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Resumen

En este trabajo presentamos los resultados obtenidos en la elaboración de un modelo

completo de microcuásar de Población III. Estos objetos son sistemas binarios formados

por un agujero negro acretante y una estrella donante de Población III. Consideramos

que la pérdida de masa de la estrella se debe exclusivamente al derrame de materia por

desborde del lóbulo de Roche hacia el agujero negro. Hemos determinado que el régimen

de acreción para estos objetos es súper-Eddington, con una intensa pérdida de masa del

sistema en forma de vientos del disco de acreción y jets. El campo magnético en el disco

es supuesto toroidal y en equipartición con la densidad de enerǵıa térmica. Calculamos las

distribuciones de enerǵıa espectral (SED) de la radiación producida por el disco de acreción

y por la distribución de part́ıculas relativistas en los jets, considerando un modelo lepto-

hadrónico. Además, estudiamos la interacción entre la región terminal de los jets y el

medio intergaláctico.
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Abstract

In this work we present the results obtained in the elaboration of a complete model of

Population III microquasar. These objects are binary systems formed by an accreting black

hole and a Population III donor star. We consider that the loss of mass of the star is due

exclusively to the spill of matter due to overflowing of the Roche lobe towards the black

hole. We have determined that the accretion regime for these objects is super-Eddington,

with a large mass loss of the system in the form of wind from the accretion disk and jets.

The magnetic field in the disk is assumed to be toroidal and in equipartition with the

density of thermal energy. We calculate the spectral energy distributions (SED) of the

radiation produced by the accretion disk and by the distribution of relativistic particles

in the jets, considering a lepto-hadronic model. In addition, we studied the interaction

between the terminal region of the jets and the intergalactic medium.
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Caṕıtulo 1

Introducción

La llamada edad oscura del Universo empezó aproximadamente 380 000 años después

del Big Bang marcando el final del periodo de recombinación. En esta época los átomos

son esencialmente neutros, por lo que la única radiación emitida es la correspondiente a

la ĺınea de 21 cm del átomo de hidrógeno1. Este periodo de oscuridad concluye alrededor

de mil millones de años después con la formación de las primeras estructuras cósmicas,

las cuales reionizaron el medio intergaláctico (IGM) temprano. Este proceso que marca el

final de la edad oscura es conocido como reionización.

La primera generación de estrellas formadas a partir del medio primordial se conoce

como Población III. La implosión de estas estrellas dio lugar a los primeros agujeros negros

de origen estelar en el Universo. Fotones emitidos en los discos de agujeros negros acre-

tantes tienen un camino libre medio mayor que los fotones ultravioletas emitidos por las

estrellas de Población III. Se ha sugerido que una pequeña fracción de fotones ionizantes

habŕıan sido provistos por agujeros negros primordiales (PBHs) de masa intermedia (tam-

bién llamados minicuásares), los cuales acretan el gas a su alrededor por el mecanismo de

Bondi-Hoyle (Ver Madau et al. 2004; Ricotti & Ostriker 2004). Sin embargo, el feedback

por la acreción de Bondi-Hoyle en agujeros negros aislados suprime significativamente el

flujo acretado y la consecuente inyección de radiación y part́ıculas de alta enerǵıa en el

medio (Ver Alvarez et al. 2009; Milosavljevic et al. 2009), reduciendo la importancia que

habŕıan tenido estas hipotéticas fuentes.

Mirabel et al.(2011) han propuesto que agujeros negros en binarias de rayos X de alta

masa (HMXBs) en z ≥ 6 son una importante fuente de reionización. Para ello, la tasa de

1Esa emisión ocurre por la transición atómica entre los dos niveles hiperfinos del estado fundamental

del átomo de hidrógeno.
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6 CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

formación de HMXBs debe haber sido muy alta en el Universo temprano, desempeñando

un papel importante en la historia térmica del IGM, y un rol complementario al de sus

estrellas progenitoras en la reionización del IGM sobre grandes volúmenes de espacio.

Tueros, del Valle & Romero (2014) estudiaron el impacto en la reionización del IGM de

los rayos cósmicos producidos en la región terminal de jets de microcuásares de Población

III. Determinaron que la reionización se desarrolló localmente por las emisión UV de las

estrellas de Población III, y a escalas medianas por los rayos X de los discos de acreción

de HMBXs, ambas aún dentro de las nubes primordiales de formación estelar. Esas nubes

habŕıan tenido radios del orden de 0.1 - 1 kpc (Stacy & Bromm 2007). Fuera de las nubes

primordiales, en las regiones terminales de los jets de estos microcuásares, se habŕıan

generado fuentes de rayos cósmicos, los cuales contribuiŕıan a la reionización del IGM a

gran escala.

El propósito de la presente tesis es iniciar la construcción de un modelo auto-consistente

de microcuásar de Población III, a partir de hipótesis sencillas del medio intergaláctico

temprano y de las propiedades f́ısicas de las primeras estrellas con el objetivo de determinar

la potencia radiativa total en estos sistemas. Nos enfocaremos principalmente en describir

cualitativa y cuantitativamente al disco de acreción y los jets de un sistema particular pero

los resultados son fácilmente generalizables. Las masas y parámetros orbitales del sistema

binario elegidos corresponden a las calculadas para la fuente de ondas gravitacionales

GW150914 detectada por LIGO el año 2015, según los resultados de las simulaciones con

MESA2 realizadas en Inayoshi et al. (2017).

La estructura de esta tesis es la siguiente. En el Caṕıtulo 2 repasamos el estado del

conocimiento actual sobre estrellas de Población III, su formación, evolución y posterior

colapso en los primeros agujeros negros estelares. Luego, en el Caṕıtulo 3, estudiamos

las propiedades de discos de acreción cuando la tasa a la que se acreta materia supera

el valor de la tasa de acreción de Eddington. Esto ocurre cuando la estrella donante

es compacta y de muy alta luminosidad, siendo ambas condiciones satisfechas por las

estrellas de Población III. El Caṕıtulo 4 está dedicado a una introducción al estudio de

jets magnetohidrodinámicos. Nos interesa particularmente la aceleración y distribución

energética de las part́ıculas no térmicas aceleradas en los jets, ya sea en una región de

aceleración cerca al objeto compacto, o en la región terminal al formarse shocks en la

2Modules for Experiments in Stellar Astrophysics (MESA) es un conjunto de libreŕıas de código abierto

para un amplio rango de aplicaciones astrof́ısicas computacionales. Para mayor información o descarga,

visitar el sitio web http://mesa.sourceforge.net/



7

interacción del jet con el IGM. La producción radiativa en los jets por el enfriamiento

de las part́ıculas no térmicas, primarias y secundarias, es estudiada en el Caṕıtulo 5.

Construiremos la SED total y analizaremos como se atenúa la radiación emitida por efectos

de absorción. En el Caṕıtulo 6 se presentan los resultados de la construcción del modelo:

la descripción de la configuración orbital del sistema binario, el disco de acreción, los jets,

y la producción del sistema en rayos cósmicos y radiación electromagnética. Finalmente,

cerramos la tesis con una discusión acerca de los resultados obtenidos y las perspectivas

para mejorar a futuro el presente trabajo.



8 CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN



Caṕıtulo 2

Estrellas de Población III

Entender las condiciones de formación, y posterior evolución de las primeras estrellas es

uno de los mayores retos de la cosmoloǵıa moderna. La emergencia de estas fuentes condujo

a una transformación drástica del Universo temprano, a través de la intensa producción de

fotones ionizantes y el enriquecimiento con metales pesados. En este caṕıtulo realizamos

una introducción el estado actual del conocimiento de las estrellas de Población III. Para

una lectura más detallada se recomienda el review de Bromm Formation of the first stars

(2013).

2.1. Contexto cosmológico

2.1.1. Materia oscura y gas primordial

El modelo estándar de la cosmoloǵıa moderna, calibrado con una muy alta precisión

por la Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP) y recientemente por el satélite

Planck, proporciona un marco robusto para el estudio de las primeras estrellas. Dentro de

las variantes del modelo estándar, donde las grandes estructuras se forman jerárquicamente

a partir de la fusión de estructuras más pequeñas, se predice que las primeras estrellas se

forman en minihalos de materia oscura de masas Mh ∼ 106 M� con corrimiento al rojo

cosmológico de z ∼ 20− 30.

Los minihalos de materia oscura se forman en regiones donde tiene lugar una sobre-

densidad -de naturaleza estocástica-, con respecto a la materia circundante, y donde la

gravedad eventualmente amplifica esta perturbación al punto de desacoplar la región del

Universo en expansión. Este desacople revierte la expansión local y permite el posterior co-

lapso. La materia bariónica es arrastrada por la materia oscura (la cual domina la dinámica

9



10 CAPÍTULO 2. ESTRELLAS DE POBLACIÓN III

del sistema), obteniéndose finalmente un estado de equilibrio del virial. Este estado se pue-

de caracterizar igualando la enerǵıa cinética y la enerǵıa potencial gravitatoria:

GMh

Rvir
∼ v2

vir, (2.1)

donde G es la constante de gravitación Universal, Mh es la masa total del halo colapsante,

Rvir es el radio del virial y vvir es la velocidad del virial.

De la teoŕıa de inestabilidad gravitacional se obtiene (Bromm 2013):

ρvir ≈ 200 ρb, (2.2)

siendo ρvir la densidad del halo en el estado virializado, y ρb ≈ 2.5×10−30 (1 + z)3 g cm−3

la densidad del Universo en expansión.

Considerando el modelo de sombrero de copa (top-hat model), en el cual se adopta una

sobredensidad esférica con densidad uniforme, se obtiene que el radio virial en z ∼ 20 es

Rvir ∼ 100 pc. En general:

Rvir = 200
(

Mh

106M�

)1/3(1 + z

10

)−1(4c

200

)−1/3

pc, (2.3)

donde 4c = ρvir/ρb es la sobredensidad tras la virialización.

El gas al caer durante el colapso se calienta (por compresión adiabática o por choques).

Por tanto, se le puede asignar la temperatura virial, la cual corresponde a la velocidad de

part́ıculas de materia oscura:

Tvir ≈ 2× 103

(
Mh

106M�

)2/3(1 + z

20

)
K. (2.4)

En general, para un enfriamiento eficiente debido al hidrógeno atómico la temperatura del

gas colapsado es∼ 104 K, superior a la temperatura del virial. Esto es importante, pues si el

gas fuera incapaz de enfriarse no habŕıa colapso y en consecuencia no habŕıa fragmentación

del gas y posterior formación estelar. El gas se encontraŕıa en equilibrio hidrostático. Para

el gas primordial, el mecanismo de enfriamiento es el debido al hidrógeno molecular.

En ausencia de granos de polvo, las moléculas se forman en la fase gaseosa. Debido a

su alta simetŕıa, la molécula de H2 no posee momento dipolar eléctrico permanente y las

transiciones rotacionales no pueden ocurrir v́ıa radiación dipolar eléctrica rápida, en su

lugar las transiciones ocurren v́ıa radiación cuadrupolar magnética lenta. Es por ello que

la formación de H2 no se da directamente a partir de la colisión de dos átomos de H.

El canal más importante para la formación de la molécula H2 en el Universo temprano

es



2.1. CONTEXTO COSMOLÓGICO 11

H + e− → H− + γ

H− + H→ H2 + e−

Los electrones libres son catalizadores y están presentes como residuos de la época de

recombinación (z ≈ 1100) o son resultado de procesos de ionización colisional con shocks

de acreción durante el ensamble de las primeras galaxias. La formación de H2 concluye

cuando todos los electrones se han recombinado.

Otro canal de formación tiene como intermediario a la molécula de H+
2 y a protones

como catalizadores. Este canal habŕıa sido muy importante en z > 100 donde el CMB

tiene la enerǵıa suficiente para destruir el átomo H− mientras que la molécula H+
2 está más

fuertemente enlazada, pudiendo persistir.

2.1.2. Masa mı́nima de los halos

Considerando el criterio de Rees-Ostriker-Silk (ROS) para la formación de galaxias en

las cuales la escala de tiempo de enfriamiento debe ser menor que la escala de tiempo

dinámico (tcool < tdyn), se puede derivar la masa mı́nima del halo en un cierto redshift

dentro del cual el gas puede enfriarse y formar estrellas. Se debe considerar:

La masa mı́nima del halo que satisface el criterio ROS en un dado redshift.

La relación Mh − zvir dada por el modelo ΛCDM1 . Esta relación depende de cuán

probable es que un halo surja del colapso gravitacional de un pico dentro del campo

aleatorio de fluctuaciones primordiales de densidad.

Sea δM =
(
ρ−ρb
ρ

)
M

, la sobredensidad para una cierta masa M dentro de la región con-

siderada. Si δM ≥ δc = 1.69 la perturbación ingresa a una fase no lineal de colapso y

virialización. La sobredensidad puede ser escrita en términos de la ráız media cuadrática

de la fluctuación: δM = νσ(M), donde σ(M) = σ0(M)
1+z .

El modelo ΛCDM predice que para M = 106M�, se obtiene que σ0(M) ' 15. Aśı, de:

1 + zvir ∼
σ0(M)
σ(M)

∼ νσ0(M)
δc

∼ 8.87ν (2.5)

1El modelo estándar de la cosmoloǵıa moderna, conocido como modelo ΛCDM, es el modelo cosmológico

para un Universo dinámico más simple que se ajusta a los resultados observacionales. Incorpora la Relati-

vidad General con constante cosmológica como teoŕıa de la gravitación, y la Teoŕıa Cuántica de Campos

incluyendo una componente de materia oscura como teoŕıa de la materia. Para una lectura detallada

consultar Ellis et al. (2015).
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Si

ν ∼ 3⇒ zvir ∼ 20− 30. (2.6)

2.1.3. Más allá del modelo estándar

Las condiciones iniciales de la formación de estrellas de Población III están bien deter-

minadas por las propiedades de la materia oscura gravitacionalmente dominante. Cambios

más profundos a la f́ısica de part́ıculas subyacente ocasiona consecuencias notables en nues-

tro entendimiento de la formación estelar.

En el modelo de materia oscura caliente (warm dark matter o WDM), la formación de

estrellas de Población III tiene lugar en halos más masivos y posiblemente en estructuras

filamentosas. Otra modificación se basa en el hecho que los bariones y el fluido de CDM

están desacoplados en un movimiento relativo de corriente supersónica. Antes de la recom-

binación, los bariones están fuertemente acoplados al fluido de fotones y están forzados

a un patrón de oscilación acústico, mientras el patrón de CDM no se ve afectado por la

presencia de la radiación. Esto resulta en una velocidad relativa de bariones respecto a la

CDM de vs,i ∼ 30 km s−1 en la recombinación al mismo tiempo, la velocidad del sonido

bariónico cae de valores relativistas (∼ c/
√

3) a la velocidad térmica de los átomos de H

(∼ 6 km s−1).

La velocidad de corriente relativa impacta de varias maneras la formación de estrellas

de Población III, predominantemente eleva la masa mı́nima de los halos donde puede

haber formación estelar. Para que tenga lugar la formación estelar, la masa mı́nima del

halo virializado debe superar la masa de Jeans cosmológica, la cual viene dada por:

MJ ≈
c3

s

G3/2ρ1/2
, (2.7)

donde cs es la velocidad barionica del sonido y ρ = ρDM + ρb es la densidad total de

materia. Podemos reemplazar la velocidad del sonido por una velocidad efectiva:

veff =
√
c2

s + v2
s (2.8)

donde vs(z) = vs,i (1 + z) /1000 es la velocidad de corriente normalizada al valor de re-

combinación. Aśı, para un dado corrimiento al rojo cosmológico la masa mı́nima del halo

aumenta, reduciéndose la abundancia de los minihalos en que se forman las estrellas de

Población III, retrasándose el inicio de la reionización del medio intergaláctico temprano.
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2.2. Formación estelar

En el Universo temprano, las tasas de acreción protoestelares tuvieron valores mayores

respecto a las del Universo local. Esto es debido a las altas temperaturas de las nubes en

que se formaron las primeras estrellas, lo cual es una consecuencia de que el gas primordial

no se puede enfriar por debajo de los ∼ 200 K. La tasa de acreción protoestelar puede ser

aproximada suponiendo el colapso de una nube cuya masa corresponde a la masa de Jeans,

en una escala de tiempo de cáıda libre:

Ṁacc '
MJ

tff
' c3

s

G
∝ T 3/2. (2.9)

De la ecuación anterior se desprende que las tasas t́ıpicas de acreción en regiones primor-

diales de formación estelar son dos órdenes de magnitud mayores comparadas a las del

Universo local. Estas altas tasas de acreción sumado a la ausencia de granos de polvo,

llevó en la década pasada a pensar que las estrellas de Población III se formaron indivi-

dualmente y con masas M ≥ 100M�.

Trabajos recientes indican que estas estrellas se formaron a partir de cores hidrostáticos

en el centro de minihalos, con masas t́ıpicas de ∼ 10−2M�, en un régimen de acreción

inicialmente esférico. El material que es acretado posee un momento angular no nulo y se

forma un disco de acreción soportado rotacionalmente. Actualmente, se considera que en

los discos protoestelares tienen lugar inestabilidades gravitacionales.

Debido a la alta tasa de acreción dentro de un core pre-estelar primordial, el disco

experimenta un rápido crecimiento en masa en todos los radios. Se generan intensos torques

gravitacionales que conducen la masa hacia el centro del disco. El disco no puede procesar

toda esa masa entrante lo suficientemente rápido, atravesiesa fragmentaciones, dando lugar

a que la formación estelar sea múltiple, predominando los sistemas binarios (Bromm 2013).

