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Resumen

Uno de los principales desafíos de la astrofísica de altas energías es entender las conexiones
que subyacen entre los rayos cósmicos y la radiación no térmica (NT), en particular, en la
banda de los rayos γ. Hay extensa evidencia observacional que vincula a las estrellas de gran
masa con procesos no térmicos, y en particular se ha establecido que pueden jugar un rol
importante –o incluso dominante– en la aceleración de rayos cósmicos Galácticos. En esta
Tesis nos hemos abocado a investigar la emisión NT producida en sistemas con estrellas de
gran masa y, de forma indirecta, la aceleración de partículas relativistas en estos objetos.

Hemos desarrollado herramientas para avanzar en la dirección de dar respuestas a inte-
rrogantes tales como cuál es la eficiencia de aceleración de rayos cósmicos en choques desen-
cadenados por vientos estelares, bajo qué condiciones los sistemas con estrellas de gran masa
pueden ser emisores de rayos γ, y cuál es la intensidad y topología de los campos magnéticos
en estos escenarios. El abordaje con que lo hemos hecho consiste principalmente en la mo-
delización de los procesos no térmicos que ocurren en sistemas con estrellas de gran masa,
entre ellos estrellas runaway (fugitivas) con bow-shocks (choques de proa), sistemas binarios
con colisión de vientos y binarias de rayos γ.

Estos modelos requieren del desarrollo de códigos numéricos de relativa complejidad para
estimar la emisión esperada en los distintos escenarios a lo largo de todo el espectro elec-
tromagnético. En particular, hemos realizado dos tipos de modelos, dependiendo de la física
del escenario analizado. Por un lado, modelos one-zone altamente simplificados, útiles para
captar la física relevante a primer orden en fuentes no térmicas puntuales (no resueltas). Por
otro lado, modelos multi-zona más detallados que contemplan la estructura del emisor, por lo
que permiten producir mapas de emisión comparables con los observados en fuentes resueltas.
Dichos modelos son versátiles y pueden utilizarse para estudiar otras fuentes no térmicas; en
particular, en esta Tesis mostramos una aplicación para el estudio de blazares.

Mediante la aplicación de los modelos al estudio de fuentes concretas, hemos determina-
do o acotado parámetros libres de los mismos, lo cual ha servido para realizar predicciones
cuantitativas que serán verificables con futuras observaciones. En esta línea, también se ha
participado en la elaboración de cerca de una decena de propuestas observacionales ya apro-
badas, cuyo impacto dependerá de lo que revelen los resultados observacionales en un futuro
cercano. Las fuentes observadas incluyen burbujas estelares (aisladas y en colisión), bow-shocks
estelares, y binarias con colisión de vientos. Finalmente, resaltamos que la generalización y
extrapolación de los resultados de observaciones específicas permitirán abordar estudios po-
blacionales y obtener conclusiones más generales en cuanto a la radiación NT producida en
sistemas con estrellas de gran masa.
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Abstract

One of the biggest challenges in modern high-energy astrophysics is to understand the
underlying connections between cosmic rays and non-thermal radiation, in particular γ-rays.
Vast evidence links massive stars with non-thermal processes, and it has been established
that these stars might play an important role -if not dominant- in the acceleration of Galactic
cosmic rays. In this Thesis we have investigated the non-thermal emission produced in systems
hosting massive stars and, in a more indirect manner, the acceleration of relativistic particles
in these objects.

We have developed tools in order to make progress in the knowledge of the acceleration
efficiency in stellar wind shocks, the necessary conditions for systems harboring massive stars
to be γ-ray emitters, and the intensity and topology of the magnetic fields in these scenarios.
Our approach consists mainly in the modelling of the non-thermal processes taking place in
systems hosting massive stars, such as bow-shocks from runaway stars, massive colliding-wind
binaries, and γ-ray binaries.

These models require the development of numeric codes with certain complexity to cal-
culate the expected emission along the electromagnetic spectrum for different scenarios. In
particular, we have performed two types of models, depending on the physics of the analyzed
scenario. On the one hand, highly simplified one-zone models, useful to capture the elemental
physics of point-like non-thermal sources. On the other hand, more detailed multi-zone mo-
dels that take into account the structure of the emitter, allowing to produce emission maps
comparable to those observed in resolved, extended sources. These models are versatile and
can be used to study other non-thermal sources; a particular application to blazar emission
is presented in this Thesis.

