la inyeccién de neutrones en la
corona, que luego pasan a cargar el jet con protones, o escapan del
sistema e interaccionan con el medio interestelar, también es debida a
las interacciones hadrénicas. Por dltimo, estas interacciones también
dan origen a los neutrinos energéticos estudiados. La detecciéon de
neutrinos de altas energias seria la prueba mas fuerte de la existencia
de una poblacién de protones relativistas.

Si bien la potencia inyectada en particulas relativistas estd acotada
por la energia disponible, no se conoce la forma en que esta energia
se distribuye entre electrones y protones. De esta manera, nuestras
predicciones pueden usarse para acotar el contenido hadrénico en
binarias de rayos X. La restriccién més directa seria a partir de instru-
mentos como CTA, que observard en un rango de energias en donde
se produce la componente de muy alta energia.

El método para estudiar el transporte de particulas relativistas
también fue aplicado al estudio de GRBs. En particular, investigamos
la producciéon de neutrinos en los choques producidos cuando el
jet emerge de la estrella, en el contexto del modelo del colapsar. Se
determiné que el papel del campo magnético en el enfriamiento de
las particulas es muy importante, y no puede despreciarse en este
escenario. Hallamos que las pérdidas radiativas de las particulas, y
un tratamiento auto-consistente del transporte de particulas y fotones,
reduce significativamente la tasa de eventos de neutrinos esperada de
estas fuentes, y que ha sido sobre-estimada en trabajos previos. La no
deteccién de neutrinos de GRBs recientes (como GRB 130423), ya esta
siendo usada para poner restricciones a los modelos.

En nuestro estudio obtuvimos que la deteccién de neutrinos de GRBs
largos requiere una larga integracién (escalas de algunos afios) con
la configuracién completa de IceCube para poder superar el fondo
de neutrinos atmosféricos. En el caso de GRBs con progenitores de
poblacién III, debido a sus grandes distancias, su deteccion es muy
dificil. Sin embargo, no descartamos que se puedan generar neutrinos
en otras regiones del colapsar, y que puedan ser detectables desde la
Tierra. Por otro lado, se hizo un estudio estadistico para determinar
la posibilidad de que el flujo de neutrinos se amplifique por efecto
de lente gravitatoria, pero se obtuvo que este efecto es muy poco
probable.
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Los resultados de esta Tesis sobre la emision a muy alta energia y la
produccién de neutrinos podrén ser testeados en un futuro cercano,
con los datos que obtendran los instrumentos de tltima generacién. El
proximo afio comenzard la construcciéon de CTA, que serd un observa-
torio que operara en un amplio rango de energias (20 GeV - 100 TeV),
con el que se espera poder estudiar con mayor detalle las fuentes de
rayos gamma de muy alta energia. A energias mas bajas, los satélites
actuales Chandra y XMM-Newton seguirdn aportando informacién muy
valiosa sobre los procesos que tienen lugar en las binarias de rayos
X. Para el afio 2020 se planea la construccién de dos instrumentos,
International X-ray Observatory (IXO) y X-ray Timing and Polarization
(XTP), de nueva generacién en astronomia de rayos X. Esto permitira
un estudio mds detallado de la estructura en la regién cercana al
agujero negro, medidas més precisas de su spin y de su masa, entre
otras cosas.

Por dltimo, dos herramientas distintas para estudiar el universo: en
el aflo 2014 comenzaré a operar el detector de ondas gravitacionales
Advanced LIGO, que sera crucial para determinar el origen de los
GRBs cortos. Y finalizando con IceCube, un detector cuya construccién
se completé en 2011, y sus primeras detecciones de neutrinos de
muy alta energia fueron en 2012; ya lleva dos afios observando en su
configuracién total de 86-cuerdas, por lo que las nuevas detecciones
estdn muy proximas.
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Para interpretar los resultados de observaciones astronémicas es
necesario poder identificar los mecanismos de radiacién relevantes en
el sistema, y sus principales caracteristicas. En el caso de la astronomia
de rayos gamma se presenta el problema adicional de la ambigtiedad
para la interpretacion de un espectro como resultado de un tnico
mecanismo. En este Apéndice, se discuten las propiedades de los
procesos radiativos més importantes en ambientes como los que se
estudiaron en el presente trabajo.