2.3. Evolución estelar

2.3.1. Mecanismos de pérdida de masa

Los mecanismos de pérdida de masa en estrellas de Población I y II han sido estudiados

teórica y observacionalmente. Sin embargo, no son extrapolables a estrellas de Población

III debido a que sus propiedades f́ısicas son significativamente diferentes.
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Figura 2.1: Diagrama HR para estrellas de Población III. Los śımbolos indican la época

correspondiente al inicio de la quema de helio nuclear (rojo), la quema de helio en capas

(verde), y la quema de carbono (azul), respectivamente. Créditos: Marigo et al. (2001).

Las estrellas masivas en el Universo local tienen una alta pérdida de masa debida

principalmente a los vientos estelares impulsados por la presión radiativa en ĺıneas de

metales (Castor et al. 1975). Este mecanismo no tiene lugar en estrellas con metalicidad

nula (Bromm & Loeb 2003). Por eso, generalmente en los los modelos de evolución de

estrellas de Población III no se considera la pérdida de masa.

En los últimos años, se han estudiado otros procesos alternativos de pérdida de masa

en estrellas con metalicidad nula. Sin embargo, aún no se dispone de una teoŕıa que

cuantifique de manera fiable la tasa de pérdida de masa en estrellas de Población III, y en

algunos trabajos se utiliza una tasa de pérdida de masa por medio de una parametrización

ad-hoc (Ver por ejemplo Bahena & Hadrava 2012).

A continuación, repasaremos brevemente los principales mecanismos de pérdida de
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masa que ocurren en las estrellas

Vientos estelares

Para vientos estelares de gigantes rojas de Población I, Reimers (1975, 1977) en-

contró una relación emṕırica que da la tasa de pérdida de masa en función de la lu-

minosidad, el radio, la masa y la gravedad superficial de la estrella

Ṁ ∼
L

gR
∼
LR

M
. (2.10)

Leitherer et al. (1992), y Vink et al. (1999), mostraron que la dependencia de la tasa

pérdida de masa con la metalicidad se puede expresar por la relación

Ṁ ∼ Zς , (2.11)

donde ς vaŕıa entre 0.5 − 0.8 para metalicidades en el rango 0.01 − 1 Z�. Sin embargo,

Kudritzky (2000, 2002), que calculó la tasa de pérdida de masa para estrellas de primera

generación considerando vientos para estrellas con 100 M� < M < 300 M�, 0.001 Z� <

Z < 1 Z�, 4 × 104 K < Teff < 6 × 104 K, encontró que la relación dada en 2.11 se rompe

por debajo de cierta metalicidad umbral, obteniendo que la pérdida de masa por dicho

mecanismo es un proceso muy ineficiente.

Pulsaciones estelares

La inestabilidad pulsacional de estrellas muy masivas podŕıa contribuir a la tasa de

pérdida de masa, en particular en estrellas de baja metalicidad en que los vientos son muy

escasos. Lamentablemente, aún no está bien entendido como es que contribuyen, y la masa

cŕıtica para el inicio de las inestabilidades pulsacionales nucleares es incierta.

Otros mecanismos

Campos magnéticos: Puls et al. (2008) sugirieron que podŕıan haber estado presen-

tes campos magnéticos en las primeras estrellas y por tanto influir en sus vientos

o pérdidas de masa por sus discos de decreción2. Sin embargo, aún no está bien

determinado el campo magnético del medio intergaláctico temprano, si lo hubiese.

2Un disco de decreción (Decretion disk, en inglés) es un disco alrededor de una estrella, que se alimenta

de la ella. A diferencia de los discos de acreción, se expanden libremente. T́ıpicamente están presentes en

estrellas tipo Be.
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Interacción en sistemas múltiples: En estos sistemas las estrellas habŕıan estado

sujetas a mecanismos de pérdida e intercambio de masa.

Rotación estelar. Se supone que las estrellas de Población III rotan más rápido que

sus contrapartes de mayor metalicidad (Maeder et al. 1999; Meynet et al. 2006). La

rotación puede incrementar la tasa de pérdida de masa por varios procesos. Este

mecanismo será desarrollado con mayor profundidad en el próximo apartado.

2.3.2. Rotación estelar

En las estrellas masivas la metalicidad define el proceso que domina en su evolución

Alta metalicidad: domina la pérdida de masa

Baja metalicidad: domina la rotación estelar

Estrellas de alta metalicidad

En la galaxia estrellas con masas M & 30M� pierden grandes cantidades de masa a lo

largo de su evolución. Este se debe a las numerosas ĺıneas de metales en sus atmósferas y su

consecuente alta presión de radiación que ocasiona inestabilidades en la superficie estelar

(Puls et al. 2008). Aśı, la evolución de estrellas masivas con alta metalicidad está dominada

por la pérdida de masa. En Meynet & Maeder (2005) se determinó que una estrella del

Universo local cuya masa en la secuencia principal de edad cero (ZAMS, por sus siglas en

inglés), es MZAMS = 120M� pierde alrededor de 100M� a lo largo de su evolución.

De esta manera, las estrellas masivas perdeŕıan rápidamente su momento angular inicial

por lo que el efecto de rotación puede ser despreciado.

Estrellas de baja metalicidad

En Baraffe et al. (2001) se determinó que las estrellas de Población III son muy estables,

por lo que no perdeŕıan una cantidad significativa de masa a lo largo de su evolución.

Además, las ĺıneas de hidrógeno y helio son demasiado débiles para impulsar vientos por

radiación (Krticka & Kubát 2006). Luego, es de esperar que a lo largo de su evolución las

estrellas de Población III conserven una parte significativa de su momento angular inicial.

Los efectos de la rotación en estrellas masivas de baja metalicidad son principalmente

dos: 1. Las estrellas alcanzan el ĺımite de ruptura durante la fase de secuencia principal y

pueden perder masa por procesos mecánicos; 2. la intensa mezcla qúımica en las estrellas
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lleva los elementos sintetizados en el núcleo a la superficie, elevando la metalicidad efectiva

a valores muy altos lo que incrementa los vientos radiativos que hab́ıan inicialmente. El

caso más extremo es el denominado evolución qúımicamente homogénea (CHE), en el que

todo el hidrógeno de la estrella participa de la combustión, generando al final de la fase

de secuencia principal una estrella masiva de helio.

En Ekström et al. (2008) se determinó que al considerar ambos efectos, la pérdida de

masa en Z = 0 es muy pequeña para el rango de masas en la ZAMS de 15 − 200M�

Para una estrella con masa inicial Mi = 15M� la pérdida total de masa en su

evolución es . 0.3 % de su masa inicial.

Para una masa inicial Mi = 200M� la pérdida total de masa en su evolución es

& 10 % de su masa inicial.

2.4. Remanentes de estrellas de Población III

El destino final en la evolución de una estrella masiva está determinado por:

La masa y la metalicidad en la ZAMS.

La tasa de pérdida de masa.

Para estrellas que no forman parte de sistemas múltiples, la pérdida de masa se da princi-

palmente a través de vientos estelares, para los cuales existen estimaciones emṕıricas. De

esta manera, el teorema de Vogt - Russell asegura que, conciendo la masa y la composición

qúımica inicial, se puede conocer el destino final de una estrella.

La masa del núcleo de helio determina las propiedades del remanente y del mecanismo

de explosión que tiene lugar al final de la evolución estelar. Fryer (1999) estimó que la

masa del núcleo de helio para el cual la formación de un agujero negro se da por fall back

es de ∼ 8M� (∼ 25 M� para la estrella progenitora en la ZAMS, sin pérdida de masa),

mientras que para que se forme un agujero negro por colapso directo, la masa del núcleo

de helio debe ser mayor que ∼ 15M� (∼ 40M� para la estrella progenitora en la ZAMS,

sin pérdida de masa).

Woosley & Weaver (1995), Heger & Woosley (2002), Woosley et al. (2002), y Heger

et al. (2003), estudiaron la evolución de estrellas masivas individuales sin rotación en el

rango M = 9 − 300 M� a partir de la fase de secuencia principal hasta el final de su

evolución en una SN, en la que la masa del núcleo de helio al final de la evolución es
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. 65M�, o como una PISN, en la que la masa del núcleo de helio estará en el rango

65 M� . M . 135 M�. Los resultados obtenidos se pueden observar en la figura 2.2. A

continuación, los analizaremos

MZAMS < 25 M�

Para masas iniciales menores que 9 M� las estrellas no forman núcleos lo suficiente-

mente masivos para colapsar y terminan su evolución como enanas blancas. Si la masa

inicial está entre 9 − 10M� la evolución estelar puede terminar como una enana blanca, si

los núcleos degenerados de ox́ıgeno y neón pierden sus envolturas, o como una estrella de

neutrones si los núcleos colapsan por medio de captura electrónica. Para masas iniciales

mayores a 10M� y menores que 25M� ocurrirá necesariamente un colapso nuclear donde,

para una metalicidad cero, el remanente será una estrella de neutrones.

25 M� < MZAMS < 40 M�

Para estrellas con una masa inicial entre 25 M� y 40 M�, tienen lugar eventos muy

explosivos en los cuales se producen intensos shocks, pero luego de un tiempo la materia

eyectada vuelve y cae sobre un remanente de estrella de neutrones (un proceso conocido

como fall back), produciéndose un agujero negro. Aśı, la formación de un agujero negro

tras un colapso estelar se puede dar directamente o por fall back.

40 M� < MZAMS < 140 M�

Las estrellas de baja metalicidad con una masa inicial comprendida entre 40 M� y

140M� forman agujeros negros mediante un proceso de colapso directo, sin ningún evento

explosivo asociado.

140 M� < MZAMS < 260 M�

Para estrellas de masa inicial en el rango 140M�−260M� ocurre un evento supernova

que destruye por completo la estrella, sin dejar remanente. El rango de enerǵıa involucrada

en la explosión es de 3 × 1051 − 1053 ergs, lo cual es mayor en dos órdenes de magnitud

que la enerǵıa involucrada en t́ıpicos eventos supernova del Universo loca.
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MZAMS > 260 M�

Cuando la masa inicial de la estrella es mayor que ∼ 260 M�, la fotodesintegración

nuclear conduce a un colapso en un agujero negro masivo, dando lugar nuevamente a un

agujero negro por colapso directo sin evento explosivo.
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Figura 2.2: Remanentes de estrellas masivas aisladas, en función de la metalicidad inicial

(eje Y), y la masa inicial (eje X). La ĺınea gruesa verde separa los reǵımenes donde las

estrellas mantienen su envoltura de hidrógeno de aquellas donde la envoltura de hidrógeno

se pierde en la evolución. La ĺınea punteada azul indica la separación del régimen de

formación de agujeros negros por colapso directo. Esta región es interrumpida por los

eventos de supernova por inestabilidad de pares, los cuales no dejan remanente. Fuera del

régimen de colapso directo, a bajas masas y altas metalicidades, la formación de agujeros

negros se da por fallback. Para menores masas iniciales, se forman estrellas de neutrones.

Para masas aún más bajas, los núcleos no colapsan y las estrellas terminan como enanas

blancas. Créditos: Heger et al. (2003).



Caṕıtulo 3

Régimen de acreción

súper-Eddington

Los discos de acreción son considerados la fuente de enerǵıa en varios fenómenos as-

trof́ısicos observados: en sistemas proto-planetarios, variables catacĺısmicas, binarias de

rayos X, microcuásares, galaxias activas, y gamma-ray bursts (GRBs). En los últimos

años se han propuesto tres principales modelos de discos, siendo el criterio de clasificación

utilizado si la tasa de acreción del objeto compacto Ṁ es mayor o menor que la tasa de

acreción de Eddington, definida por

ṀEdd ≡
LEdd

ηc2
=

1.39× 1017

η

M

M�
gr s−1, (3.1)

donde LEdd = 1.25 × 1038 erg s−1 es la luminosidad de Eddington y η es la eficiencia del

disco de acreción.

Cuando la tasa de acreción es sub-Eddington (Ṁ ≤ ṀEdd), el disco está bien descripto

por el modelo estándar clásico (ver Shakura & Sunyaev 1973). Cuando la tasa de acreción es

muy baja (Ṁ � ṀEdd), el disco es supuesto en un estado de fluido de acreción dominado

por advección (ADAF) ópticamente delgado (ver Ichimaru 1977, Narayan & Yi 1994,

Abramowicz et al. 1995). Finalmente, cuando la tasa de acreción es súper-Eddington

(Ṁ � ṀEdd), el disco debe encontrarse en un estado ADAF ópticamente grueso, disco

slim o disco súper-cŕıtico (ver por ejemplo Abramowicz et al. 1998, Eggum et al. 1988,

Beloborodov 1998, Watarai & Fukue 1999, Fukue 2004). Discos de acreción súper-cŕıticos

desempeñan un rol importante en varias fuentes astronómicas: microcuásares como SS

433, GRS 1915+195 y GRO J1655-40, en galaxias Seyfert 1 y cuásares luminosos, y en

fuentes supersoft de rayos X.

21
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En este caṕıtulo describiremos dos modelos de discos que serán utilizados posterior-

mente en la construcción del modelo de disco de acreción del microcuásar de Población

III. En la sección 3.1 estudiamos el modelo de disco de acreción súper-cŕıtico propuesto

por Watarai & Fukue (1999). Este modelo considera discos de acreción desmagnetizados,

donde una fracción significativa del material acretado es expelido en forma de vientos del

disco. En la sección 3.2 estudiamos las soluciones para discos dominados por advección

con campos magnéticos toroidales propuestas por Akizuki & Fukue (2006). Este modelo

puede ser aplicado en los casos ópticamente delgados (Ṁ � ṀEdd) y ópticamente gruesos

(Ṁ � ṀEdd). Una aplicación importante del modelo de Watarai & Fukue es desarrollada

en Fukue (2004), donde se considera que el viento regula la tasa de acreción en el disco

exactamente en el valor de la tasa de Eddington, lo cual ocurre a una distancia del objeto

compacto denominada radio cŕıtico. Esta aplicación será analizada en la sección 3.3.

3.1. Modelo de disco de acreción super-cŕıtico

3.1.1. Ecuaciones básicas

Consideremos un disco de acreción alrededor de un agujero negro de masa M . Utliza-

mos coordenadas ciĺındricas (r, ϕ, z), donde las cantidades f́ısicas dependen únicamente de

r. El disco es supuesto estacionario y con simetŕıa axial. Las ecuaciones utilizadas están

integradas verticalmente. Se ignoran los efectos de la relatividad general y se utiliza la

formulación Newtoniana de la gravedad.

Bajo las anteriores consideraciones, la ecuación de continuidad es

1
r

d
dr

(rΣvr) = 2ρ̇H, (3.2)

donde vr es la velocidad radial del fluido acretado, ρ̇ es la tasa de pérdida de masa por

unidad de volumen, H es el semiespesor del disco y Σ es la densidad superficial, la cual

está definida como Σ ≡ 2ρH, siendo ρ la densidad del fluido.

La ecuación de conservación del momento es

vr
dvr
dr

=
v2
ϕ

r
− GM

r2
− 1

Σ
d
dr
(
Σc2

s

)
(3.3)

donde vϕ es la velocidad de rotación del disco y cs es la velocidad del sonido, definida como

c2
s ≡ p/ρ, siendo p la presión. No hay ganancia ni pérdida de cantidad de movimiento neta

asociada con el viento.
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La ecuación de conservación del momento angular es

rΣvr
d
dr

(rvϕ) =
d

dr

(
αΣc2

sr
3

ΩK

dΩ
dr

)
, (3.4)

donde α es el parámetro de viscosidad, Ω es la velocidad angular, definida como Ω = vϕ/r,

y ΩK es la velocidad angular Kepleriana. No hay pérdida ni ganancia de momento angular

neto asociada con el viento.

La ecuación de equilibrio hidrostático en la dirección vertical es

GM

r3
H2 =

Π
Σ

= c2
s , (3.5)

donde Π es la presión integrada verticalmente. No hay pérdida ni ganancia de cantidad de

movimiento neta en la dirección vertical asociada con el viento.

La ecuación de enerǵıa es

Σvr
γ − 1

dc2
s

dr
+ 2Hc2

s

(
ρ̇− vr

dρ
dr

)
= f

αΣc2
sr

2

ΩK

(
dΩ
dr

)2

, (3.6)

donde f es el parámetro de advección, definido a partir de Qadv = Qvis − Qrad = fQvis,

siendo Qadv el calentamiento por advección, Qvis el calentamiento por viscosidad, y Qrad

el enfriamiento radiativo.

3.1.2. Soluciones auto-similares

En el modelo auto-similar las velocidades son supuestas como

vr(r) = −c1αvK(r), (3.7)

vϕ(r) = c2αvK(r), (3.8)

c2
s (r) = c3v

2
K(r), (3.9)

donde vK(r) =
√

GM
r , y c1, c2 y c3 son constantes a determinar.

de la ecuación 3.5, obtenemos la distribución de semiespesor del disco

H

r
=
√
c3 = tan δ. (3.10)

Se observa que un disco supercŕıtico con vientos tiene una superficie cónica, cuyo ángulo

de semiapertura es δ.

Suponiendo que la densidad superficial es de la forma

Σ(r) = Σ0r
s, (3.11)
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obtenemos

Ω = Σc2
s = Σ0c3rs

GM

r
, (3.12)

ρ =
Σ

2H
=

Σ0

2
√
c3
rs−1, (3.13)

ρ̇ = −
(
s+

1
2

)
Σ0c1α

√
GM

2
√
c3

rs−5/2. (3.14)

De las ecuaciones 3.3, 3.4 y 3.6, se pueden determinar las constantes c1, c2 y c3:

c1 =
1

3α2
h
(
α, ε′

)
, (3.15)

c2
2 =

2ε′

9α2
h
(
α, ε′

)
, (3.16)

c3 =
2

9α2
h
(
α, ε′

)
, (3.17)

donde

ε′ =
1
f

(
5/3− γ
γ − 1

)
, (3.18)

h
(
α, ε′

)
≡

√(
2− s
s+ 1

+ 2ε′
)2

+ 18α2 −
(

2− s
s+ 1

+ 2ε′
)
. (3.19)

Los parámetros del modelo son el ı́ndice adiabático γ, el parámetro de viscosidad α y la

fracción de enerǵıa advectada f .