Applying these models to the study of individual sources, we have determined or restricted
free parameters of the models, which in turn has served to make quantitative predictions that
are going to be tested with future observations. We have participated in about ten observation
proposals which have been approbed. The impact of these observations depends on their
outcome and the results they reveal in a close future. The observed sources include stellar
bubbles (both individual and in collision), stellar bow-shocks, and colliding-wind binaries.
Finally, we highlight that the generalization and extrapolation from the results obtained
for specific observations will help to address population studies and to obtain more general
conclusions regarding the non-thermal radiation produced in systems hosting massive stars.
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Originalidad

Las ideas, desarrollos y resultados obtenidos son originales del autor y de los directores de
la Tesis, salvo explícita mención. La mayor parte de los resultados fueron presentados previa-
mente en actas de congresos, publicaciones en revistas con referato y llamadas a propuestas
de observación de diversos instrumentos.
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Capítulo 1

Introducción

La presente Tesis se enmarca en la astrofísica de altas energías, rama de la astronomía que
se caracteriza por utilizar técnicas basadas en la detección de diferentes clases de partículas
y de radiación multi-frecuencia. Entre los distintos “mensajeros” que son detectados están
los fotones, los rayos cósmicos (CRs), los neutrinos y las ondas gravitacionales. Por “multi-
frecuencia” nos referimos a la particularidad de que este tipo de astronomía recaba y analiza
fotones de todo el espectro electromagnético. Uno de los principales desafíos actuales en
el área es entender las conexiones que subyacen entre los distintos tipos de “mensajeros”.
Por ejemplo, sabemos que existe un vínculo muy estrecho entre los CRs y la radiación no
térmica (NT), puesto que los primeros producen la segunda. Dos de los mayores desafíos de
la astrofísica de altas energías son identificar y descubrir fuentes NTs, y descifrar dónde y
cómo son acelerados los CRs. En esta Tesis nos hemos abocado a investigar la emisión NT
producida en sistemas con estrellas de gran masa y, de forma indirecta, la aceleración de
partículas relativistas en estos objetos.

1.1. Astronomía multi-frecuencia

La astrofísica de altas energías se destaca, entre otras cosas, por utilizar información ob-
tenida a lo largo de todo el espectro electromagnético, desde radio-ondas de bajas frecuencias
hasta rayos γ (R-γ) muy energéticos, con lo cual, las energías de los fotones detectados varían
en 20 órdenes de magnitud entre un extremo y otro (ver Tabla 1.1 más adelante). Los foto-
nes de bajas energías se comportan como ondas electromagnéticas (por ej., las radio-ondas),
mientras que los fotones más energéticos se comportan como partículas. Por este motivo, se
requiere utilizar distintos instrumentos y técnicas observacionales para detectarlos. No obs-
tante, no todas las regiones del espectro electromagnético son igualmente apropiadas para
investigar la emisión NT en los entornos de estrellas masivas, que son el objeto de estudio de
esta Tesis.

Usualmente, la emisión térmica de las estrellas, sus vientos y su entorno, dominan en
el rango de frecuencias intermedias del espectro que van entre radio-milimétrico/infrarrojo
(IR) y óptico/ultravioleta (UV). Si bien la astrofísica relativista se nutre de información
física obtenida en esas bandas del espectro, por lo general esta información se usa sólo como
valores de entrada (inputs) para los modelos NTs(i). La región del espectro más ligada con
los procesos NTs suele estar en radioondas de baja frecuencia (rango centimétrico) y en el
extremo de las altas energías, desde rayos X (R-X) hasta R-γ.

(i)Una de las pocas excepciones a esto es el estudio de blazares, un tipo de fuentes extragalácticas cuya
emisión está dominada por procesos NTs incluso en el rango óptico.
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1. Introducción

En la Tabla 1.1 mostramos una comparación y síntesis de las características de algunos
de los instrumentos más utilizados en estudios de astrofísica relativista en la actualidad;
dicha tabla contiene sólo algunos valores de referencia a modo de orientación, y no pretende
describir de forma completa las capacidades observacionales de cada instrumento.