Uno de los conceptos fundamentales para estimar el espectro resul-
tante de cualquier interacciéon de particulas es el de seccién eficaz. Si se
considera un flujo de particulas de una dada especie, que interactaa
con un blanco, la seccién eficaz diferencial do/dQ) se define como

do _ particulas dispersadas dentro de dQ x unidad de tiempo
aQ flujo incidente

(A1)

La seccién eficaz total oo es la integral sobre todas las direcciones de
emisién posibles,

do
Otot = J dEdQ (AZ)

La seccion eficaz es un parametro que mide la probabilidad de inter-
accion entre particulas, y se mide en unidades de cm?.

Los mecanismos de emisiéon de radiacién gamma han sido am-
pliamente estudiados. En muchos casos las secciones eficaces de los
procesos electromagnéticos han sido calculadas en el marco de la
Electrodindmica Cuéntica. Por otro lado, los datos de aceleradores
de particulas en la Tierra, que llegan hasta energias de 10'> eV, han
permitido medir las secciones eficaces de interaccién para los procesos

hadroénicos.

A.1 RADIACION SINCROTRON

La radiacién sincrotrén se debe a la aceleracién de una particula
cargada en un campo magnético. El espectro de fotones emitidos
puede ser calculado a partir de los potenciales de Liénard-Wiechert
[Jackson, 1962].
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El espectro de potencias radiado por una tinica particula de masa m,
carga eléctrica e, energia E y dngulo pitch' « estd dado por [Blumenthal
& Gould, 1970]

V3e3Bsina By [
Psiner (B, Ey) = ————— ¥ K dé, A.
el B By) = SR | K psleae (A3)

donde Ks,3(&) es una funcién de Bessel modificada y la energia
caracteristica es

3 ehBsina E \?
= — < ) . (A.g)

ST 4n me mc?2

La tasa de enfriamiento por sincrotrén para una particula en una
regi6n con una densidad de energia magnética Ug = B? /87 es

tone = =

sincr 3

4 (Ef corUg E (As)

m mec? mc?’

Para una distribucién de particulas N(E) y una regiéon emisora de
volumen V, la luminosidad total (en s~ ') es

Emax
Ly(Ey) = JV dSrJ dEN(E)Pginer (E, Ey ). (A.6)

E min

En el caso en que la distribucién de particulas sea de tipo ley de
potencias, i.e., N(E) oc E™%, el espectro de fotones sincrotrén tiene la
forma

a—1

Ly(Ey) xEy 2. (A7)

El tratamiento clasico de la radiacion sincrotrén es valido en el
limite:

E B
mec? Be

<< 1, (A.8)

donde B. = m(zac3 /eh ~ 4,4 x 10'3 G es el valor critico del campo
magnético, por arriba del cual los efectos cudnticos se hacen impor-
tantes.

A.2 DISPERSION COMPTON INVERSA

Esta interaccién es el resultado de una dispersién eléstica de un
fotén de baja energia, por una particula relativista. En este proceso,

El &ngulo pitch es el angulo entre la velocidad de la particula y la linea del campo
magnético.



A.2 DISPERSION COMPTON INVERSA

la particula cede parte de su energia al fotén dispersado. En el limite
clasico de Thomson, la seccién eficaz estd dada por

2

o7 = 8?” (meTZ) — 6,65 x 1025 cm?., (A.9)
La expresion clasica de la seccién eficaz de Thomson es valida sélo
para fotones con energias bajas. Para fotones con energias E, > m.c?,
se deben tener en cuenta efectos cudnticos. En el caso de protones, el
alejamiento del limite de Thomson ocurre para fotones con E, > 100
MeV. Esta energia es mucho menor que m,c? ~ GeV, que seria la
esperable en analogia con el efecto IC de electrones. Esta diferencia
se debe a que el protén no es una particula puntual, sino que es una
particula compleja con una distribucién de carga eléctrica en un radio

de ~ 0,8 x 10713 cm [Jackson, 1962].
La seccién eficaz diferencial de Klein-Nishina dogy/dQ estd dada

por

[P(e,0) + P(e,0)" " — 1+ cos? 0], (A.10)

dokn _ ( e? >2P(e,6)2
dQ me2 2

donde

1

Ple,8) = 14 (e/mc?)(1 —cos0)’

(A.11)

y € es la energia del fotén incidente en el sistema del electrén. La
energia del foton dispersado resulta e; = €P(¢,0). Si eEe/ méc4 << 1,
entonces oxN — OT.