3.1.3. Tasa de acreción

A partir de las soluciones auto-similares, encontramos una expresión para la tasa de

acreción de masa en el disco, para cualquier distancia r al eje de simetŕıa:

Ṁ(r) = −2πrΣvr (3.20)

Ṁ(r) = 2πΣ0c1α
√
GMrs+1/2 (3.21)

Ṁ(r) = Ṁout

(
r

rout

)s+1/2

, (3.22)

donde rout es el borde externo del disco y Ṁout es la tasa de acreción en rout. Se observa que

s = −1/2 corresponde a una solución de disco cŕıtico sin vientos, mientras que s > −1/2

corresponde a soluciones con vientos. Se observa además que la tasa de acreción decrece

con r por acción de la pérdida de masa en vientos.
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3.1.4. Radiación

De la suposición que el disco está dominado por la presión de radiación, la presión

integrada verticalmente, viene dada por

Π = Πrad =
1
3
aT 4

c 2H =
8H
3c
σT 4

c , (3.23)

y el flujo superficial, por

F = σT 4
c =

3c
8H

Π =
3
8
cΣ0
√
c3GMrs−2, (3.24)

donde σ es la constante de Stefan-Boltzmann. La profundidad óptica del disco en la di-

rección vertical es

τ =
1
2
κΣ =

1
2
κΣ0r

s, (3.25)

donde κ es la opacidad por dispersión electrónica.

Luego, el flujo efectivo de la superficie del disco es

Feff = σT 4
eff =

σT 4
c

τ
=

3c
4κ
√
c3
GM

r2
=

3
4
√
c3
LEdd

4πr2
, (3.26)

mientras que la temperatura efectiva superficial del disco es

Teff =
(

3
√
c3LEdd

16πσ

)1/4

r−1/2. (3.27)

Utilizando la distribución de temperatura superficial 3.27, podemos calcular la luminosidad

bolométrica emitida por las dos caras del disco

Ldisk = 2
∫ rout

rin

Feff(r)2πrdr = 4π
∫ rout

rin

σTeff(r)rdr (3.28)

Ldisk =
3
4
√
c3LEdd ln

rout

rin
. (3.29)

Para construir la distribución de enerǵıa espectral (SED) de la radiación producida por

el disco de acreción suponemos que la superficie del disco puede considerarse como una

concatenación de anillos que rad́ıan como cuerpo negro a una temperatura Teff(r). Luego,

el espectro del disco puede ser calculado de:

Lν = 2
∫ rout

rin

πBν(r)2πrdr, (3.30)

donde el factor 2 se debe a que se computan ambas caras del disco, y

Bν(r) =
2h
c2

ν3

ehν/kBTeff(r) − 1
. (3.31)
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3.2. Modelo de disco ADAF con campos magnéticos toroi-

dales

3.2.1. Ecuaciones básicas

Consideramos un disco de acreción alrededor de un agujero negro de masa M . El disco

es supuesto en un estado dominado por advección, donde el calentamiento por viscosidad

está balanceado con el enfriamiento por advección. En coordenadas ciĺındricas (r, ϕ, z) se

plantean ecuaciones del fluido integradas verticalmente. El fluido es estacionario y con

simetŕıa axial, y todas las variables dependen únicamente de r. Se ignoran los efectos de

la relatividad general y se utiliza la formulación Newtoniana de la gravedad.

La ecuación de continuidad con pérdida de masa es

1
r

d

dr
(rΣvr) = 2ρ̇H, (3.32)

La ecuación de conservación del momento es

vr
dvr
dr

=
v2
ϕ

r
− GM

r2
− 1

Σ
d

dr

(
Σc2

s

)
−
c2

A

r
− 1

2Σ
d

dr

(
Σc2

A

)
, (3.33)

donde cA es la velocidad de Alfvén, la cual está definida como c2
A ≡ B2

ϕ/(4πρ) = 2pmag/ρ,

donde pmag es la presión magnética.

La ecuación de equilibrio hidrostático en la dirección vertical está dada por

GM

r3
H2 = c2

s

[
1 +

1
2

(
cA

cs

)2
]

= (1 + β)c2
s . (3.34)

El parámetro β es el cociente entre la presión magnética y la presión térmica del gas. Este

parámetro es supuesto constante en todo el disco.

Dos escenarios extremos son estudiados: el caso en que la componente rϕ del tensor

de esfuerzos viscosos es proporcional a la presión térmica del gas y el caso en que es

proporcional a la presión total. Además, en lugar de trϕ = ηrdΩ/dr = −αp, donde η es la

viscosidad y α es el parámetro viscoso adoptamos la forma de ν = Ω−1
K α (p/ρ), donde ν

es el coeficiente de viscosidad cinemática

η = ρν =

Ω−1
K αpgas caso (1)

Ω−1
K α (pgas + pmag) caso (2).

(3.35)

Para el caso (1) la ecuación de conservación del momento angular es

rΣvr
d
dr

(rvϕ) =
d

dr

(
αΣc2

sr
3

ΩK

dΩ
dr

)
, (3.36)
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y la ecuación de la enerǵıa es

vr
γ − 1

dc2
s

dr
+
c2
s

r

d

dr
(rvr) = f

αc2
sr

2

ΩK

(
dΩ
dr

)2

, (3.37)

mientras que en el caso 2 serán

rΣvr
d

dr
(rvϕ) =

d

dr

[
α (1 + β) Σc2

sr
3

ΩK

dΩ
dr

]
, (3.38)

y
vr

γ − 1
dc2
s

dr
+
c2
s

r

d

dr
(rvr) = f

α (1 + β) c2
sr

2

ΩK

(
dΩ
dr

)2

. (3.39)

donde f es el parámetro de advección definido por Qadv = Qvis − Qrad = f Qvis, siendo

Qadv el calentamiento por advección, Qvis el calentamiento viscoso, y Qrad el enfriamiento

radiativo.

Finalmente, la ecuación de inducción incluyendo el escape del campo magnético es

d

dr
(vrBϕ) = Ḃϕ, (3.40)

donde Ḃϕ es la tasa de creación o escape del campo debido a inestabilidades magnéti-

cas, efecto d́ınamo o la acción del mecanismo de bateŕıa de Biermann. Esta ecuación de

inducción puede ser reescrita como

vr
dc2

A

dr
+ c2

A

dvr
dr
−
c2

Avr
r

= 2c2
A

Ḃϕ
Bϕ
− c2

A

2ρ̇H
Σ

. (3.41)

3.2.2. Soluciones auto-similares

Bajo el tratamiento auto-similar desarrollado por Narayan & Yi (1994) podemos des-

cribir la estructura del disco de acreción en un régimen no relativista. En ese modelo las

velocidades son supuestas como:

vr(r) = −c1αvK(r), (3.42)

vϕ(r) = c2vK(r), (3.43)

c2
s(r) = c3v

2
K(r), (3.44)

c2
A(r) =

B2
ϕ

4πρ
= 2βc3

GM

r
, (3.45)

donde vK(r) =
√

GM
r y c1 , c2, y c3 son constantes.

Adicionalmente, la densidad superficial Σ es supuesta que depende del radio como una

ley de potencias de la forma

Σ(r) = Σ0r
s, (3.46)
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donde Σ0 y s son constantes. Luego, para que el tratamiento auto-similar sea válido, la

tasa de pérdida de masa por unidad de volumen, la tasa de escape del campo, y la tasa

de pérdida de masa, respectivamente, deben tener la siguiente forma

ρ̇(r) = ρ̇0r
s−5/2, (3.47)

Ḃϕ(r) = Ḃ0r
(s−5)/2, (3.48)

Ṁ = −2πrΣvr = Ṁinput

(
r

rout

)s+1/2

, (3.49)

donde ρ̇0 y Ḃ0 son constantes, rout es el radio externo del disco y Ṁinput es la tasa de

acreción en el borde externo del disco. Usando las soluciones comunes a ambos caso se

pueden determinar las siguientes relaciones

H/r =
√

(1 + β) c3, (3.50)

ρ̇0 = −
(
s+

1
2

)
c1αΣ0

2

√
GM

(1 + β) c3
, (3.51)

−1
2
c2

1α
2 = c2

2 − 1− [s− 1 + β (s+ 1)] c3, (3.52)

Ḃ0 =
2− s

2
c1αGM

√
4πΣ0

βc3

(1 + β) c3
. (3.53)

Asimismo, para el caso (1)

c1 = 3 (s+ 1) c3, (3.54)

c2
2 =

3− γ
γ − 1

2
9 f

c1, (3.55)

mientras que para el caso (2)

c1 = 3 (s+ 1) (1 + β) c3, (3.56)

c2
2 =

3− γ
γ − 1

2
9 f

c1

1 + β
. (3.57)

De esta manera, se pueden obtener los valores de las constantes ci.

Caso 1

c1 =
1

3α2
h(α, ε), (3.58)

c2
2 =

ε”
3α2

h(α, ε), (3.59)
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c3 =
1

9 (1 + s)α2
h(α, ε), (3.60)

donde

ε =
2
9

(
3− γ
γ − 1

)
1
f
, (3.61)

h(α, ε) ≡

√(
1− s
1 + s

− β + 3ε
)2

+ 18α2 −
(

1− s
1 + s

− β + 3ε
)
. (3.62)

Caso 2

c1 =
1

3α2 (1 + β)
h(α, ε), (3.63)

c2
2 =

ε

3α2 (1 + β)2h(α, ε), (3.64)

c3 =
1

9 (1 + s)α2 (1 + β)2h(α, ε), (3.65)

donde

ε =
2
9

(
3− γ
γ − 1

)
1
f
, (3.66)

h(α, ε) ≡

√(
1− s
1 + s

− β + 3ε
)2

+ 18α2 (1 + β)2 −
(

1− s
1 + s

− β + 3ε
)
. (3.67)

3.3. Disco de acreción cŕıtico

Una aplicación del modelo estudiado en la sección 3.1 es el Disco de Acreción Cŕıtico,

en el cual la tasa de acreción es regulada exactamente en el valor de la tasa de Eddington

a partir del radio cŕıtico. De esta manera, para distancias al objeto compacto mayores al

radio cŕıtico la tasa de acreción es sub-Eddington y el disco es bien aproximado por el

modelo de disco estándar, mientras que para distancias menores al radio cŕıtico la tasa de

acreción es la tasa de Eddington, y tiene lugar una intensa pérdida de masa del sistema

en forma de vientos.

3.3.1. Radio cŕıtico

Se define el radio cŕıtico como el radio del disco de acreción fuera del cual el modelo

de disco delgado estándar dominado por la presión de radiación es válido, y dentro del

cual la fuerza radiativa se hace más intensa que la fuerza de gravedad:

rcr =
9
√

3σT

16πmpc
Ṁout, (3.68)
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donde la tasa de acreción Ṁ es reemplaza por la tasa de acreción Ṁout en el borde externo

del disco. Numéricamente el radio cŕıtico puede ser exprasado como:

rcr = 5.71× 105 M

M�

Ṁout

Ṁcrit

cm (3.69)

o

rcr =
9
√

3
8
ṁrs ∼ 1.95ṁrs, (3.70)

donde ṁ ≡ Ṁout/Ṁcrit y rs = 2GM/c2.

Para que el disco interno se encuentre en el estado cŕıtico, la tasa de acreción de masa

debe satisfacer la condición cŕıtica dada en la ecuación 3.68 para todo r < rcr. Es decir,

la tasa de acreción debe variar con el radio como

Ṁ(r) =

Ṁout para r ≥ rcr

16πcmp
9
√

3σT
r para r ≤ rcr.

(3.71)

Comparando las ecuaciones 3.22 y 3.71 se observa que el valor del ı́ndice s en las soluciones

auto-similares para el caso de un disco cŕıtico es s = 1/2. Además, la tasa de pérdida de

masa en forma de vientos viene dada por

Ṁwind = Ṁout − Ṁ(r), (3.72)

donde Ṁout = Ṁ(rcr). Veremos a continuación las ecuaciones que definen algunas de las

principales propiedades f́ısicas de estos discos. Más información puede ser encontrada en

Fukue (2004).

Semiespesor del disco

H =


3κfin
32πc Ṁout r ≥ rcr

√
c3r r ≤ rcr

(3.73)

donde fin = 1 −
√
rin/r es el factor de corrección de borde. Esta solución implica que la

forma del disco es plana fuera del radio cŕıtico y cónica dentro del mismo, con un ángulo

de apertura tan δ = H/r =
√
c3.

Temperatura efectiva

σT 4
eff =


3GMṀout

8πr3 fin r ≥ rcr

3
4

√
c3
LEdd
4πr2 r ≤ rcr

(3.74)
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Figura 3.1: Radio cŕıtico en un disco de acreción en un régimen súper-Eddington. A partir

de rcr tiene lugar una intensa pérdida de masa en forma de vientos, lo que regula la tasa

de acreción en radios menores a rcr. Créditos: Fukue (2004).

Velocidad radial

−vr =


9ακ2Ṁ2fin

1024π2c2

√
GM
r5 r ≥ rcr

c1α
√

GM
r r ≤ rcr

(3.75)

Velocidad azimutal

vϕ =


√

GM
r r ≥ rcr

c2

√
GM
r r ≤ rcr

(3.76)

La velocidad azimutal del disco interno es menor a la del disco externo ya que el parámetro

c2 es menor que la unidad.

En discos cŕıticos tipo ADAF, las cantidades f́ısicas como H, Teff , τ y vr, generalmente

muestran una discontinuidad en el radio cŕıtico. Esto se debe a que parte del calentamiento

viscoso es convertido en enerǵıa interna y en enerǵıa de advección.

Tasa de pérdida de masa en vientos

La tasa de pérdida de masa en forma de vientos del disco, por unidad de superficie es

2ρ̇H = − 1
2πr

dṀ

dr
=

0 for r ≥ rcr

−Ṁinput

2πrcrit

1
r for r ≤ rcr

(3.77)
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Luminosidad del disco

A partir de la distribución de temperatura superficial calculada, se puede estimar la

luminosidad bolométrica emitida desde el disco de acreción:

Ldisk =
∫ rcr

rin

2σT 4
eff2πrdr +

∫ ∞
rcr

2σT 4
eff2πrdr (3.78)

Ldisk =
3
4
√
c3LEdd ln

rcr

rin
+

2
3
√

3
LEdd, (3.79)

donde el primer término es la luminosidad bolométrica del disco interno, mientras que la

segunda es del disco delgado estándar externo. Se obtiene que por efecto de la intensa

pérdida de masa en vientos, la luminosidad total del disco está suprimida a ser del orden

de la luminosidad de Eddington, Ldisk ∼ LEdd.



Caṕıtulo 4

Jets magnetohidrodinámicos

Jets son flujos colimados de part́ıculas y campos electromagnéticos. Estos objetos son

observados en una amplia variedad de sistemas astrof́ısicos, desde protoestrellas hasta

núcleos galácticos activos. El mecanismo más empleado para la producción de jets es el

mecanismo magnetohidrodinámico. En este caṕıtulo estudiaremos las propiedades básicas

de este tipo de jets. En la sección 4.1 veremos como obtener una primera aproximación para

el factor de Lorentz del jet, el cual es necesario determinar para conocer posteriormente

la luminosidad del jet. Analizaremos también el rol que desempeña el campo magnético y

los mecanismos más empleados para explicar su confinamiento. En la sección 4.2 veremos

como son aceleradas part́ıculas en regiones del jet donde la densidad de enerǵıa cinética

de la materia domina sobre la densidad de enerǵıa magnética. Estas part́ıculas relativistas

son posteriormente enfriadas, dando lugar a la producción de fotones con enerǵıas en todo

el rango del espectro electromagnético. Esto será estudiado con más detalle en el próximo

caṕıtulo. Finalmente, en la sección 4.3 analizamos la interacción entre la región terminal

del jet y el medio interestelar. Para una lectura más detallada el lector puede consultar

los trabajos de Bosch-Ramon et al. (2006), Spruit (2009), Bordas et al. (2009), y Romero

& Vila (2014).

4.1. Esquema general

En los distintos modelos de microcuásares, un disco de acreción rodea al objeto com-

pacto, y una fracción del material acretado es eyectado en dos jets dirigidos de manera

opuesta (Falcke & Biermann 1995). Parte de la enerǵıa asociada con la materia acretada

es radiada en el disco de acreción (mediante procesos térmicos y no térmicos), y parte es

33
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convertida en enerǵıa cinética y magnética del fluido acretado.

Si el jet está formado por materia acretada, debe contener electrones y protones, aśı co-

mo también debe haber un campo magnético B asociado con el plasma. Nuestra hipótesis

principal es que el mecanismo de lanzamiento de los jets es magnetohidrodinámico. Por

simplicidad supondremos que los jets son perpendiculares al plano orbital y que no prece-

san. Además, no haremos distinción entre el jet y el contrajet.

Figura 4.1: Representación gráfica de un microcuásar. Créditos: ESA, NASA, Félix Mira-

bel.

4.1.1. Factor de Lorentz del jet

La velocidad del jet es estimada teniendo en cuenta la cantidad disponible de potencia

cinética que puede ser extráıda del disco de acreción en el radio de lanzamiento rl. El radio

de lanzamiento la distancia al objeto compacto, medida sobre el disco de acreción, a la

cual la materia acretada será eyectada formando el jet. La potencia cinética de los jets

puede ser estimada de:

Ljet(rl) = Lacc − Ldisk − Lin − Lwind, (4.1)

siendo Lacc la luminosidad acretada en el borde externo del disco de acreción, Ldisk la

luminosidad del disco de acreción, Lin la luminosidad acretada por el agujero negro y
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Lwind la luminosidad eyectada del sistema en forma de vientos. La potencia cinética del

jet puede expresarse como la suma entre la potencia necesaria para que la materia escape

de la atracción gravitacional del agujero negro y la luminosidad cinética después de la

eyección

Ljet =
GMBH2ṁjet

rl
+ (Γjet − 1) 2ṁjetc

2. (4.2)

A partir de las dos ecuaciones anteriores se puede obtener una estimación del factor de

Lorentz del jet.