Podemos destacar los siguientes puntos referidos a las distintas bandas del espectro:

Radio: Las ondas de radio astronómicas abarcan clásicamente frecuencias desde cientos
de MHz hasta unas pocas decenas de GHz, aunque el límite inferior se ha ido ampliando
recientemente. Para su observación se utilizan tanto antenas de disco simple (una sola
antena) como interferómetros (arreglos que involucran varias antenas trabajando con-
juntamente). La ventaja de los últimos frente a los primeros es, principalmente, el poder
resolvente que tienen, que es del orden de ∼ 1′′, e incluso puede llegar al milisegundo
de arco (mas) en interferómetros de larga línea de base (VLBI). Vale destacar que la
resolución de los instrumentos en radio es ∝ ν−1, con ν la frecuencia de observación.
Las antenas de disco simple se utilizan mayoritariamente para estudiar objetos que no
requieren de un gran poder de resolución (ya sea porque son muy extendidos, o por el
contrario, porque alcanza con estudiarlos como puntuales). Por su parte, los interferó-
metros son muy utilizados para estudiar la estructura de fuentes de extensión (angular)
pequeña, aunque el área efectiva de combinar varias antenas es mayor y por lo tanto
también cuentan con una muy buena sensibilidad. También se destaca que en la banda
de radio es posible realizar estudios polarimétricos, los cuales aportan información que
no es accesible en otras bandas. Esta posibilidad no ha sido exhaustivamente explotada
y aún queda mucho terreno por seguir explorando.

R-X: Comprenden fotones con energías entre ∼ 0.1 y ∼ 100 keV. A su vez, clásica-
mente se los separa en R-X blandos (. 1.2 keV), intermedios (∼ 1.2–4 keV) y duros
(> 4 keV). En general, las fuentes de altas energías pueden presentar una componente
térmica debido a material muy caliente, que domina a energías por debajo de 4–6 keV,
y una componente NT que puede dominar en los R-X duros. El desarrollo de satélites
de R-X capaces de obtener imágenes en el rango de los R-X más duros (> 10 keV) es
muy reciente. El poder resolvente de los instrumentos de R-X es pobre en comparación
a los instrumentos del rango óptico/IR o los interferómetros en radio, encontrándose en
general en el orden de 1 − 30′′. Otro dato a tener en cuenta es que el cielo en R-X es
altamente variable, lo que implica que la contaminación por fuentes de campo (back-
ground(ii)) para un objeto no es fija, y por lo tanto no es posible (o confiable al menos)
estimar el background a partir de observaciones no simultáneas entre distintos instru-
mentos de R-X. Esto, en combinación con el bajo poder resolvente de los instrumentos
de R-X, hace que la contaminación del background pueda ser realmente problemáti-
ca, especialmente para el estudio de fuentes débiles en regiones del cielo con mucha
actividad (por ej., cerca del plano Galáctico).

R-γ: Abarcan fotones con energías & 1 MeV. Según su energía se los suele llamar R-γ
de baja energía (LE) por debajo de 100 MeV, R-γ de altas energías (HE) entre 0.1 y
100 GeV, y R-γ de muy altas energías (VHE) arriba de 100 GeV. En el rango de LE
actualmente no hay satélites operando(iii); en el rango de HE ya se cuenta con cerca de
una década de datos de buena calidad; y en el rango de VHE la detección es por medio
de telescopios Cherenkov en tierra, algunos de los cuales llevan casi 15 años en operación

(ii)Estrictamente, “restar” el background de la fuente en R-X implica no sólo restar la emisión proveniente
de las otras fuentes cercanas del campo, sino también por el propio ruido instrumental.