Tanto en el régimen de Thomson como en el de Klein-Nishina, la
tasa de enfriamiento por IC de un electrén de energia E. estd dada por
[Blumenthal & Gould, 1970]

-

Ee

1

€max (TEF dN
—1 _ _
te = £ J L (e1—¢€) dtde; de;. (A.12)

€min

Aqui € es la energia del fotén incidente, €7 es la energia del foton
dispersado, y

AN 27mrdmic® npn(e)de
dtde;  EZ €

F(q), (A.13)

donde ny(€) es la densidad de fotones blanco, T es el radio clasico
del electrén y

1 2
Fa) = 2qInq-+ (1+20)(1 —q) + 51— @) p

M =4eEc/(mec?)?, (A.14)
q=-¢e1/[MNEe—eq)l.
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Una diferencia importante respecto a la dispersién en los dos regi-
menes, es que la particula puede perder una fraccién muy alta de su
energia en una sola interaccion en el régimen de Klein-Nishina, mien-
tras que en el régimen de Thomson sélo cede una fraccién pequefia
de su energfa inicial.

El espectro de fotones dispersados por un electréon de energia E. =
YeMec? que incide sobre un campo de radiacién de densidad npy(€)
es [Blumenthal & Gould, 1970]

3orc(mec?)? Nph(€)
PIC(Ee/ F—y/ €) = 4E% c

F(q), (A.15)

donde F(q), q, y I' estdn dadas por la Ec. A.14 (en este caso €7 = E,).
El rango de energia permitidas del fotén dispersado es

r

v < T ]“Ee' (A16)

e<E
La luminosidad total (en unidades de erg s~ ') se puede obtener a
partir de:

E max €max
d3rJ dEeN(Ee) J dePic. (A.17)

Emin

Lic(Ey) = E2 JV

€min

Esta expresion tiene en cuenta el efecto de Klein-Nishina en la seccion
eficaz con la energfa.

A.3 BREMSSTRAHLUNG RELATIVISTA

La radiacién por Bremsstrahlung se produce cuando una particula
cargada se acelera en el campo Coulombiano de un ntcleo. La seccién
eficaz de esta interaccion en presencia de un nticleo de carga Ze estd
dada por [Vila & Aharonian, 2009]

dE E
OBr = 400%Z2 Y [1 + (1 — EY)]
e

dE.
2Ee(Ee—Ey)y\ 1
In(==et=e _=vJ\ _ _
% {n( mec?E, ) 2]

(A.18)

donde E, es la energia del foton emitido. Las pérdidas de energia
por Bremsstrahlung son catastréficas, en el sentido de que un elec-
tron pierde casi toda su energia en una interaccién, y la mayor parte
de la radiacién se emite en forma de fotones gamma. Sin embargo,
es posible obtener una tasa de enfriamiento continua. Para un plas-
ma de densidad n, completamente ionizado, la tasa de enfriamiento
por Bremsstrahlung relativista es [Blumenthal & Gould, 1970; Vila &
Aharonian, 2009]

2E 1
tg, = 4niZ%r§oc [ln (mecez> - 3} . (A.19)
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Dado que la tasa de enfriamiento es inversamente proporcional a la
energia de la particula, las pérdidas por Bremsstrahlung relativista no
modifican el espectro de electrones en estado estacionario.

A.4 COLISIONES INELASTICAS PROTON-PROTON

Las colisiones inelédsticas pp son uno de los mecanismos maés re-
levantes para la produccién de radiacién gamma de alta energia.
Los protones relativistas producen radiacién gamma al colisionar
ineldsticamente con el gas del medio debido a la produccién y de-
caimiento de piones secundarios, kaones e hiperiones. Los piones
neutros m° proveen el principal canal para la conversién de la ener-
gia cinética de los protones en fotones de alta energia. La energia
cinética umbral del protén para la creaciéon de piones neutros es
EXn = 2m oc?(1+myo/mp) ~ 280 MeV, donde m o = 134,97 MeV
es la masa del pién neutro. Esta particula tiene un tiempo de vida
medio de T,0 = 8,4 x 10717 s, por lo que decae con una probabilidad
de 98.8 % en dos fotones:

° = v+y. (A.20)

Si el pién neutro decae en reposo, la energia de los fotones producidos
es de ~ 67,5 MeV, por lo que los fotones resultantes son fotones .
Los canales de esta interaccién estan dados por la Ec. 4.13. Para ener-
gias altas, los tres tipos de piones son producidos con probabilidades
similares.
En el rango de energias 1 < E, < 100 GeV, la seccion eficaz ineldstica
opp esta dada por [Kelner et al., 2006]

Oinel (Ep) = (34,3 +1,88L +0,25L.?) mb, (A.21)
donde
EP
L=In <] TeV>' (A.22)

La forma de esta funcién es practicamente constante en el intervalo de
validez; esta parametrizacion se obtuvo ajustando los datos numéricos
del cédigo SIBYLL.