4.1.2. Campo magnético

En un mecanismo de eyección magnetohidrodinámico, el jet es eyectado por conversión

de enerǵıa magnética en enerǵıa cinética. En general, el campo magnético cerca al objeto

compacto tiene un valor mayor al de equipartición con la materia del jet.

El campo magnético en los jets decrece con la distancia z al objeto compacto. Consi-

derando una expansión adiabática:

B(z) = B0

(z0

z

)
(4.3)

donde z0 es el punto de lanzamiento del jet. El valor de B0 = B(z0) queda determinado

exigiendo equipartición entre las densidades de enerǵıa cinética y magnética en z0,

B2
0

8π
=

Ljet

2πr2
0vjet

. (4.4)

En la última ecuación vjet es la velocidad global de los jets (bulk velocity).

Por otro lado, la densidad de enerǵıa de la materia, a cualquier distancia sobre el objeto

compacto, viene dada por

ep(z) =
ṁjet

2πz2
vjet. (4.5)

4.1.3. Confinamiento

Jets compactos en microcuásares parecen, ser en general, medianamente relativistas

(para LS 5039, ver Paredes et al. 2002; para LS I+61 303 ver Massi et al. 2004; en general,

ver Gallo et al. 2003). Esto implica que esos jets no pueden ser colimados por su movimiento

relativista: debe existir otro mecanismo de colimación interno o externo. Mecanismos de

colimación externos operan cuando la presión externa es similar o mayor a la presión

lateral del jet. La presión del medio circundante puede ser ejercida por un viento de la

estrella compañera, el disco de acreción o el medio interestelar. Otra fuente externa podŕıa
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ser la radiación del disco, sin embargo, no parecer ser efectiva a medianas y grandes escalas

(ver Fukue et al. 2001).

La colimación interna puede deberse a una configuración especial del campo magnético,

por ejemplo en el caso de una torre magnética en la cual el campo es supuesto toroidal.

En este trabajo, consideramos que la principal fuente de confinamiento es el intenso

viento eyectado desde el disco de acreción a mayores distancias que el radio de lanzamiento

del jet.

4.2. Part́ıculas relativistas

Shocks internos debidos a diferentes velocidades del plasma en el jet (Rees 1978;

Spada et al. 2001; Yuan et al. 2005), pueden disipar enerǵıa cinética global y convertirla

en enerǵıa cinética aleatoria de las part́ıculas que serán aceleradas. El espectro de inyección

de part́ıculas se mantiene a lo largo del jet hasta una cierta enerǵıa máxima, la cual vaŕıa

según como se balancean la ganancia y las pérdidas de enerǵıa.

El jet está dominado dinámicamente por materia fŕıa. Si las ondas de choque se propa-

gan a través del plasma, la cola supratérmica de la distribución Maxwelliana de part́ıculas

puede ser acelerada hasta enerǵıas relativistas por un mecanismo difusivo (ver Drury 1983

y referencias). Consideraremos que la potencia total inyectada en part́ıculas relativistas es

una fracción de la potencia total del jet

Lrel = qrelLrel, (4.6)

donde está potencia estará compartida entre protones y electrones,

Lrel = Lp + Le. (4.7)

La forma en la cual la enerǵıa es dividida entre las dos especias es desconocida, sin embargo

adoptaremos lo usado en la mayoŕıa de escenarios en los cuales se considera

Lp = aLe. (4.8)

El coeficiente a será uno de los parámetros libres de nuestro modelo. Consideraremos el

caso en que a < 1 correspondiente a un modelo de jet leptónico, y a > 1 correspondiente

a uno hadrónico.
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Figura 4.2: Arriba: componentes de un microcuásar. Abajo: detalle de la región de lanza-

miento del jet con los parámetros geométricos relevantes. Créditos: Romero & Vila (2008).

4.2.1. Aceleración y enfriamiento de de part́ıculas

Los protones y electrones que son inyectados por mecanismos que aceleran part́ıculas

térmicas a enerǵıas relativistas son denominados part́ıculas primarias. Las part́ıculas se-

cundarias son los piones, muones y pares electrón-positrón inyectados como resultado de la

interacción de part́ıculas primarias con la materia y radiación. La inyección y enfriamiento

de part́ıculas primarias y secundarias ocurren principalmente en la misma región del jet,

denominada región de aceleración, que se extiende entre zacc y zmax sobre el objeto com-
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pacto. Consideramos una función de inyección que es una ley de potencias en la enerǵıa

de las part́ıculas

Q(E, z) = Q0
E−α

z
[Q] = erg−1s−1cm−3 (4.9)

donde α ı́ndice es el espectral de la inyección de part́ıculas. Este tipo de distribución espec-

tral surge naturalmente en ambientes astrof́ısicos como una consecuencia de aceleración

difusiva de part́ıculas por ondas de choque.

La constante de normalización Q0 es calculada a partir de la potencia total inyectada

en cada tipo de part́ıculas

Le,p =
∫
V

d3r

Emax
e,p (z)∫
Emin

e,p

dEe,pEe,pQe,p(Ee,p, z), (4.10)

siendo V el volumen de la región de aceleración.

La enerǵıa máxima que una part́ıcula relativista puede alcanzar depende del mecanismo

de aceleración y los procesos de pérdida de enerǵıa. La tasa de aceleración puede ser

parametrizada como:

t−1
acc =

ηecB

E
(4.11)

donde η < 1 es un parámetro que caracteriza la eficiencia de aceleración.

La tasa total de enfriamiento es la suma de las contribuciones individuales de todos

los procesos de pérdida de enerǵıa radiativos y no radiativos.

t−1
cool =

∑
i

(
ticool

)−1
. (4.12)

Los procesos radiativos que ocurren en el jet son descriptos en el caṕıtulo siguiente. Las

pérdidas no radiativas se deben al trabajo adiabático ejercido por las part́ıculas relativistas

en las parades del jet. La tasa de enfriamiento adiabático es (Bosch-Ramon et al. 2006)

t−1
ad =

2
3
vjet

z
. (4.13)

La enerǵıa máxima de las part́ıculas queda fijada exigiendo

t−1
loss = t−1

acc. (4.14)

Las part́ıculas se enfŕıan rápidamente después de salir de la región de aceleración. El

tamaño de esta región puede imponer restricciones en la enerǵıa máxima de las part́ıculas;

esto ocurre en el caso en que el giroradio rg = E/eB(z) excede al radio del jet, este criterio

es conocido como el criterio de Hillas.
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4.2.2. Distribución de part́ıculas

En la aproximación one-zone la distribución estacionaria de part́ıculas puede ser ob-

tenida como la solución de la ecuación de transporte:

∂

∂E
[N(E, z)b(E, z)] +N(E, z)

(
1
tesc

+
1
tdec

)
= Q(E, z), (4.15)

donde b(E, z) = −Et−1
loss(E, z) es la tasa total de pérdida de enerǵıa, tesc es el tiempo de

escape de las part́ıculas de la región de aceleración,

t−1
esc(z) ≈

c

zmax − z
, (4.16)

y tdec es el tiempo de decaimiento. Si τdec es el tiempo de decaimiento de las part́ıculas en

su sistema de referencia propio, y γ es su factor de Lorentz en el sistema de referencia del

observador

t−1
dec(z) = (γτdec)

−1 . (4.17)

En la ecuación de transporte que debemos resolver, se desprecia la contribución de part́ıcu-

las que ingresen al jet provenientes de otras regiones. La solución anaĺıtica exacta puede

ser encontrada en Khangulyan et al. (2007):

N(E, z) =
1

b(E, z)

∫ Emax(z)

E
dE′Q

(
E′, z

)
e−τ(E,E′), (4.18)

donde

τ
(
E,E′

)
=
∫ E′

E
dE′′

1
|b(E)|

(
1
tesc

+
1
tdec

)
. (4.19)

4.3. Región terminal del jet

El jet empieza a desacelerar cuando la masa de la materia barrida en el medio es igual

a la masa de la materia transportada por el jet. Entonces, tienen lugar dos schocks en la

cabeza del jet: un forward shock propagándose en el ISM y un reverse shock dirigido hacia

el interior del jet, el forward shock es también conocido en la literatura como bow-shock.

La materia que cruza el reverse shock infla una región del jet conocida como cocoon, la

cual protege al jet de la disrupción debida al arrastre del gas turbulento. En el punto del

jet en que la presión es igual a la presión del cocoon se forma otro schock denominado

reconfinment shock. Analizaremos estas tres regiones, donde puede tener lugar aceleración

de part́ıculas.
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4.3.1. Shell

El shell es la región que corresponde al ISM barrido por el bow-shock. Para que en

esta región se produzca aceleración de part́ıculas la inercia del medio debe ser lo suficien-

temente grande para tomar una fracción significativa de la enerǵıa y momento del jet. Las

ecuaciones para la longitud y velocidad del bow-schock en una dada edad del microcuásar

tMQ son (ver Falle 1991, Kaiser & Alexander 1997):

lb =
(
Qjet

ρISM

)1/5

t
3/5
MQ, (4.20)

y

vb =
3lb

5t3/5MQ

(4.21)

respectivamente. La presión en el shell viene dada por Pb = (3/4)ρISMv
2
b.

Para determinar el radio del bow-shock se considera que existe una relación auto-similar

entre su largo y su ancho dada por R ≡ lb/vb, donde el valor R vaŕıa según la fuente.

Para un microcuásar adoptamos el valor R = 3 (ver Leahty et al. 1989; Kaiser et al. 2004;

Perucho & Mart́ı 2007; Bordas et al. 2009). El tamaño de la región de emisión y aceleración

en el bow-shock es rb.

4.3.2. Cocoon

El cocoon está conformado por el material del jet que cruza el reverse shock. Una

discontinuidad de contacto separa la materia del shell y el cocoon. Debido a la intensa

compresión del ISM en el shell, la longitud y el ancho del cocoon pueden ser supuestas

como ∼ lb y rb, respectivamente. El tamaño de la región de aceleración viene dado por el

ancho del jet después del punto de reconfinamiento.

4.3.3. Región de reconfinamiento

El jet al ser lanzado es inicialmente cónico, con un ángulo de apertura Ψ = r/z ∼

0.1 rad. Debido a la presión ejercida por el cocoon, el radio del jet se hace aproximadamente

constante en zconf , distancia a la cual la presión lateral del jet se hace similar a la presión

del cocoon. De Kaiser & Alexander (1997), se puede obtener el radio del jet en la región

de reconfinamiento:

rconf ∼ Ψ

√
2Ljetvjet

(γ + 1) (Γjet − 1)πc2Pc
, (4.22)
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donde γ es el ı́ndice adiabático del gas del cocoon. El tamaño de la región de aceleración es

aproximadamente el ancho del jet en el punto de reconfinamiento. Una vez aceleradas, las

part́ıculas relativistas son advectadas aproximadamente a la velocidad del jet y propagadas

al reverse shock. El tamaño de la región de emisión, en una aproximación unidimensional,

puede ser estimado como ∼ lb.

Figura 4.3: Esquema del modelo que representa las tres diferentes zonas de la región

termina del jet. El material del jet que cruza el reverse shock infla el cocoon, el cual se

expande ejerciendo trabajo sobre el ISM shockeado. Una discontinuidad de contacto separa

el cocoon y el ISM shockeado, estando este último limitado por el bow-shock. Créditos:

Borda et al. (2009).
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Caṕıtulo 5

Procesos radiativos en jets

En este caṕıtulo describimos los principales procesos radiativos en jets, considerados

en la literatura. En las sección 5.1 estudiamos la radiación sincrotrón, en general el prin-

cipal mecanismo de enfriamiento para electrones, y responsable de la emisión en radio

observada en microcuásares. Los procesos de radiación por interacción con campos de ra-

diación externos y/o internos son analizados en la sección 5.2. Para electrones, el principal

mecanismo es el proceso Compton inverso, mientras que para protones las colisiones pγ.

En la sección 5.3 se estudia la radiación por interacciones con campos de materia. En par-

ticular, en microcuásares de alta masa este proceso puede tener vital importancia, pues

las estrellas pierden una gran cantidad de materia en forma de vientos, y dicha materia

puede penetrar en los jets. Producción de pares electrón-positrón tiene lugar en el decai-

miento de piones cargados producidos en interacciones pp y pγ, en la aniquilación γγ o en

el proceso de formación de pares Bethe-Heitler (pares directos en interacciones pγ). Estos

pares contribuyen a la distribución espectral de enerǵıa total, enfriándose principalmente

v́ıa radiación sincrotrón. Esto es estudiado en la sección 5.4. Finalmente, en la sección 5.5

estudiamos los procesos de absorción de la radiación producida en los jets, particularmen-

te la absorción por aniquilación γγ con el campo de radiación estelar y con el campo de

radiación sincrotrón. Para una lectura más detallada el lector puede ver el libro de Romero

& Paredes Introducción a la Astrof́ısica Relativista (Editorial Barcelona, 2011) o la Tesis

Doctoral de Gabriela Vila (2012).

43
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5.1. Interacción con campos magnéticos

5.1.1. Radiación sincrotrón

Cualquier part́ıcula cargada en presencia de un campo magnético es acelerada y produ-

ce radiación. Cuando la part́ıcula es relativista, esta radiación es continua y es denominada

sincrotrón. En el ĺımite clásico, la potencia por unidad de enerǵıa emitida por una part́ıcula

de masa m, enerǵıa E = γmc2, y carga e, cuya velocidad forma un ángulo α (pitch angle)

con el campo magnético es

Psynchr(E,Eγ , z, α) =
√

3e3B(z)
hmc2

Eγ
Ec

∞∫
Eγ/Ec

dξK5/3(ξ). (5.1)

Donde Eγ es la enerǵıa del fotón radiado, K5/3 es una función de Bessel modificada y la

enerǵıa carateŕıstica es

Ec =
3

4π
ehB sinα

mc

(
E

mc2

)2

. (5.2)

La potencia sincrotrón presenta un máximo en Eγ ≈ 0.29Ec. En general, esta enerǵıa

es mucho menor que la enerǵıa de la part́ıcula que rad́ıa. Se observa que las part́ıculas

ligeras se enfŕıan más eficiente a través del mecanismo sincrotrón respecto a las part́ıculas

pesadas. La tasa de pérdida de enerǵıa por el proceso sincrotrón para una part́ıcula es(
dE

dt

)
synchr

= −4
3

(me

m

)2
cσTUBγ

2, (5.3)

donde UB = B2/8π es la densidad de enerǵıa magnética. La mayoŕıa de los fotones son

emitidos en la dirección de movimiento de la part́ıcula dentro de un cono de semiapertura

∼ 1/γ.

El espectro sincrotrón emitido por una distribución de part́ıculas se obtiene integrando

sobre la enerǵıa de las part́ıculas y sobre el ángulo sólido en el espacio de ángulos de

incidencia. Sea N la distribución de enerǵıa de las part́ıculas relativistas, y V el volumen

de la región de emisión, la luminosidad sincrotrón emitida es:

Lγ(Eγ) = Eγ

∫
V

d3r

∫
Ωα

dα sinα

Emax(z)∫
Emin

dEN(E, z)Psynchr. (5.4)

Esta fórmula clásica es válida mientras se verifique la condición

E

mec2

B

Bcr
� 1. (5.5)
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El valor cŕıtico del campo magnético es Bcr = m2
ec

3/e~ ≈ 4.4 × 1013 G, para campos

magéticos más intensos los efectos cuánticos son relevantes. En particular, fotones pueden

interactuar con el campo magnético creando pares electrón-positrón

γ +B → e+ + e−. (5.6)

5.2. Interacción con campos de radiación

5.2.1. Dispersión Compton inverso

El proceso en que un fotón gana enerǵıa en un choque inelástico con un electrón (o

positrón) relativista, es denominado dispersión Compton inversa (IC)

e− + γ → e− + γ. (5.7)

La enerǵıa del fotón dispersado en el sistema de referencia del electrón viene dada por:

E′γ =
E′ph

1 +
(
E′ph/mec2

)
(1− cos θ′2)

, (5.8)

donde las variables primadas corresponden al sistema de referencia del electrón, y las

variables sin primar al sistema de laboratorio, θ′2 es el ángulo de dispersión. En el sistema

de laboratorio,

Eγ = γeE
′
γ

(
1− β cos θ′2

)
(5.9)

donde γe es el factor de Lorentz del electrón antes de la colisión y β =
(
1− γ−2

e

)−1/2 .

Cuando EeEph � m2
ec

4 la interacción tiene lugar en el ĺımite de Thomson. En el régimen

de Thomson la dispersión es prácticamente elástica en el sistema de referencia del electrón

y E′γ ≈ E′ph. Las pérdidas de los electrones en esta interacción son pequeñas, aunque la

enerǵıa de los fotones dispersados pueden ser grandes. En el ĺımite EeEph � m2
ec

4, la

interacción ocurre en el ĺımite de Klein-Nishina. En este régimen el electrón transfiere casi

toda su enerǵıa al fotón por lo que las pérdidas son muy elevadas. Sin embargo, la proba-

bilidad de interacción disminuye considerablemente y el enfriamiento de los electrones en

este régimen es muy ineficiente.