(iii)INTEGRAL alcanza a detectar R-γ de LE, pero su sensibilidad a esas energías es pobre. En un futuro no
muy lejano el instrumento en desarrollo e-ASTROGAM completará este bache observacional [1].
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1. Introducción

(aunque con mejoras significativas en los últimos 5 años). El poder resolvente de estos
instrumentos es muy pobre, del orden de 0.1°–1°, por lo que la asociación con fuentes
específicas es difícil. En general se buscan contrapartidas no térmicas en R-X y/o radio,
o también en el óptico (e.g., estrellas que indirectamente pueden estar asociadas), pero
aún así hay una gran cantidad de fuentes de R-γ no identificadas. En el último catálogo
del telescopio espacial Fermi, cerca de un tercio de las ∼ 3000 fuentes detectadas no
han sido catalogadas [2]. Las fuentes de R-γ son casi exclusivamente NTs.

En gran medida, la astrofísica de altas energías está abocada a la búsqueda de asociaciones
de fuentes γ no identificadas, y propuestas de nuevas fuentes (NTs) emisoras en radio, R-X
duros y R-γ. El complemento con información de las restantes bandas del espectro hacen que
esta rama de la astronomía sea la rama multi-frecuencia por excelencia.

1.2. Rayos Cósmicos

Los CRs son partículas muy energéticas que llegan a la Tierra desde el espacio exterior.
Estas partículas son principalmente protones (casi un 90%), partículas α (cerca del 10%),
electrones (cerca del 1%) y núcleos más pesados (menos del 1%) (por ej., [3] y citas allí).
También hay una contribución muy pequeña (< 1 %) de antipartículas (positrones y antipro-
tones); la proporción de estas depende del rango de energías analizado, y su origen es aún
debatido (por ej., [4]).

Llamamos espectro de CRs a la cantidad de estas partículas que llegan a un detector por
unidad de tiempo, área, y energía, y constituye el principal observable con el que contamos a la
hora de estudiar los CRs. Las dos principales características a explicar del espectro de CRs son
su forma y su normalización (Fig. 1.1). Como veremos en el Cap. 2, la forma se relaciona con
los procesos mediante los cuales fueron aceleradas, transportadas y enfriadas estas partículas,
mientras que la normalización de la cantidad de energía inicialmente depositada en ellas.

Las energías de los CRs van desde los 106 eV hasta por encima de 1020 eV(i). El flujo
de CRs en la Tierra disminuye muy notablemente con la energía de los mismos, por lo
que se estila presentar el expectro de CRs en escala logarítmica. En la Fig. 1.1 se puede
apreciar que la pendiente de este espectro es negativa y cercana a −3. No obstante, un
análisis más detallado del espectro sugiere que hay 4 regiones con propiedades distintas: una
región a bajas energías (< 1010 eV) dominada por CRs de origen solar, una región de energías
intermedias (entre 1010 y < 1015 eV) dominada por fuentes galácticas, una región de energías
altas (entre 1015 y < 1018.5 eV) en la que probablemente dominan fuentes galácticas pero a
la cual contribuyen también extragalácticas, y una región a muy altas energías (> 1018.5 eV)
producida exclusivamente por fuentes extragalácticas. Las transiciones entre estas regiones
muestran quiebres particulares en las pendientes, y reciben el nombre de:

“Rodilla” (o knee): se encuentra a una energía de 3 × 1015 eV y marca un cambio de
pendiente(ii) de 2.7 a 3.1. Podría estar relacionado con un cambio en el tipo de fuentes
dominantes (si hay más de un tipo relevante de fuentes de CRs galácticas), a un cambio
en la composición de los CRs (por ej., de tener una contribución apreciable de electrones
a bajas energías, a una despreciable –y por tanto dominada por núcleos– a más altas
energías) o también a un incremento en el número atómico de los núcleos.

(i)Como referencia, la energía más alta que alcanzan las partículas en el acelerador más avanzado construido
por el hombre, el LHC, es de “a penas” 6×1012 eV, más de un millón de veces menor a los CRs más energéticos
detectados.

(ii)La pendiente p es tal que N(E) dE ∝ E−p dE.
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1.2. Rayos Cósmicos

“Segunda rodilla” (o second knee): se encuentra a una energía de 1017 eV. Su presencia
puede deberse a motivos similares a los de la primera rodilla.