A energias menores, una aproximacién mds adecuada de la seccion
eficaz ineléstica estd dada por [Kelner et al., 2006]

472
Oinel (Ep) = (34,3 +1,88L +0,251.%) [1— (?‘) ] mb, (A.23)
P

donde Ey, = m, ¢ 4+ 2myc? + m7/12mp = 1,22 GeV es la energia um-
bral para la creaciéon de piones neutros. La Fig. 77 muestra la forma
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Figura 77: Seccién eficaz ineldstica de las interacciones pp [Kelner et al.,
2006].

de esta funcién, que describe correctamente la seccién eficaz hasta
energias cercanas a la energia umbral.

La tasa de enfriamiento por colisiones ineldsticas de protones con
nucleos estd dada por:

-1
thp = MiCOppKpyp, (A.24)

donde n; es la densidad del blanco y k;, es la inelasticidad total del
proceso, i.e., fraccién de energia del protén incidente que pasa a los
piones. Experimentalmente se obtiene que sobre un amplio rango de
energias (de GeV a TeV), kpp, = 0,17.

Para una distribuciéon en energia suave de protones relativistas,
como lo es el caso de una ley de potencias, es posible aplicar el forma-
lismo de la funcional-d para obtener la funcién de inyecciéon de piones
neutros producto de las colisiones pp [Aharonian & Plyasheshnikov,
2003]. En esta aproximacién la emisividad de 7° es

Q(pp) (Ex) =cny J O(Er — KnEkin)Gpp (Ep)Np (Ep)dEp

7-[0
(A.25)
: E E
. Opp (mpc2 + K"> Ny <mpc2 + ”) .

K7t s K

Una vez que se determina la inyeccién de piones Q,.0(Ex), la emisi-
vidad de fotones gamma ¢ (E,) (erg~! cm ™3 s~ ) se obtiene a partir
de

00 (pp) ET[
) =2[ 2=, (A.26)

Emin \/EZ — mZc?

donde Epmin = Ey + mic4 /4Ey.
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A.5 INTERACCIONES FOTOHADRONICAS

En ambientes astrofisicos donde la densidad del campo de radiacién
supera la densidad del campo de materia, las interacciones hadrénicas
mads importantes serdn con el campo de fotones. Si bien el proceso IC
no requiere que la energia cinética de la particula exceda una energia
umbral, en el caso de protones la tasa de energia estd atenuada por un
factor (m./ mp)4 ~10713, con respecto al caso de electrones. De esta
forma, la dispersion IC de protones no serd, en general, un proceso
relevante.

A energias por debajo del umbral de producciéon de fotomesones, el
principal canal de interaccién fotohadrénica es la produccién de pares
electrén/positron, dado por la Ec. 4.15. La expresion de la seccion
eficaz —conocida como seccién eficaz de Bethe-Heitler— en el limite de
baja y alta energia estd dada por [Begelman et al., 1990]:

(e)

3

(e)(! —27 x/ _X/'(ci) 2

o9x")~1,2x10 o | m (A.27)
X'th

para2 <x' <4,y

o(®)(x') ~ 5,8 x 10728 [3,1 111 1In(2x) — 8,0741+
2 2
+ <x’> (2,7101 In(2x/) — In?(2x") (A.28)

40,6667 1n3(2x") + 0,5490)} em?,

para x’ > 4. La variable x’ est4 definida de manera tal que €’ = x'm.c?

es la energia del foton medida en el sistema del protén, y x’ t(}f J=2es

la energia umbral. Esta es una funcién monétonamente creciente con
la energia del foton.

La inelasticidad de este proceso tiene un méximo a x’ t(;f ), y decrece
mondétonamente con la energia del fotén. Las expresiones en los limites

de baja y alta energia son [Begelman et al., 1990]:

k(€ (x) = 4 ey [1 4+0,39571In (x' — 1) +0,1In (x' — 1)*+

Mp (A.29)
+0,0078In (x' — 1 )3}

para x’ < 1000, y

Me

ke (x) =4—Sx"1

Mp
y —8,78+5,513Inx’ —1,612Inx% +0,668In x> | (A3°)
3,11111In2x’ — 8,0741

para x’ > 1000. El producto o(¢)(x’)k(€)(x’) comienza desde cero
cerca del umbral, alcanza un méximo de 0,78 x 1073% cm? a x’ ~ 30 y
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luego decrece monétonamente de manera tal que tiende a cero para
x" — o0.