La tasa de pérdida de enerǵıa para un electrón en un campo de radiación isotrópico

n (Eph) por dispersión Compton inversa es:

(
dE

dt

)
IC

= −

Emax
ph∫

Emin
ph

dEph

Emax
γ∫

Eph

dEγ (Eγ − Eph)PIC. (5.10)
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Donde, de las fórmulas dadas en Blumenthal & Gould (1970):

PIC =
3σTc

4γ2
e

n(Eph)
Eph

F (q), (5.11)

y

F (q) = 2q ln q + (1 + 2q) (1− q) +
1
2

(1− q) (Γq)2

1 + Γq
, (5.12)

donde

Γ =
4EphEe
m2
ec

4
(5.13)

y

q =
Eγ

ΓEe (1− Eγ/Ee)
. (5.14)

La enerǵıa de los fotones dispersados se mantiene dentro del rango

Eph ≤ Eγ ≤
Γ

1 + Γ
Ee. (5.15)

Sea N(Ee) la distribución de enerǵıa de las electrones relativistas, y V el volumen de la

región de emisión, la luminosidad Compton inversa emitida es:

LIC(Eγ) = E2
γ

∫
V

d3r

∫ Emax
e (z)

Emin

dEeNe(Ee, z)
∫ Emax

ph

E
Emin

ph

dEphPIC. (5.16)

En el caso en que los fotones dispersados son aquellos de los campos de radiación sincrotrón,

podemos estimar nsynchr(Eph, z) en la aproximación local de Ghisellini et al. (1985),

nsynchr(Eph, z) ≈
εsynchr(Eph, z)

ε

rjet(z)
c

, (5.17)

donde εsynchr(Eph, z) es la potencia sincrotrón por unidad de volumen por unidad de

enerǵıa.

5.2.2. Colisiones Inelásticas protón-fotón

La interacción de protones de alta enerǵıa con fotones procede principalmente a través

de dos canales; la producción de fotopares

p+ γ → p+ e− + e+ (5.18)

cuando la enerǵıa del fotón en el sistema de referencia del protón supera el valor umbral

de ∼ 1 MeV, y la producción de fotomesones, la cual ocurre a través de dos reacciones:

p+ γ → p+ aπ0 + b
(
π+ + π−

)
, (5.19)
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y

p+ γ → n+ π+ + aπ0 + b
(
π+ + π−

)
, (5.20)

que ocurre cuando la enerǵıa del fotón en el sistema de referencia del protón supera la

enerǵıa umbral de ∼ 145 MeV. Los enteros a y b son las multiplicidades de los piones.

Piones cargados decaen en leptones y neutrinos,

π+ → µ+ + νµ, µ+ → e+ + νe + ν̄µ, (5.21)

π− → µ− + ν̄µ, µ− → e− + ν̄e + νµ, (5.22)

mientras que piones neutros decaen en rayos gamma,

π0 → γ + γ. (5.23)

La tasa de pérdida de enerǵıa de un protón en un campo de radiación isotrópico n(Eph)

puede ser parametrizada como (Begelman et al. 1990)(
dE

dt

)
pγ

= −mpc
3

2γp

∫ Emax
ph

E
′(i)
ph(thr)
2γp

dEph
nph(Eph)
E2

ph

∫ 2γpEph

E
′(i)
ph(thr)

dE′ph
′σipγ(E′ph)Ki

pγ(E′ph)E′ph, (5.24)

donde i = e, π denota el canal de interacción, σ(i)
pγ es la sección eficaz, y K(i)

pγ es la inelastici-

dad del proceso. En la aproximación del funcional δ, la sección eficaz σπpγ y la inelasticidad

Kπ
pγ son aproximadas por funciones paso

σpγ(ε′) =

340µbar 200 MeV ≤ ε′ ≤ 500 MeV

120µbar ε′ ≥ 500 MeV
, (5.25)

y

Kpγ(ε′) =

0.2 200 MeV ≤ ε′ ≤ 500 MeV

0.6 ε′ ≥ 500 MeV
. (5.26)

Estos rangos de enerǵıa corresponden a los canales de producción de un único pión y de

múltiples piones, respectivamente.

En el canal de la producción de un único pión, es producido con una enerǵıa ≈ K1Ep

la cual se distribuye equitativamente entre los productos de su decaimiento,

Eγ ≈
1
2
K1Ep = 0.1Ep. (5.27)

En el canal de producción de múltiples piones, prácticamente toda la enerǵıa perdida por

el protón es distribuida equitativamente entre los piones cargados y el neutro. La enerǵıa
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media de cada pión es ≈ K2Ep/3 y la enerǵıa de los fotones resulta igual que en el canal

de producción de un único pión.

Si p1 y p2 = 1− p1 son las probabilidades de que ocurra la colisión pγ a través de los

canales de producción de un único y múltiples piones, respectivamente, y ξpn ≈ 0.5 es la

probabilidad de conversión de un protón en un neutrón por cada interacción, el número

medio de piones neutros creados por colisión es

nπ0 = p1 (1− ξpn) + p2. (5.28)

Se define una inelasticidad media como

K̄pγ,π(γp) = t−1
pγ,π(γp)ωpγ,π(pγ), (5.29)

las probabilidades p1,2 se calculan de la relación

K̄pγ,π(Ep) = p1K1 + (1− p1)K2. (5.30)

En esta aproximación, la emisividad de los piones neutros es

Q
(pγ)
πo (Eπ) = 5Np(5Eπ)ωpγ(5Eπ)nπ0(5Eπ), (5.31)

donde ωpγ,π es la tasa de colisiones dada por

ωpγ(Ep) =
m2
pc

5

2E2
p

∫ Emax
ph

E′π
ph(thr)
2γp

dEph
nph(Eph)
E2

ph

∫ 2γpEph

E′π
ph(thr)

dE′phσ
π
pγ(E′ph)Kπ

pγ(E′ph)E′ph, (5.32)

y nπ0 es el valor medio de los piones neutros creados por colisión. La emisividad de los

fotones gamma producidos por el decaimiento de los piones neutros está dada por

qγ(Eγ) = 20Np(10Eγ)ωpγ,π(10Eγ)nπ0(10Eγ). (5.33)

La luminosidad emitida por estos fotones gamma es

Lpγ(Eγ) = E2
γ

∫
V

d3r 20Np(10Eγ)ωpγ,π(10Eγ)nπ0(10Eγ). (5.34)

5.3. Interacción con campos de materia

5.3.1. Colisiones inelásticas protón-protón

Las colisiones inelásticas de protones relativistas con protones térmicos da lugar a

la creación de mesones. Las reacciones con la menor enerǵıa umbral corresponden a la

creación de piones

p+ p→ ∆+ + p→ p+ p+ π0 + aπ0 + b
(
π+ + π−

)
, (5.35)
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p+ p→ p+ n+ π+ + aπ0 + b
(
π+ + π−

)
, (5.36)

p+ p→ n+ n+ 2π+ + aπ0 + b
(
π+ + π−

)
. (5.37)

Los enteros a y b son las multiplicidades de los piones. La enerǵıa umbral del protón para

la producción de un único pión neutro es ≈ 1.22GeV.

La tasa de pérdida de enerǵıa para un protón de enerǵıa Ep debido a colisiones inelásti-

cas con un campo de protones térmicos con densidad numérica np es (Begelman et al. 1990;

Aharonian & Atoyan 2000): (
dE

dt

)
pp

≈ −cnpKppσpp(Ep)Ep, (5.38)

donde σpp es la sección eficaz de este proceso y Kpp ≈ 0.5 es la inelasticidad de la inter-

acción. La mayor parte de la enerǵıa perdida por el protón relativista es transferida a los

piones. La sección eficaz puede ser aproximada como (Kelner et al. 2006):

σpp(Ep) =
(
34.3 + 1.88L+ 0.25L2

){
1−

[
Ep(thr)

Ep

]4
}2

mb, (5.39)

donde L = ln (Ep/1 TeV).

Es posible estimar la función de inyección de piones producidos por interacciones pp

usando el formalismo del funcional δ (Aharonian & Atoyan 2000). En esta aproximación:

Q
(pp)
πo (Eπ) =

cnp
κπ

σpp(mpc
2 +

Eπ
κπ

)Np(mpc
2 +

Eπ
κπ

). (5.40)

Para protones con enerǵıas en el rango de GeV − TeV, κ ≈ 0.17 (Gaisser 1990) y la sección

eficaz total σpp es la definida anteriormente. A partir de la función de inyección de piones

Q
(pp)
πo (Eπ), se puede obtener la emisividad de fotones gamma producidos:

qγ(Eγ) =

∞∫
Emin

dEπ
Q

(pp)
πo (Eπ)√
E2
π −m2

πc
4
, (5.41)

donde Emin = Eγ +m2
πc

4/4Eγ . La luminosidad producida en este proceso es:

Lγ(Eγ) = E2
γ

∫
V

d3r

∞∫
Emin

dEπ
Q

(pp)
πo (Eπ)√
E2
π −m2

πc
4

(5.42)

5.3.2. Radiación Bremmstrahlung relativista

La radiación Bremsstrahlung relativista es producida cuando una part́ıcula cargada

relativista es acelerada en un campo electrostático. Las pérdidas por este proceso son
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catastróficas: la part́ıcula pierde casi toda su enerǵıa en una interacción, y la mayor parte

de la radiación emitida es en forma de fotones de alta enerǵıa. Se puede introducir una

tasa de enfriamiento promedio, para un electrón de enerǵıa Ee en un plasma de núcleos

completamente ionizados de carga eZ y densidad numérica np,(
dE

dt

)
Br

= −4αFSr
2
eZ

2cnpEp

[
ln
(

2Ee
mec2

)
− 1

3

]
. (5.43)

donde αFS es la constante de estructura fina y re es el radio clásico del electrón.

La sección eficaz diferencial para la emisión de un fotón con enerǵıa Eγ � mec
2 en

presencia de un núcleo de carga eZ es (Berezinskii et al. 1990):

dσ
dEγ

(E,Eγ) =
4αr2

eZ
2

Eγ
φ(E,Eγ), (5.44)

donde

φ(E,Eγ) =

[
1 +

(
1− Eγ

E

)2

− 2
3

(
1− Eγ

E

)]
×
{

ln
[

2E (E − Eγ)
mec2Eγ

]
− 1

2

}
. (5.45)

La luminosidad total producida por radiación Bremsstrahlung de una distribución de elec-

trones N(E) es calculada de:

Lγ(Eγ) = E2
γcnp

∫
V

d3r

Emax(z)∫
Emin

dE
dσ

dEγ
(E,Eγ)N(E, z) (5.46)

5.4. Part́ıculas secundarias

Los principales canales de producción de pares electrón-positrón son:

Pares por decaimiento de muones formados en colisiones pγ.

Pares por decaimiento de muones formados en colisiones pp.

Pares directos por colisiones pγ. También son llamados pares Bethe-Heitler.

Pares directos por aniquilación γγ.

5.4.1. Pares por decaimiento

En las colisiones inelásticas protón-protón y protón-fotón se inyectan piones cargados,

los cuales decaen en leptones

π+ → µ+ + νµ, µ+ → e+ + νe + ν̄µ (5.47)
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π− → µ− + ν̄µ, µ− → e− + ν̄e + νµ (5.48)

Antes de decaer, piones y muones pueden interactuar, perdiendo enerǵıa por los procesos

radiativos anteriormente mencionados. En el caso de piones,

bπ(E, z) = −E
(
t−1
syn + t−1

ad + t−1
πp + t−1

πγ

)
, (5.49)

para las interacciones πp se considera

t−1
πγ =

n(z)cσπp(E)
2

, (5.50)

con σπp(E) ≈ 2
3σpp(E), pues el protón está formado por tres quarks y el pión está formado

por dos (Gaisser 1990). Para muones,

bµ(E, z) = −E
(
t−1
syn + t−1

ad + tIC
)
. (5.51)

Por otro lado, la tasa de decaimiento para piones es tdec = 2.6 × 10−8γπ, mientras que

para muones tdec = 2.2× 10−6γµ.

Si se desprecia el enfriamiento de piones y muones antes de decaer, la función de

inyección de pares electrón-positrón puede ser estimado por la aproximación del funcional

δ (Atoyan & Dermer 2003). Considerando que cada pión cargado se lleva una enerǵıa

Eπ ≈ 0.2Ep, y que esta enerǵıa se distribuye equitativamente entre los productos del

decaimiento, la enerǵıa de cada par es Ee± ≈ 0.05Ep.

La función de inyección de pares es

Qe±(Ee±) = 20Np (20Ee)ω(π)
pγ (20Ee)nπ± (20Ee) , (5.52)

donde nπ± es el número medio de piones cargados creados en cada colisión pγ y ω(π)
pγ es la

tasa de colisiones.

Cuando las condiciones en el jet son tales que las part́ıculas secundarias rad́ıan antes

de decaer, el enfriamiento no puede ser ignorado. En este caso, para calcular la función de

inyección de los pares electrón-positrón, se siguen los siguientes pasos:

Calcular la función de inyección de los piones cargados.

Calcular la distribución energética en estado estacionario de los piones cargados,

resolviendo la ecuación de transporte.

Calcular la función de inyección de los muones que surgen por decaimiento de los

piones cargados.

Finalmente, se calcula la función de inyección de los pares electrón-positrón que

surgen por decaimiento de muones.
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Inyección de piones

La función de inyección de piones cargados por colisiones pp está dado por

Qppπ (E, z) = n(z)c
∫ 1

E
Emax
p

dx
x
Np

(
E

x
, z

)
F ppπ

(
x,
E

x

)
σpp

(
E

x

)
, (5.53)

donde

F ppπ

(
x,
E

x

)
= 4αBπxα−1

(
1− xα

1 + rxα(1− xα)

)4( 1
1− xα

+
r(1− 2xα)

1 + rxα(1− xα)

)√
1− mπc2

xEp
(5.54)

es la distribución de piones producida por colisión pp, con x = E/Ep, Bπ = a′ + 0.25,

a′ = 3.67 + 0.83L + 0.075L2,r = 2.6/
√
a′, y α = 0.98/

√
a′ (ver Kelner et al. 2006).

La función de inyección para piones cargados por colisiones pγ en la aproximación del

funcional δ es

Qpγπ (E, z) = 5Np(5E, z)ωpγ(5E, z)Nπ(5E) (5.55)

donde ωpγ(Ep, z) es la frecuencia de colisiones y Nπ es el número medio de piones cargados

N ≈ p1

2
+ 2p2, (5.56)

p1 y p2 = 1 − p1 son las probabilidades de que se cree un único o múltiples piones,

respectivamente. Estas cantidades se relacionan con la función de inelasticidad media

K̄pγ = t−1
pγ ω

−1
pγ por

p1 =
K2 − K̄pγ

K2 −K1
(5.57)

donde K1 = 0.2 y K2 = 0.6. La distribución de piones en estado estacionario se calcula

resolviendo la ecuación de transporte, en la cual hay que considerar el tiempo de decai-

miento de estas part́ıculas y los distintos procesos radiativos que las hacen perder enerǵıa.

De esta manera se obtienen Npp
π (E, z) y Npγ

π (E, z).

Inyección de muones

Tal como se discute en Lipari et al. (2007), para calcular las pérdidas energéticas

de los muones se deben considerar por separado la producción de muones left-handed y

right-handed, los cuales tienen diferentes espectros de decaimiento:

dnπ−→µ−L
dEµ

(Eµ;Eπ) =
rπ(1− x)

Eπx (1− rπ)2 Θ (x− rπ) , (5.58)

dnπ−→µ−R
dEµ

(Eµ;Eπ) =
x− π

Eπx (1− rπ)2 Θ (x− rπ) , (5.59)
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con x = Eµ/Eπ y rπ = (mµ/mπ)2. La función de inyección de muones es

Qµ−L ,µ
+
R

(Eµ, z) =
∫ Emax

E

dEπ
tdec
π (Eπ)

(
Nπ−(Eπ, z)

dnπ−→µ−L
dEµ

+Nπ+(Eπ, z)
dnπ+→µ−R

dEµ

)
.

(5.60)

Por la invarianza CP dnπ−→µ−L /dEµ = dnπ+→µ+
R
/dEµ, y ya que la distribución obtenida

anteriormente para los piones es Nπ(Eπ, z) = Nπ+(Eπ, z) +Nπ−(Eπ, z), se obtiene que

Qµ−L ,µ
+
R

(Eµ, z) =
∫ Emax

E

dEπ
tdec
π (Eπ)

Nπ(Eπ, z)
dnπ−→µ−L

dEµ
(Eµ;Eπ) (5.61)

Qµ−R ,µ
+
L

(Eµ, z) =
∫ Emax

E

dEπ
tdec
π (Eπ)

Nπ(Eπ, z)
dnπ−→µ−R

dEµ
(Eµ;Eπ). (5.62)

Inyección de pares electrón-positrón

Para calcular el espectro de pares e− − e+ del decaimiento de muones, seguimos lo

trabajado en Schlickeiser (2002). Para un par de enerǵıa Ee± , la función de inyección es

Qµ
e±(Ee±) =

mec
2

2

∫ E′max
e

mec2
dE′e

P (E′e)√
E′2e −m2

ec
4

∫ E−µ

E+
µ

dEµ
Qµ(Eµ)√
E2
µ −m2

µc
4
. (5.63)

Qµ es la función de inyección total de muones, E′e± es la enerǵıa del par en el sistema de

referencia del muón, y P es el espectro de decaimiento en el mismo sistema de referencia

P (E′e) =
2E′2e

(E′max
e )3

[
3− 2E′e

E′max
e

]
. (5.64)

La enerǵıa máxima del par es E′max
e = 104mec

2; los ĺımetes de integración son

E±µ =
mµ

m2
ec

2

(
EeE

′
e ±

√
E2
e −m2

ec
4
√
E′e −m2

ec
4
)
. (5.65)

5.4.2. Pares directos

Pares Bethe-Heitler

Tal como vimos anteriormente, en colisiones pγ cuando la enerǵıa del fotón en el sistema

de referencia del protón supera el valor umbral de 2mec
2 ∼ 1 MeV tiene lugar la creación

de pares directos o fotopares

p+ γ → p+ e− + e+ (5.66)

La inyección de pares Bethe-Heitler fue estudiada, por ejemplo, por Chodorowski et al.