“Tobillo” (o ankle): se encuentra a una energía de 4× 1018 eV y marca la transición a
un espectro de CRs completamente dominado por fuentes extragalácticas.

“Caída exponencial”: a energías mayores a ∼ 1020 eV se espera que el número de CRs
caiga exponencialmente debido al efecto Greisen-Zatsepin-Kuzmin (GZK). Este efecto
consiste en que protones o núcleos que se originen en regiones muy alejadas se deben
enfriar antes de llegar a la Tierra por interacciones con fotones del fondo cósmico de
microondas.

Figura 1.1. Espectro observado de CRs. El flujo de CRs a las energías más bajas (región
amarilla) está dominado por el Sol, a energías intermedias (región celeste) por fuentes ga-
lácticas, y a las energías más altas (región violeta) por fuentes extragalácticas. A modo de
referencia se muestran líneas horizontales indicando el flujo de CRs recibido a distintas ener-
gías. Créditos: Sven Lafebre, https://commons.wikimedia.org/w/index.php?curid=1555202.

A energías superiores a ∼ 30 GeV los efectos de modulación de los campos magnéticos so-
lar y terrestre dejan de ser importantes, y la radiación cósmica es –en primera aproximación–
isotrópica. Esto se debe a que el campo magnético galáctico modifica la dirección de movi-
miento de las partículas cargadas, destruyendo la anisotropía en su dirección de procedencia.
Únicamente a las energías más altas (arriba de 1018 eV) se evidencian efectos de anisotropías,
como ha confirmado recientemente el observatorio Auger [5]. Notar que estas partículas son
de origen extragaláctico, ya que su giroradio no puede ser contenido en la Galaxia, pero a su
vez deben provenir de fuentes “cercanas”.

El hecho de que la dirección de arribo de los CRs no coincida con la dirección de la fuente
donde fueron acelerados, hace que sea imposible determinar de forma directa cuáles son las
fuentes aceleradoras de CRs.
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1. Introducción

La densidad de energía de rayos cósmicos lejos de la influencia solar es ωCR ∼ 1 eV cm−3,
lo cual se traduce en que la potencia con que son inyectados en la Galaxia debe ser del orden
de (por ej., [6]) WCR ∼ 4.1 × 1040 erg s−1. Cualquier acelerador o conjunto de aceleradores
que los produzca debe satisfacer este presupuesto energético. En este sentido, un estudio de
poblaciones capaces de sostener el flujo de CRs galácticos involucra la energía disponible en
cada fuente, la eficiencia con la que esta energía es convertida a energía en CRs, y la cantidad
de individuos en la población. El análisis de esta restricción limita fuertemente cuáles pueden
ser fuentes dominantes en la producción de CRs. Los candidatos más viables parecen ser:

1. Remanentes de Supernova (SNRs, por sus siglas en inglés): en una explosión supernova
se libera una enorme cantidad de energía mecánica al medio circundante, cerca de
1051 erg. Además, estos objetos presentan choques altamente supersónicos propicios
para acelerar CRs (Cap. 2). La detección de emisión de rayos γ proveniente de estos
objetos confirma que son capaces de acelerar CRs hasta energías cercanas a 1014 eV,
aunque no es claro si pueden hacerlo hasta la energía de la rodilla (> 1015 eV). Diversos
estudios muestran que la eficiencia con que la energía de la explosión puede transferirse
a CRs es de cerca del 10 %, lo cual ha resultado alentador y ha situado a los SNRs
como el mejor candidato a dominar el espectro de CRs galácticos, o al menos ese es el
paradigma dominante actualmente.