A altas energias, el producto més importante de las interacciones
pY son los piones. La produccién de fotomesones tiene lugar para
energias del fotén mayores a ey, = mec?(14+my /2mp) ~ 145 MeV
(medida en el sistema del protén). Cerca del umbral de creaciéon de
piones, se produce un tinico pién por interaccion; a energia mayores
domina la produccién de piones multiples.

Tanto la seccién eficaz, como la inelasticidad de la interaccién pue-
den aproximarse como una funcién escalén, dada por Atoyan & Der-
mer [2003]

oo (e') ~ 340 ubarn  200MeV < €/ < 500MeV
Py 120 ubarn e/ >500MeV,
y
, 0,2 200MeV < e/ < 500MeV
Kpy(€') ~
0,6 e/ > 500MeV.

La tasa de enfriamiento debida a la interaccién py para un protén
de energia E;,, en un campo de fotones isotr6pico de densidad npp(€)
estd dada por [Stecker, 1973]

_mpe? ro Nph(€) JZWP

t;;(Ep) = Sgz de’opy (e )kpy(e')e’, (A31)
P

% € €th
donde €’ es la energia del fotén en el sistema de referencia del protén.
Esta expresion vale tanto para la produccién de mesones como para
la producciéon de pares electrén/positrén, donde oy y Kpy son la
seccion eficaz y la inelasticidad de la interaccién correspondiente,
respectivamente.

Para estimar el espectro del decaimiento de los 7°, se usa el forma-
lismo de la funcional-6 [Atoyan & Dermer, 2003]. La emisividad de
piones neutros en esta aproximacion es

QBY(E) = 5N, (5E ) Wpy (5E )Mo (5E) (A.32)

70

donde wy es la tasa de colisiones dada por

2.5 roo 2€¢E
msce on(€) PYp

5 de’opy ()€, (A.33)
2E €th € €
P 2yp th

y N0 es el nimero medio de piones neutros creados por colision, y

estd dado por

N0 =Pp1(1—Cpn) +p2 - (A.34)
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Aqui (pn =~ 0,5 es la probabilidad de que un protén se convierta en
un neutrén por interaccion.

Considerando que cada 7° decae en dos fotones, la emisividad de
fotones resulta

av(Ey) =2 [ QY (ES(Ey — 05E)dEx
= 20N} (10Ey )wpy, e (10Ey )10 (10E, ).

(A.35)

A.6 ANIQUILACION DE PARES ELECTRON/POSITRON

La colision entre electrones y positrones resulta en la aniquilacién
de ambas particulas y la produccién de rayos gamma:

et +e = v+y. (A.36)

En la mayoria de los casos, la aniquilacién de pares produce dos foto-
nes, cada uno con una energia igual a la energia en reposo del electrén
(511 keV). Esto es una fuente adicional de fotones. La emisividad
de la linea de aniquilacién puede estimarse segtin [Svensson, 1982;
Boettcher & Schlickeiser, 1996],

1
Qei(Ny/ E—Y) = W JJdEe+ dEefRei(Ee*, EE+IE'Y)
e

(A.37)
X Ne*(EeJF)Ne*(Ee*)r
donde
R L §0Tc(mecz)5 y
T8 ELEL
(A.38)
y (’Y[CJM) n (‘YEM)
[Ey — Eerl4+2mec?/m  |Ey —Ee-|+2mec?/m |’
U _ EV —E 2 A
Yom = — 3 (V+ + Y- —Ey/mec”), (A.39)
mecC
para By > E.+,Ec- or By < Eg+,Ee-, 0, en otro caso:
1
VgM:\/2(]+Y+Y—+(Y3—1)1/2(Y§r—1)]/2>, (A.40)

VY4 =Eer/Mec? y vy = Ee-/mec?.

Por otro lado, si bien esta interaccién es un término de inyeccién
de fotones, también modifica el niimero de pares en la fuente. Una
aproximacion ttil de la tasa de aniquilacién esta dada por Coppi &
Blandford [1990],

() (Ey) = S orelmect)? J Nz(Ex)

E E
8 By ¥ (A41)

157



158

PROCESOS RADIATIVOS

donde N+ (E+) representa la distribucion de electrones/positrones
(en unidades de erg~' cm™3). En el estudio del transporte descripto
en este trabajo, este proceso representa un término de pérdidas de
electrones y positrones.
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