(1992), Mastichiadis et al. (2005) y Kelner & Aharonian (2008). En la aproximación del

funcional δ la función de inyección de pares está dada por (Mastichiadis et al. 2005):

Qpγ
e±(Ee±) ∼ 2

mp

me
Np

(
mp

me
Ee±

)
ω(e)
pγ

(
mp

me
Ee±

)
, (5.67)
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donde la tasa de colisiones ω(e)
pγ es la dada en la ecuación 5.32.

La sección eficaz para la producción de pares Bethe-Heitler puede ser aproximada

anaĺıticamente en los ĺımites de baja y alta enerǵıa por (Begelman et al. 1990):

σ(e)(x) ∼ 1.2× 10−27

(
x′ − x′(e)thr

x
′(e)
thr

)3

cm2 (5.68)

para 2 ≤ x′ ≤ 4, y

σ(e)(x) ∼ 5.8×10−28

[
3.1 ln(2x′)− 8.1 +

(
2
x′

)2 (
2.7 ln(2x′)− ln2(2x′) + 0.7 ln3(2x′) + 0.5

)]
cm2

(5.69)

para x ≥ 4. La variable x es tal que ε′ = x′mec
2 es la enerǵıa del fotón medida en el

sistema de referencia del protón y x′(e)thr = 2 es la enerǵıa umbral.

La inelasticidad del proceso también puede ser aproximada anaĺıticamente

K(e)(x) = 4
me

mp
x′−1

[
1 + 0.4 ln

(
x′ − 1

)
+ 0.1 ln2

(
x′ − 1

)
+ 0.0078 ln3

(
x′ − 1

)]
(5.70)

para x′ ≤ 1000, y

4
me

mp
x′−1

(
−8.8 + 5.6 lnx′ − 1.6 ln2 x′ + 0.7 ln3 x′

3.1 ln 2x′ − 8, 1

)
(5.71)

para x′ ≥ 1000.

Pares por aniquilación γγ

La aniquilación de fotones da lugar a la creación de pares electrón-positrón

γ + γ → e− + e+ (5.72)

El espectro de enerǵıa de los pares producidos por aniquilación γγ fue estudiada, por

ejemplo, por Aharonian et al. (1983). Bajo las condiciones ε� mec
2 ≤ Eγ , la función de

inyección de pares puede ser aproximada por

Qe±(Ee±) =
3
32

cσT

mec2

∫ ∞
γe

∫ ∞
εγ

4γe(εγ−γe)

dεγdω
nγ(εγ)
ε3γ

nph(ω)
ω2

× {
4ε2γ

γe(εγ − γe)
ln
[

4γeω(εγ − γe)
εγ

]

− 8εγω +
2(2εγω − 1)ε2γ
γe(εγ − γe)

−
(

1− 1
εγω

)
ε4γ

γ2(εγ − γe)2
}

(5.73)

donde γe es el factor de Lorentz del par creado, εγ = Eγ/mec
2, y ω = ε/mec

2 son las

enerǵıas adimensionales de los fotones.



5.5. ABSORCIÓN 55

Figura 5.1: SED total del microcuásar Cygnus X-1. Se consideran procesos radiativos

leptónicos y hadrónicos. Créditos: Pepe et al. (2015).

5.5. Absorción

Rayos gamma creados en fuentes astrof́ısicas pueden ser absorbidos por diferentes me-

canismos. La absorción puede ser cuantificada por el coeficiente de absorción o la opacidad

τ . Si la luminosidad producidad originalmente es L0
γ(Eγ), la luminosidad atenuada Lγ(Eγ

después que el fotón recorre una distancia l es

Lγ(Eγ) = L0
γ(Eγ)e−τ(l,Eγ). (5.74)

La opacidad depende del proceso de absorción considerado. En esta tesis consideramos

que el mecanismo de absorción es la producción de pares por aniquilación fotón-fotón.

Consideraremos la interacción entre fotones gamma producidos en el jet y fotones térmicos

del campo de radiación de la estrella, y absorción interna producida por fotones gamma

del jet y fotones producidos en la radiación sincrotrón.
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5.5.1. Absorción por el campo estelar

El campo de radiación de una estrella de Población III provee fotones UV que pueden

aniquilar rayos gamma por creación de pares. La opacidad diferencial para un rayo gamma

de enerǵıa E en el punto P y viajando en la dirección dada por eγ debido a fotones de

enerǵıa ε emitidos en S a lo largo de la dirección e∗ es (ver Figura 5.2):

dτγγ = (1− eγ · e∗)nεσγγdεdΩdl, (5.75)

eγ y e∗ son vectores unitarios en las direcciones de propagación; dσ es el ángulo sólido de

la superficie estelar y nε es la densidad espećıfica de radiación.

La sección eficaz para la aniquilación de fotones es (Gould & Schréder 1967):

σγγ(β) =
πr2

e

2
(1− β)

[
2β
(
β2 − 2

)
+
(
3− β4

)
ln
(

1 + β

1− β

)]
, (5.76)

donde β = (1− 1/s)1/2, y s = Eγε (1− eγ · e∗) /(mec
2)2. Los fotones interactúan única-

mente si s > 1. La variable s puede reescribirse como s = ε/εmin, donde εmin es la enerǵıa

umbral para la interacción dada por:

Eε =
2(mec

2)2

(1− eγ · e∗)
. (5.77)

La estrella tiene un radio R∗, y por simplicidad suponemos una densidad de radiación de

cuerpo negro de una temperatura T∗

nε =
2ε2

h3c3

1
exp (ε/kT∗)− 1

. (5.78)

Orientando el sistema de coordenadas de forma tal que el camino del rayo gamma esté en

el plano (x, z) (Figura 5.2), la posición y dirección del rayo gamma está dada por el ángulo

ψ y la distancia d al centro de la estrella

1− eγ · e∗ = 1 + cosψ cos θ + sinψ cosφ sin θ (5.79)

El elemento de ángulo sólido de la superficie estelar es

dΩ = sin θdφdθ. (5.80)

La longitud l del camino del rayo gamma desde su emisión a una distancia d0 y en un ángulo

ψ0 (punto I en la Figura 5.2), con ψ0 = 0 para un rayo gamma viajando directamente

desde el centro) se relaciona con ψ de forma tal que:

ψ = tan−1

(
d0 sinψ0

d0 cosψ0 − l

)
para l < d0 cosψ0 (5.81)
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y ψ = π + tan−1
(

d0 sinψ0

d0 cosψ0−l

)
para l > d0 cosψ0. La distancia d se relaciona con l por

d2 = d2
0 + l2 − 2d0l cosψ0. (5.82)

La opacidad total en el infinito para un rayo gamma de enerǵıa E es:

τγγ =
∫ ∞

0
dl
∫ 1

cmin

d cos θ
∫ 2π

0
dφ
∫ ∞
εmin

dτγγ
dεdΩdl

dε, (5.83)

donde cmin =
(
1−R2

∗/d
2
)1/2. La integral en las enerǵıas puede ser reescrita convenien-

temente como una integral definida sobre β = (1 − 1/s)1/2 dentro del intervalo [0,1]. De

igual manera, la integral sobre l puede ser transformada en una integral definida sobre ψ

entre [ψ0,π] con la condición d0 sinψ0 ≥ R∗ (cuando el rayo gamma intercepta a la estrella

en su camino).

Se puede estudiar como es modulada la absorción con el movimiento orbital del agujero

negro alrededor de la estrella. Para ello hay que considerar la fase orbital del sistema φ.

En la Figura 5.3 se observa que el ángulo ψ1 va cambiando según

cosψ1 =
1√

d2
0 + h2

(d0 cos 2πφ sin i− h cos i) (5.84)

5.5.2. Absorción interna

La aniquilación fotón-fotón interna dentro de la región de producción de rayos gamma

puede resultar en una intensa atenuación de la radiación (Aharonian et al. 2008; Romero

& Vila 2008). En el cálculo de la opacidad consideramos la producción local de fotones

sincrotrón con densidad nph(ε). Utilizando la simetŕıa en el ángulo azimutal la opacidad

se calcula como

τ(Eγ) =
1
2

∫
l

∫ εmax

εthr

∫ umax

−1
(1− u)σγγ(β)nph(ε)dudεdl. (5.85)

Aqúı, u = cos θ, θ es el ángulo entre la dirección de los fotones que colisionan, l es el

recorrido del fotón, y σγγ(β) es la sección eficaz del proceso. El campo de fotones blancos

son aquellos generados dentro de los jets. A muy altas enerǵıas, el campo de fotones blanco

dominantes para el proceso de absorción es la radiación sincrotrón. La integral anterior se

reescribe como

τ(Eγ) =
1
2

∫ rjet

0
dl
∫ εmax

εmin

dε
∫ umax

−1
(1− u) duσ(Eγ , ε, u)nsynchr(ε, z), (5.86)

donde nsynchr se obtiene mediante la aproximación local de Ghisellini et al. (1985).
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Figura 5.2: Representación geométrica para la absorción de un fotón γ en un punto P

debido a la creación de pares e+e− con fotones del campo de radiación estelar emitidos en

S. El fotón γ es emitido en I y l es la longitud del camino del fotón γ hasta P . El plano

(x, z) está definido por el centro de la estrella y la trayectoria del fotón γ. Créditos: Dubus

(2006).

Figura 5.3: Representación geométrica de la absorción de un fotón γ producido sobre un

objeto compacto. Créditos: Romero et al. (2010).



Caṕıtulo 6

Aplicación del modelo

En este caṕıtulo aplicaremos el modelo desarrollado en la presente tesis a un caso con-

creto de microcuásar de Población III. Las masas de las componentes del sistema binario,

y los parámetros orbitales son los obtenidos en Inayoshi et al. (2017). Las propiedades

f́ısicas de la estrella de Población III son adoptadas de Marigo et al. (2001).

6.1. Descripción general del sistema binario

Consideramos un sistema binario cuyas componentes son una estrella de Población

III de masa M∗ = 41M� y un agujero negro de MBH = 34M�. La separación orbital

del sistema binario es de a = 36R�. El agujero negro acreta materia de la estrella por

derrame a través del punto de Lagrange L1. El radio de la estrella es aproximado por el

radio medio de su lóbulo de Roche (Eggleton 1983):

R∗ ≈ RL ≈ a
0.49q2/3

0.6q2/3 + ln
(
1 + q1/3

) , (6.1)

donde q = M∗/MBH. Reemplazando los valores de las masas y la separación orbital, resulta

R∗ ≈ 14.2R�. La tasa de acreción de masa del agujero negro puede ser aproximada con-

siderando que ocurre en una escala de tiempo térmico o de Kelvin-Helmholtz (Paczyński,

1971):

Ṁ∗ =
M∗
τK−H

∼ 3.2× 10−8 (R∗/R�) (L∗/L�)
(M∗/M�)

M� yr−1, (6.2)

donde τK−H = GM2
∗ /L∗R∗ es la escala de tiempo térmico, G es la constante de gravitación

universal y L∗ la luminosidad de la estrella. Considerando la luminosidad de la estrella

L∗ ∼ 106 L�

Ṁ =
M∗
τK−H

∼ 3.2× 10−8 (R∗/R�) (L∗/L�)
(M∗/M�)

∼ 10−2 M� yr−1. (6.3)

59
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Figura 6.1: Evolución del sistema binario elegido para la aplicación del modelo desarrollado

en esta tesis. Las simulaciones fueron realizadas con MESA. Créditos: Inayoshi et al. (2017).

La tasa de acreción de Eddington del agujero negro es ṀEdd ≈ 7.5× 10−7 M� yr−1, por lo

cual la tasa de acreción en el borde externo del disco es Mout ∼ 104 ṀEdd. El régimen de

acreción inicialmente es extremadamente súper-Eddington.

Esta tasa de acreción va cambiando durante la evolución del sistema, puesto que las

propiedades f́ısicas de sus componentes van cambiando.

El agujero negro acreta materia hasta que la estrella donante forma un agujero negro

por colapso directo, dando lugar a un sistema binario de dos agujeros negros. Conside-

raremos que durante todo ese tiempo el sistema acreta materia en forma estable como

microcuásar. En las simulaciones realizadas con MESA en Inayoshi et al. (2017) el tiempo

de vida que se obtiene para este sistema en la fase de microcuásar es τMQ ∼ 1012 s. Las
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Tabla 6.1: Parámetros del sistema binario

Parámetro Śımbolo Valor Unidad

Masa de la estrella M∗ 41 M�

Masa del agujero negro MBH 34 M�

Radio de la estrella R∗ 14.2 R�

Luminosidad de la estrella L∗ 106 L�

Temperatura de la estrella T∗ 50 000 K

Separación orbital a 36 R�

Tasa de acreción en el borde externo del disco Ṁout 7.5× 10−5 M� yr−1

Tasa de acreción de Eddington del agujero negro ṀEdd 2.2× 10−8 M� yr−1

Luminosidad de Eddington del agujero negro LEdd 4.25× 1039 erg s−1

Radio gravitacional del agujero negro rg 50 km

masas de las componentes antes del segundo colapso son M∗ ≈ 26M� y MBH ≈ 36M�,

mientras que la separación orbital se mantiene aproximadamente constante. Reemplazan-

do estos valores en la Ecuación 6.1 se obtiene que el radio de la estrella, antes de colapsar,

es R∗ ≈ 13.2R�. Se observa que la masa del agujero negro no cambia significativamente,

lo cual indica que la mayor parte de la materia acretada es expelida del sistema.

Consideraremos una tasa de acreción media del sistema binario, dada por:

Ṁ ∼
M∗,i −M∗,f

τMQ
(6.4)

Reemplazando los valores obtenidos con MESA se obtiene Ṁ = 7.5 × 10−5 M� yr−1 ∼

3380 ṀEdd. En la Tabla 6.1 se encuentran los parámetros del sistema binario que han sido

adoptados en este trabajo.

6.2. Disco de acreción

Vimos en la sección anterior que la tasa de acreción de masa en el borde externo del

disco es Ṁ ≈ 3380 ṀEdd, por lo que el régimen de acreción es súper-Eddington. Similar al

modelo de discos de acreción en estado de advección dominados magnéticamente (MDAF,

Meier 2005), supondremos un disco dominado por advección el cual para r > 100 rg

está descripto por el modelo de disco cŕıtico desmagnetizado de Fukue (2004), y para

r < 100 rg por el modelo de disco ADAF con campos magnéticos toroidales de Akizuki &

Fukue (2006). Existen por tanto tres zonas bien diferenciadas en el disco de acreción:
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Para r > rcrit el disco está bien descripto por las ecuaciones del disco estándar.

Para 100 rg < r < rcrit el disco está en un estado de disco cŕıtico.

Para r < 100 rg está bien descripto por las soluciones del disco ADAF con campos

magnéticos toroidales.

Donde rcrit es el radio cŕıtico del disco de acreción, dado por

rcrit = 5.71× 105 Ṁout

ṀEdd

≈ 1.9× 109 cm ≈ 388 rg (6.5)

Hemos resuelto numéricamente las ecuaciones que describen las principales propiedades

f́ısicas de estos discos, mostradas en el Caṕıtulo 3. Se ha considerado el caso en que la

componente trϕ del tensor de esfuerzos viscosos es proporcional a la presión térmica del

gas. Los parámetros libres del modelo son el parámetro de viscosidad α, el factor beta del

plasma β, y el parámetro de advección f . En un disco de acreción en equilibrio hidrostático

la velocidad radial del fluido acretado debe ser mucho menor que la velocidad del sonido

|Vr| � Vs. De la prescripción de discos α (Shakura & Sunyaev 1973):

|Vr| ≈ α
V 2

s

V
≈ αVs

z

r
. (6.6)

En un disco de acreción grueso z ≈ r, por lo que se debe adoptar α� 1 (para una lectu-

ra más detallada consultar el trabajo de Jarozsinski 1980). Se ha considerado el caso de

equipartición estricta entre la densidad de enerǵıa magnética con la densidad de enerǵıa

térmica de la materia (β = 0.5), aśı como valores próximos a la equipartición. Casos con

β > 1 son descartados puesto que los discos gruesos, según los modelos de régimen de

acreción supercŕıtico empleados, son débilmente magnetizados, estando el disco soportado

principalmente por su intensa presión de radiación. Para el parámetro de advección f se

han considerado los valores f = 0.1, 0.5 y 1, similar a lo desarrollado en Fukue (2004). Va-

riando los parámetros libres, hemos calculado las propiedades f́ısicas del disco de acreción

para siete modelos distintos.

Modelo 1: α = 10−1, β = 0.5, f = 0.5

Modelo 2: α = 10−2, β = 0.5, f = 0.5

Modelo 3: α = 10−3, β = 0.5, f = 0.5

Modelo 4: α = 10−2, β = 1.0, f = 0.5
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Modelo 5: α = 10−2, β = 0.1, f = 0.5

Modelo 6: α = 10−2, β = 0.5, f = 1.0

Modelo 7: α = 10−2, β = 0.5, f = 0.1
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Figura 6.2: Distribución radial del espesor del disco. Las unidades están en radios gravi-

tacionales.

En la Figura 6.2 mostramos la distribución radial del espesor del disco de acreción. El

espesor H y la distancia radial r están en unidades de radios gravitacionales. En todos

los casos, para distancias mayores al radio cŕıtico, el espesor del disco es constante e igual

a H = 3κṀout/32πc ≈ 370 rg. Para distancias comprendidas entre 100 rg < r < rcrit el
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disco se hace más grueso en rcrit y luego su espesor empieza a decrecer, mientras que para

distancias menores a 100 rg el disco magnetizado es más delgado que en el caso cŕıtico.

Se observa que al variar α y mantener constantes β y f , no hay cambios en el espesor

del disco de acreción. Esto era de esperar, puesto que el espesor del disco no depende

del parámetro de viscosidad. Además, la dependencia del espesor con β y f es distinta,

como puede apreciarse, presentando mayores variaciones al mantener fijos α y β, y variar

el parámetro de advección.

La distribución de temperatura del disco de acreción en función de la distancia radial

objeto compacto se observa en la Figura 6.3. La temperatura está en unidades de grados

Kelvin. Nuevamente, no hay dependencia con el parámetro de viscosidad α. Además, no

hay diferencias significativas al variar el resto de parámetros.

Como solo el disco interno de r < 100 rg presenta campos magnéticos, el resto del

disco no es de interés para el análisis de la distribución del campo en el disco de acreción.

Se observa en la Figura 6.4 que en todos los casos hay diferencias al variar un parámetro

manteniendo el resto constantes. El campo magnético está en unidades de Gauss. La

intensidad del campo magnético disminuye al tomar distancias radiales más cercanas al

agujero negro. La eyección y creación del campo magnético están balanceadas al fijar el

exponente de las soluciones auto-similares del disco interno en s = 3. Esta suposición es

razonable y será utilizada en adelante en el resto de esta tesis.

Hemos elegido los valores de los parámetros libres de forma tal que los resultados

obtenidos tengan sentido f́ısico, sin olvidar que los modelos de discos empleados son apro-

ximaciones Newtonianas. En la Figura 6.5 se encuentra la distribución de la velocidad

radial del fluido acretado. Las velocidades están en unidades de cm s−1. Se observa que la

dependencia con β es mı́nima, respecto a la dependencia con α o f . Además, aún en la

última órbita estable, no se observan velocidades súper-lumı́nicas.

Habiendo calculado la distribución radial de temperatura efectiva, podemos construir

las curvas de distribución de enerǵıa espectral de la radiación producida por el disco de

acreción, para cada elección del conjunto de parámetros. Debido a las altas temperaturas

del disco, se espera que la mayor contribución de la emisión electromagnética se dé en la

banda de los rayos X. Esto es mostrado en la Figura 6.6, donde se observa que, en todos

los casos, la máxima luminosidad emitida se da en Eγ ∼ 1 KeV.
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Figura 6.3: Distribución radial de la temperatura del disco de acreción.

6.3. Jets

Habiendo calculado algunas de las más importantes propiedades f́ısicas del disco de

acreción en diversos modelos, pasamos a caracterizar los jets. Consideraremos el Modelo

2 del disco de acreción para el cual α = 0.01, β = 0.5 y f = 0.5.

Empezamos calculando la luminosidad del jet. La tasa de pérdida de masa en el viento

conducido por la presión de radiación puede obtenerse de la ecuación 3.72. Sumando

todas las contribuciones entre el borde externo del disco y 100 rg obtenemos Ṁwind ≈

4.59 × 1021 gr s−1. De igual manera, la tasa de pérdida de masa en el viento conducido

radiativa y magnéticamente es Ṁjet ≈ 1.31 × 1020 gr s−1. Consideraremos que toda esa
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Figura 6.4: Distribución radial del campo magnético del disco de acreción.

masa es eyectada en los jets. Luego, estimamos el factor de Lorentz:

Γjet = 1 +
1

2Ṁjet

(
Ṁout − Ṁin −

Ldisk + Lwind

c2

)
− 1

100
, (6.7)

reemplazando los valores calculados previamente, obtenemos Γjet ≈ 1.47. La luminosidad

del jet viene dada por:

Ljet = ΓṀjetc
2 ≈ 1.73× 1041 erg s−1. (6.8)

El campo magnético en el punto de lanzamiento del jet es calculado por equipartición

con la densidad de enerǵıa cinética obteniéndose B(zlanz) ≈ 1.27× 107 G, mientras que la

densidad numérica de part́ıculas en ese punto es n ≈ 4.25× 1015 cm−3.
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Figura 6.5: Distribución radial de la velocidad radial del fluido acretado en el disco.

En esta tesis consideraremos cuatro regiones de aceleración de part́ıculas en los jets.

La primera, está comprendida entre 300 rg y 500 rg, en la cual supondremos que tiene

lugar un proceso de aceleración de part́ıculas por shocks difusivos, un mecanismo t́ıpi-

co en microcuásares. Las otras tres, corresponden a la zona terminal del jet: región de

reconfinamiento, cocoon y Bow-shock.

Consideramos que en la primera región de aceleración de part́ıculas la función de

inyección es una ley de potencias en la enerǵıa con ı́ndice espectral p = 2 y dependiente

de la distancia al objeto compacto:

Q(E, z) = Q0
E−2

z
[Q] = erg−1 s−1 cm−3. (6.9)
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Figura 6.6: SED de la radiación producida por el disco de acreción para los distintos

modelos de discos.

Además, supondremos que este mecanismo de aceleración es más eficiente en acelerar

protones, siendo el cociente entre la potencia cinética de protones relativistas y electrones

relativistas a = Lp/Le = 100. La constante de normalización Q0 es diferente en cada

población de part́ıculas, puesto que la enerǵıa máxima alcanzada en protones y electrones

es distinta.

En la Figura 6.8 se muestran los tiempos de enfriamiento radiativo y adiabático, y

de aceleración, calculados para ambas poblaciones de part́ıculas. Hemos considerado para

electrones el enfriamiento por radiación sincrotrón, Compton inverso y Bremsstrahlung

relativista, mientras que para protones se ha considerado radiación sincrotrón, colisiones
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Figura 6.7: Representación esquemática de la estructura del jet considerado en esta tesis.

En z0 ocurre el lanzamiento del jet, y entre zacc y zmax se producen shocks difusivos que

aceleran part́ıculas. En zend se encuentra la región terminal del jet.

inelásticas protón protón (pp) e interacciónes fotohadrónicas (pγ). Hemos considerado

como campo de fotones blancos para la dispersión Compton inverso e interacciones pγ al

campo de fotones sincrotrón electrónico, por ser más relevante que el campo de radiación

estelar, del disco o del CMB. Se han considerado también pérdidas adiabáticas producto de

la expansión lateral de los jets. En toda la región de aceleración, las pérdidas radiativas de

los protones relativistas de bajas enerǵıas son principalmente adiabáticas, y para enerǵıas

mayores a 1 TeV son esencialmente por interacciones pγ. En el caso de los electrones,

el enfriamiento está dominado por la radiación sincrotrón y Compton inverso. Hemos

calculado las enerǵıas máximas de cada población de part́ıculas a distintas alturas en

el jet, diviendo la región de aceleración en diez subregiones en las que se ha supuesto

constante las densidades de enerǵıa magńetica y de part́ıculas. En todos los casos, las

enerǵıas máximas calculadas verifican el criterio de Hillas.

En las Figuras 6.9 y 6.10 se muestran las distribuciones de part́ıculas en estado esta-

cionario en la aproximación one-zone, en la base y la cima de la región de aceleración.

En el caso de los electrones se observa que la distribución es lineal en todos los valores

de enerǵıa. Para los protones en cambio, la distribución se ablanda en Ep ≈ 10TeV. Esto se

debe a que en el caso de los protones en Ep ≈ 10 TeV el principal proceso de enfriamiento
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Figura 6.8: Tiempos de enfriamiento y aceleración para las poblaciones de part́ıclas pri-

marias en la base y la cima de la región de aceleración.

radiativo cambia de pérdidas adiabáticas a pérdidas pγ, enfriándose más rápidamente las

part́ıculas, mientras que en el caso de los electrones el principal mecanismo de enfriamiento

en todo el rango de enerǵıas es la radiación sincrotrón.

Los electrones y protones primarios producen radiación en sus interacciones con los

campos magnéticos, de materia y de radiación en el jet. En la Figura 6.11 se muestran las

distribuciones de enerǵıa espectral para cada proceso radiativo considerado.

Las interacciones de las part́ıculas primarias dan lugar a radiación en casi todo el

espectro electromagnético. Para enerǵıas menores a 100 MeV, la emisión electromagnética

se debe principalmente a la radiación sincrotrón de electrones, en el rango entre 100 MeV

y 10 GeV se debe a la radiación sincrotrón de protones, y para enerǵıas mayores a 10 GeV

la emisión se debe principalmente a las colisiones pp y pγ, alcanzando esta última una

luminosidad de ≈ 1039 erg s−1. La contribución por Bremsstrahlung relativista resulta ser

irrelevante.
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Figura 6.10: Distribución de protones primarios relativistas

Pares electrón-positrón son producidos en los jets por diversos mecanismos. Los prin-

cipales mecanismos que se consideran en la literatura -y han sido adoptados en esta tesis-

son: pares Bethe-Heitler (o pares directos en interacciones pγ), pares por decaimiento de

piones cargados en interacciones pp, pares por decaimiento de piones cargados en interac-
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Figura 6.11: SED de la radiación producida en el jet por la población de part́ıculas pri-

marias.

ciones pγ, y pares por aniquilación γγ. En el último caso, hemos considerado como fotones

blancos a los fotones del campo de radiación estelar, y como fotones incidentes a los foto-

nes producidos en interacciones pγ. Esto se debe a que en la aproximación utilizada para

el cálculo de la función de inyección de pares electrón-positrón por aniquilación γγ, se

requiere ε � mec
2 ≤ Eγ , siendo ε la enerǵıa del fotón blanco, y Eγ la enerǵıa del fotón

incidente. En las Figuras 6.12 y 6.13 se muestra la distribución en enerǵıa de los pares

electrón-positrón producidos en los distintos procesos considerados.

Los electrones primarios son los de mayor densidad numérica y los que alcanzan la

menor enerǵıa máxima, como era de esperar. Los pares Bethe-Heitler tienen una densidad

numérica similar a los electrones primarios, pero alcanzan enerǵıas del orden del TeV.

Los pares producidos por los demás procesos tienen una densidad numérica considerable-

mente menor, alcanzando enerǵıas del orden de 100 TeV para pares por decaimiento de

piones cargados en colisiones pp y pares por aniquilación γγ, mientras que los pares por
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Figura 6.14: SED de la radiación sincrotrón de las part́ıculas secundarias

decaimiento de piones cargados en colisiones pγ alcanzan enerǵıas del orden del PeV.

Los pares secundarios producidos en los jets se enfŕıan principalmente por radiacíıon

sincrotrón. En la Figura 6.14 se muestran las distribuciones de enerǵıa espectral sincrotrón

de las part́ıculas secundarias.

Estas SEDs deben agregarse a las SEDs producidas por las part́ıculas primarias para

el cálculo de la SED total, la cual se muestra en la Figura 6.15. Se observa que la emisión

con mayor luminosidad corresponde a la radiación sincrotrón de los pares Bethe-Heitler.

Esto es coherente con la hipótesis de un jet hadrónico.

Todos los cálculos han sido realizados en el sistema de referencia comóvil con el jet,

donde las distribuciones de part́ıculas y campos de radiación internos son isotrópicos.

Luego, hemos hecho las transformaciones al sistema de referencia inercial aplicando el boost

adecuado. En la Figura 6.16 se muestra la SED total para dos inclinaciones i = 45◦, 60◦

del sistema. No se observan diferencias significativas.

La atenuación de la radiación producida en los jets por aniquilación γγ con el campo
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Tabla 6.2: Parámetros del modelo de jet

Parámetro Śımbolo Valor Unidad

Potencia acretada Lacc 1043 erg s−1

Luminosidad del jet Ljet 1041 erg s−1

Factor de Lorentz del jet Γjet 1.47

Tangente del ángulo de semi-apertura del jet χ 0.1

Fracción de la potencia del jet en part́ıculas relativistas qrel 0.1

Luminosidad en hadrones respecto a leptones a 100

Punto de lanzamiento del jet zlanz 100 rg

Campo magnético en zlanz B(zlanz) 1.3× 107 G

Densidad de part́ıculas en zlanz n(zlanz) 4.3× 1015 cm−3

Punto de inyección de part́ıculas relativistas zacc 300 rg

Tamaño de la región de aceleración 4z 200 rg

Indice espectral de la función de inyección p 2.0

Eficiencia de aceleración η 0.1

Enerǵıa mı́nima de protones Emin
p 2 GeV

Enerǵıa máxima de protones Emax
p 5 PeV

Enerǵıa mı́nima de electrones Emin
e 1 MeV

Enerǵıa máxima de electrones Emin
e 10 GeV

de radiación estelar depende de la configuración orbital del sistema binario y la enerǵıa

de los rayos γ incidentes. Una forma de estudiar ambas dependencias en un gráfico 2D es

mediante mapas de opacidad, como los de la Figura 6.17. Hemos estudiado la atenuación

de los rayos γ producidos en la mitad de la región de aceleración y para los dos ángulos de

inclinación considerados en el paso previo. Cuando el objeto compacto está en oposición

(φ = 0 = 1), se observa que la emisión está suprimida en el rango de 10 GeV a 10 TeV para

i = 60◦, y en el rango de 10 GeV a 50 TeV en el caso i = 45◦. Para la primera inclinación,

el campo de radiación estelar es completamente transparente cuando el objeto compacto

está en conjunción inferior (φ = 0.5), mientras que en el segundo caso hay absorción en

todo el movimiento orbital.

La absorción por el campo estelar atenúa parcialmente la emisión de rayos γ de los

jets. Esta emisión se ve también atenuada por aniquilación γγ con fotones sincrotrón

producidos internamente, la cual resulta en una atenuación total de la emisión gamma de
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Figura 6.15: SED total del jet.

los jets para enerǵıas mayores a 10 MeV, como se observa en la Figura 6.18. Esta radiación

absorbida produce pares electrón-positrón los cuales son creados con muy altas enerǵıas

y se enfŕıan principalmente por radiación sincrotrón, por lo que la enerǵıa de los fotones

iniciales se distribuye en fotones sincrotrón de menor enerǵıa, no teniendo lugar cascadas

electromagnéticas.

Analizaremos ahora la región terminal del jet, considerando dos épocas distintas para

la edad del microcuásar tMQ,1 = 104 yrs y tMQ,2 = 105 yrs. La distancia al objeto compacto

en que ocurre el bow-shock en ambas épocas es

lb(tMQ,1) =
(
Ljet(tMQ,1)
ρIGM

)1/5

tMQ,1, (6.10)

y

lb(tMQ,2) =
(
Ljet(tMQ,2)
ρIGM

)1/5

tMQ,2, (6.11)

Considerando la densidad bariónica del medio intergaláctico en z = 10 dada por ρIGM ≈
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Figura 6.16: Comparación de SEDs del jet para distintas inclinaciones.

2.4× 10−4 cm−3, obtenemos

lb(tMQ,1) ≈ 1020 cm (6.12)

y

lb(tMQ,2) ≈ 1021 cm. (6.13)

La velocidad del bow-shock viene dada por la Ecuación 4.21, obteniéndose para ambas

épocas de estudio

vb(tMQ,1) ≈ 109 cm s−1 (6.14)

y

vb(tMQ,2) ≈ 108 cm s−1, (6.15)

lo cual es coherente, puesto que para 105 yrs el jet habrá recorrido una mayor distancia

en el medio intergaláctico.

Junto al bow-shock o forward shock, que se propaga en el medio intergaláctico, se

produce un reverse shock que se propaga hacia dentro del jet. La materia que cruza el
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Figura 6.17: Mapa de opacidad de la absorción de la radiación electromagnética producida

en el jet por el campo de radiación estelar.

reverse shock forma el cocoon del jet. La presión del cocoon es aproximada a ser igual a

la que ocurre en el shell, y viene dada por

Pc = Pb =
3
4
ρIGMv

2
b, (6.16)

siendo para las dos épocas de estudio

Pc(tMQ,1) ≈ 4× 10−10 bar (6.17)

y

Pc(tMQ,2) ≈ 6× 10−11 bar. (6.18)

Aśı, observamos que conforme aumenta la edad de la fuente, la inercia del jet disminuye.

En el punto en que la presión en el jet es igual a la presión del cocoon se produce

un shock por reconfinamiento. A partir de esa posición el jet deja de ser cónico y pasa a

tener un ancho constante dado por la ecuación 4.22. Como hemos supuesto un ángulo de
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apertura dado por χ = tan θjet = 0.1, la posición sobre el objeto compacto en que ocurre

el shock por reconfinamiento es

zconf(tMQ,1) ≈ 5× 1019 cm (6.19)

y

zconf(tMQ,2) ≈ 1020 cm, (6.20)

donde hemos asumido que el ı́ndice adiabático del material en el cocoon es γ = 5/3,

suponiendo que los shocks son débilmente relativistas.

Consideraremos que el campo magnético en las regiones downstream es tal que la

densidad de enerǵıa magnética es un 10 % de la densidad de enerǵıa térmica del gas.

Además, en cada región de aceleración, la fracción de potencia cinética convertida en

part́ıculas no térmicas es fijada en el 1 % de la potencia del jet. Estudiaremos solamente

la contribución leptónica.
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Figura 6.19: Enfriamiento y aceleración de electrones en las regiones terminales del jet.

La función de inyección de part́ıculas en el shock por reconfinamiento, reverse-shock y

bow-shock viene dada por Q(E) = Q0E
−2, la constante de normalización Q0 es calculada

igual a lo mostrado previamente.

En la Figura 6.19 se muestran los tiempos de enfriamiento y de aceleración para los

electrones en las tres regiones de interés. Las pérdidas adiabáticas en la región de reconfina-

miento no son consideradas, puesto que no hay una expansión lateral del jet. La eficiencia

de aceleración en todas las regiones es η = 0.02. Las pérdidas por Compton inverso se

deben a las interacciones con fotones del CMB, en lugar del estudio clásico de pérdidas

por interacción con el campo de radiación estelar en microcuásares del Universo local.

Esto se debe a que la densidad de radiación del CMB en z = 10 es más significativa que

la de la estrella en la región terminal del jet. En el estudio de las pérdidas en el bow-shock

consideramos pérdidas por emisión Bremsstrahlung relativista, suponiendo una densidad

de iones blancos dada por nt = 4nIGM (Bordas et al. 2009).

En la Figura 6.20 mostramos la distribución de enerǵıa espectral de la radiación pro-
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Figura 6.20: SED de la radiación producida en la región de reconfinamiento. Se consideran

dos épocas para la fuente.

ducida en la región de reconfinamiento por la población de electrones no térmicos, para

las dos épocas de interés. Se observa que cuando la edad de la fuente aumenta, la lumino-

sidad producida y la enerǵıa máxima de los fotones disminuyen. Se produce una intensa

cantidad de fotones γ por radiación Compton inverso, superior a la producida en las regio-

nes terminales de microcuásares del Universo local por el mismo proceso radiativo. Esto

se debe, nuevamente, a que el campo de radiación blanco considerado es el CMB a una

temperatura de TCMB ≈ 30 K.

En la Figura 6.21 se observa la distribución de enerǵıa espectral en el cocoon, la forma de

las SEDs difiere significativamente de lo visto en la región de reconfinamiento. Esto se debe

a que en el cocoon el mecanismo de enfriamiento de los electrones vaŕıa según la enerǵıa

que tengan: para enerǵıas menores a 10 GeV el principal mecanismo de enfriamiento

es adiabático, para enerǵıas entre 10 GeV y 100 TeV el mecanismo es Compton Inverso,

finalmente para enerǵıas mayores el mecanismo es sincrotrón. Por el contrario, en la región
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Figura 6.21: SED de la radiación producida en el cocoon. Se consideran dos épocas para

la fuente.

de reconfinamiento, el mecanismo de enfriamiento, antes que el tiempo de aceleración sea

menor al tiempo de enfriamiento, en todo el rango de enerǵıas es Compton inverso. En

este caso, las dos contribuciones a la luminosidad bolométria son comparables, en ambas

épocas de la fuente.

En la Figura 6.22 mostramos la distribución de enerǵıa espectral en el bow-shock.

La luminosidad producida por Compton inverso domina la emisión. Nuevamente, hay

diferencias en la forma de las SEDs respecto a lo visto en la región de reconfinamiento,

por el mismo motivo. Hemos incluido la SED por radiación Bremsstrahlung relativista, la

cual resulta ser irrelevante por la baja densidad del medio que hemos considerado. Esto

difiere de los resultados obtenidos en microcuásares del Universo local, donde la emisión

por Bremsstrahlung relativista domina el espectro a altas enerǵıas.

En la tabla 6.3 listamos los parámetros que hemos adoptado para la resolución numérica

de las propiedades f́ısicas de la región terminal del jet.
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Figura 6.22: SED de la radiación producida en el bow-shock. Se consideran dos épocas para

la fuente.
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Tabla 6.3: Parámetros adoptados para el cómputo de las SEDs en las regiones terminales

del jet

Parámetro Valor

Luminosidad del jet Ljet (erg s−1) 1041

Densidad del medio intergaláctico nIGM (cm−3) 2.4× 10−4

Edad de la fuente tMQ (yrs) 104 105

BOW − SHOCK

Campo magnético B (G) 1.5× 10−6 1.0× 10−6

Velocidad del shock vb (cm s−1) 1.1× 109 1.4× 108

Tamaño del emisor r (cm) 6.2× 1019 2.5× 1020

Enerǵıa máxima Emax (TeV) 3.3 0.9

Densidad del campo de materia nt (cm−3) 2.4× 10−4 2.4× 10−4

COCOON

Campo magnético B (G) 3.0× 10−5 1.2× 10−5

Velocidad del shock vs (cm s−1) 2.2× 1010 2.2× 1010

Tamaño del emisor r (cm) 6.2× 1018 2.5× 1019

Enerǵıa máxima Emax (TeV) 3.0× 103 3.0× 103

RECONFINEMENT

Campo magnético B (G) 1.2× 10−6 1.7× 10−7

Velocidad del shock vconf (cm s−1) 2.2× 109 2.4× 109

Tamaño del emisor r (cm) 4.9× 1019 1.2× 1020

Enerǵıa máxima Emax (TeV) 7.3 2.3

Finalmente, en las Figuras 6.23 y 6.24 mostramos la SED total producida en las cuatro

regiones de aceleración de part́ıculas que se han considerado. En la Figura 6.23 mostramos

las SEDs para la época TMQ = 104 años. Se observa que la emisión de radiación elec-

tromagnética se da en toda la banda del espectro. En enerǵıas correspondientes al rango

de radio, infrarrojo y óptico, la emisión se debe principalmente a la radiación producida

en la región de reconfinamiento y en el cocoon. Para enerǵıas en el rango de ultravioleta,

rayos X y rayos γ (hasta 1 MeV), la emisión predominantemente se debe a la radiación

del jet. Para enerǵıas mayores a 1 MeV, donde la emisión del jet está autoabsorbida, la

contribución predominante es la radiación por dispersión Compton inverso producida en

el cocoon. La emisión electromagnética alcanza enerǵıas de hasta Eγ ∼ 1 PeV.
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Figura 6.23: SED de la radiación electromagnética producida en las cuatro regiones de

aceleración de part́ıculas consideradas. La edad de la fuente es de TMQ = 104 años.

En la Figura 6.24 mostramos una comparación entre las SEDs totales para las épocas

TMQ = 104 años y TMQ = 105 años en las que no se observan diferencias significativas. Esto

se debe a que se ha considerado una tasa de acreción constante. En un caso realista, donde

la tasa de acreción inicial es extremadamente súper-Eddington y luego va disminuyendo,

se esperan diferencias entre las SEDs totales para distintas épocas de la fuente.
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Figura 6.24: Comparación de la SED total entre las épocas TMQ = 104 años y TMQ = 105

años.
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Conclusiones

En este trabajo hemos construido un modelo de microcuásar donde la estrella donante

es de Población III. La motivación para desarrollar este modelo ha sido contribuir a la

comprensión de los objetos activos en el Universo temprano. Esto ayudará a entender el

papel que desempeñaron los microcuásares en el calentamiento y reionización del medio

intergaláctico temprano. Las masas empleadas son aproximadamente coincidentes con las

inferidas de la observación de la fuente GW150914 detectada por LIGO, según lo trabajado

en Inayoshi et al. (2017). Hemos considerado que la transferencia de masa tiene lugar por

derrame de materia a través del punto de langrange L1, lo cual es razonable ya que las

estrellas de Población III carecieron de elementos más pesados que el helio.

Bajo estas hipótesis, los microcuásares de Población III son de gran masa y con órbitas

muy cerradas, en contraste con los microcuásares generalmente observados en el Universo

local. Además, considerando que la transferencia de masa ocurre en una escala de tiempo

térmico (t́ıpico en microcuásares), la tasa de acreción de masa en el borde externo del disco

de acreción en microcuásares del Universo temprano ha debido estar en el régimen súper-

Eddington. Esto constituye otra diferencia con respecto a los microcuásares observados,

siendo el microcuásar SS 433 el único súper-acretor conocido en la galaxia.

La caracterización del disco se realizó bajo una aproximación Newtoniana, conside-

rando los modelos desarrollados por Watarai & Fukue (1999), Fukue (2004), y Akizuki

& Fukue (2006), para discos de acreción en régimen súper-Eddington. Estos discos son

geométricamente y ópticamente gruesos, y están soportados principalmente por la intensa

presión de radiación. Hemos verificado que la principal emisión radiativa de estos discos se

da en la banda de los rayos X. La luminosidad del disco está regulada aproximadamente

al valor de la luminosidad de Eddington, debido a la intensa pérdida de masa en forma de

87
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vientos. Los fotones producidos en la superficie del disco deben interactuar con la materia

eyectada. Dado que la pérdida de masa es muy intensa (prácticamente todo el material

acretado es expelido del disco), es de esperar que gran parte de esta radiación sea absor-

bida, reduciendo su impacto en la posterior reionización del medio intergaláctico. En un

trabajo futuro se realizará un estudio detallado de la interacción entre las part́ıculas del

viento y el campo de radiación del disco, a fin de analizar estos efectos externos.

Hemos considerado que los jets son lanzados desde una distancia al objeto compacto

sobre el disco de 100 rg ∼ 50 km, donde tiene lugar la transición de disco desmagnetizado

a disco magnetizado, y que el mecanismo de lanzamiento es magnetohidrodinámico. El

campo magnético en el punto de lanzamiento fue calculado planteando equipartición entre

la densidad de enerǵıa magnética y de enerǵıa cinética en el jet. Entre 300rg y 500rg tiene

lugar una región en los jets donde se aceleran part́ıculas por shocks. Hemos supuesto un

modelo de aceleración difusivo eficiente y donde predominan los hadrones. Los protones

alcanzan enerǵıas de hasta 5 × 1015 eV, mientras que los electrones enerǵıas de 1010 eV.

Los electrones se enfŕıan muy eficientemente por radiación sincrotrón, mientras que los

protones por procesos adiabáticos y colisiones pγ. El campo de radiación considerado para

los procesos Compton inverso y pγ son los fotones sincrotrón, lo cual es comúnmente

adoptado en microcuásares de baja masa (ver Romero & Vila 2008). La interacción de las

part́ıculas relativistas en el jet con el campo de radiación electromagnética producida por

el disco de acreción no ha sido tomada en cuenta, ya que una significativa parte de esa

emisión debe estar suprimida por colisiones inelásticas Compton directo con las part́ıculas

del viento del disco. Por el mismo motivo, el campo de radiación producido por el disco

no ha sido considerado a efectos de estudiar los procesos de absorción de la radiación

producida en el jet.

La contribución radiativa de los pares electrón-positrón producidos en interacciones pp

y pγ, y por aniquilación γγ es considerada. A bajas enerǵıas el espectro está dominado por

radiación sincrotrón de electrones primarios, mientras que a altas enerǵıas el espectro lo

está por radiación sincrotrón de pares generados por efecto Bethe-Heitler y colisiones pγ.

La contribución sincrotrón de pares Bethe-Heitler es particularmente importante, siendo

la emisión de mayor luminosidad.

Hemos estudiado la absorción de la radiación producida en el jet por aniquilación γγ,

con fotones del campo de radiación estelar y del campo de radiación sincrotrón. En el caso

de aniquilación con fotones de la estrella, la absorción depende de la configuración orbital

del sistema binario, pudiendo llegar a absorber gran parte de la emisión en el rango de 10
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GeV a 10 TeV. Sin embargo, la absorción interna es lo que determina la absorción total,

puesto que suprime completamente la emisión a enerǵıas mayores a 1 MeV. Estos pares

producidos en el aniquilamiento γγ se enfŕıan principalmente por radiación sincrotrón,

distribuyendo su enerǵıa en fotones menos energéticos, que nuevamente caen en el rango

de absorción.

La región terminal del jet también presenta diferencias con respecto a microcuásares

de Población I o II, principalmente por las condiciones significativamente diferentes del

Universo en z = 10. La temperatura del fondo cósmico de radiación en esa época es de

TCMB ≈ 30 K, lo que hace que la contribución del fondo cósmico de microondas en el

enfriamiento Compton inverso de los electrones en la región terminal del jet sea más

importante que a bajos valores de corrimiento al rojo cosmológico. Los electrones no

térmicos alcanzan enerǵıas de hasta 3 PeV y los fotones γ valores similares. Esta radiación

no sufriŕıa una absorción significativa, puesto que la densidad de fotones sincrotrón en la

región terminal del jet es despreciable.

Si bien es cierto, el mecanismo de lanzamiento de jets empleado es el más conside-

rado en la actualidad, hay que explorar otras posibilidades en el futuro. Esto se debe a

que el mecanismo magnetohidrodinámico no ha sido empleado en régimen de acreción

súper-Eddington, donde los discos pueden tener una magnetización baja comparada con

la densidad de radiación. Un mecanismo novedoso y que se considerará en un próximo

trabajo es el de jets magnetohidrodinámicos con radiación (ver Apéndice A). Además, se

explorarán otros modelos de discos de acreción en régimen súper-Eddington.
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Apéndice A

Jets magnetohidrodinámicos con

radiación

Este apéndice contiene la descripción de un modelo de jets denominados jets magneto-

hidrodinámicos con radiación, el cual explica la aceleración y colimación de jets cuando el

régimen de acreción es súper-Eddington, por lo que este novedoso modelo podŕıa resultar

eventualmente más adecuado en microcuásares de Población III que el modelo de jets mag-

netohidrodinámicos que hemos empleado en esta tesis. El lector interesado encontrará más

detalles en Ohsuga et al. (2009) y Takeuchi et al. (2010).

A.1. Descripción general

Actualmente el principal modelo considerado para el mecanismo de producción de jets

relativistas es el de jets magnetohidrodinámicos. En este modelo, los jets son conducidos

por procesos magnéticos, siendo este mecanismo muy considerado pues permite explicar

tanto la aceleración como la colimación de los jets. Sin embargo, en la mayoŕıa de simu-

laciones suponen que el fluido acretado es de baja luminosidad, lo cual va en contraste

con fluidos en régimen de acreción súper-Eddington. Takeuchi et al. (2010) han realizado

simulaciones radiato-magnetohidrodinámicas en las que estudiaron las interacciones entre

la materia, radiación, y campos magnéticos en escenarios en que la enerǵıa del campo de

radiación domina sobre la enerǵıa de la materia y la enerǵıa magnética.

91
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Figura A.1: Fluido en régimen de acreción súper-Eddington y el jet RMHD asociado.

Créditos: Takeuchi et al. (2010).

A.2. Ecuaciones básicas

Empleamos un sistema de coordenadas ciĺındricas (r, θ, z), donde r, θ y z son la dis-

tancia radial, el ángulo azimutal, y la distancia vertical, respectivamente. Las ecuaciones

básicas del fluido son la ecuación de continuidad,

∂ρ

∂t
+∇ · (ρ~v) = 0, (A.1)

las ecuaciones de movimiento,

∂ (ρ~v)
∂t

+∇ ·

(
ρ~v × ~v −

~B × ~B

4π

)
= −∇

(
pgas +

B2

8π

)
+
χ

c
~F0 − ρ∇ψPN, (A.2)

la ecuación de la enerǵıa del gas,

∂e

∂t
+∇ · (e~v) = −pgas∇ · ~v +

4π
c2
ηaJ

2 − 4πκBbb + cκE0, (A.3)

la ecuación de la enerǵıa de la radiación,

∂E0

∂t
+∇ · (E0~v) = −∇ · ~F0 −∇ · ~v : P 0 + 4πκBbb − cκE0, (A.4)
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y la ecuación de inducción,

∂ ~B

∂t
= ∇×

(
~v × ~B − 4π

c
ηa
~J

)
. (A.5)

Donde, ρ es la densidad de masa del gas, ~v es la velocidad del fluido, c es la velocidad

de la luz, e es la densidad de enerǵıa interna del gas, pgas es la presión del gas, ~B es

el campo magnético, ~J es la corriente eléctrica, Bbb es la intensidad de cuerpo negro,

E0 es la densidad de enerǵıa de la radiación, ~F0 es el flujo radiativo, P0 es el tensor de

presión de radiación,ηa la resistividad anómala, κ es la opacidad de absorción, y χ es la

opacidad total, respectivamente. Los efectos de la relatividad general están incorporados

en el potencial pseudo-Newtoniano, ψPN, dado por ψPN ≡ −GMBH/
√
r2 + z2 − rs, siendo

rs el radio de Schwarzschild del agujero negro. La ecuación de estado para el gas es pgas =

(γ − 1) e = ρκBTgas/µmp, donde γ es el ı́ndice adiabático del gas, κB es la constante de

Boltzmann, Tgas es la temperatura del gas, µ es el peso molecular medio, y mp es la masa

del protón, respectivamente.

En la figura A.1 se observa una representación gráfica del modelo en estudio.

A.3. Mecanismo de aceleración del jet

Evaluando las intensidades promediadas en el tiempo de la componente vertical de la

fuerza gravitacional, la fuerza de presión del gas, la fuerza de presión de radiación, y la

fuerza de Lorentz, se determina que fuerza es responsable de la aceleración del jet. En la

figura A.3 se observa que el jet es acelerado por la fuerza de presión de radiación. Esto

es consistente con el modelo en estudio, puesto que la densidad de enerǵıa de radiación

supera ampliamente la densidad de enerǵıa magnética.

A.4. Mecanismo de colimación del jet

Se examina el mecanismo de colimación para el jet, de manera similar que lo hecho

para el mecanismo de aceleración. Calculando las intensidades promediadas en el tiempo

de la componente radial de la fuerza gravitacional, la fuerza de presión del gas, la fuerza

de radiación, y la fuerza de Lorentz, se obtiene que la fuerza magnética es responsable de

la colimación del jet. Aunque la densidad de enerǵıa magnética es mucho menor que la

densidad de enerǵıa de radiación, la fuerza magnética puede dominar sobre la fuerza de
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Figura A.2: Mecanismo de aceleración y colimación del jet RMHD. Se observa que el

principal mecanismo de aceleración del jet es por la fuerza de presión de radiación, mientras

que para la colimación el principal mecanismo es la fuerza de Lorentz. Créditos: Takeuchi

et al. (2010).

radiación ya que la fuerza de presión de radiación está atenuada en la dirección paralela al

disco a causa de la alta anisotroṕıa en la distribución de enerǵıa del campo de radiación.

El campo magnético es por naturaleza intŕınsecamente expansivo, por lo que debe

existir algún mecanismo que prevenga la expansión lateral del campo y la consecuente

decolimación del jet. En un régimen de acreción súper-Eddington el disco de acreción

geométricamente grueso puede prevenir la expansión del campo magnético.
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