2. Estrellas de gran masa: las estrellas de gran masa continuamente inyectan energía me-
cánica en su entorno a través de sus potentes vientos. Estudios energéticos basados
únicamente en la luminosidad colectiva de los vientos de las estrellas masivas de la Ga-
laxia sugieren que estos objetos podrían contribuir significativamente (quizás incluso
dominar) la contribución galáctica de CRs [7]. No obstante, no es claro que los choques
terminales de los vientos estelares en general sean propicios para acelerar CRs. Por otro
lado, recientemente se ha demostrado que algunas asociaciones estelares jóvenes son
intensas emisoras de rayos γ, lo cual da indicios de que cerca del 10 % de la energía
mecánica de sus vientos colectivos es depositada en CRs; esto ha llevado a postular que
estas fuentes podrían dominar el espectro de CRs galácticos [8]. Más aún, la detección
de emisión NT en sistemas binarios de estrellas masivas es alentadora, aunque insufi-
ciente para caracterizar la física NT de estos objetos. Los bow-shocks producidos por
estrellas con movimientos propios rápidos (runaway) también parecen ser prometedo-
res candidatos a fuentes de CRs (Sec. 3.2) desde un punto de vista sobre todo teórico,
aunque hace falta un mayor respaldo observacional.

Otros objetos que pueden contribuir –en menor medida– al flujo de CRs Galácticos son:

Jets en microcuásares (MQs).

Púlsares y Nebulosas de púlsares.

Lóbulos y manchas calientes (hot-spots) de radio galaxias.

Choques de nubes de alta velocidad impactando contra el medio interestelar.

Objetos estelares jóvenes con jets.

Esta lista no es exhaustiva. Además, probablemente existen otros tipos de fuentes acele-
radoras de CRs aún no descubiertas o postuladas.

6



1.3. Estrellas masivas

1.3. Estrellas masivas
Las estrellas de gran masa son las estrellas más calientes y luminosas. Las estrellas de tipo

espectral OB pueden pasar por una etapa de Wolf-Rayet (WR) durante su evolución. Esta
etapa está caracterizada por la ausencia de Hidrógeno en su espectro, lo que sugiere que ya se
han desprendido del mismo en su envoltorio, y por presentar temperaturas y luminosidades
muy elevadas. Las estrellas OB y WR producen campos de radiación muy intensos. A causa
de ello, parte del material de sus superficies es empujado por la radiación y acelerado hasta
velocidades de cientos o hasta miles de kilómetros por segundo. Estos vientos estelares son
cruciales en la evolución de las estrellas tempranas, puesto que pueden desprender varias
masas solares de material a lo largo de sus vidas. Más aún, los vientos inyectan una gran
cantidad de energía cinética en el medio circundante a la estrella, y dado que se propagan
a velocidades supersónicas, desencadenan fuertes choques hidrodinámicos. Como veremos en
el Cap. 2, estos choques son apropiados para la aceleración de CRs y producción de emisión
NT. Particularmente interesante es el estudio de la emisión de estrellas masivas que no están
aisladas, sino formando sistemas binarios o de mayor multiplicidad, que es de hecho el caso
más general [9].

Nuestro objetivo principal en esta Tesis es investigar las estrellas de gran masa y los
sistemas que componen, como un tipo de fuentes NTs. Algunas preguntas abiertas al respecto
son las siguientes:

¿Cuáles son las condiciones físicas en los choques desencadenados por los vientos este-
lares? ¿Bajo qué condiciones son eficientes para acelerar CRs? ¿Cuál es la contribución
al espectro de CRs de las estrellas masivas?

¿En qué escenarios estas estrellas pueden ser fuentes de emisión a altas energías? ¿Po-
drían estar asociadas a algunas de las fuentes γ aún no identificadas?

¿Cuál es la intensidad del campo magnético en los choques de sus vientos? Esto a su
vez está conectado con otros dos interrogantes, que son cuál es el campo magnético en
la superficie de estrellas masivas y si es posible que en los choques operen mecanismos
de amplificación de campos magnéticos.

En esta Tesis damos algunos –pequeños– pasos en la dirección de dar con respuestas a
dichas interrogantes. El abordaje con que lo hemos hecho consiste principalmente en la mo-
delización de los procesos NTs que ocurren en estos objetos en distintos escenarios. Podemos
determinar los parámetros libres de los modelos mediante la aplicación y estudio de objetos
particulares. La generalización y extrapolación de los resultados de observaciones específicas
permiten, finalmente, abordar estudios poblacionales y obtener conclusiones más generales.

En el marco de estudios relacionados a esta Tesis se ha participado en la elaboración
de cerca de una decena de propuestas de observación que han sido aceptadas en distintos
instrumentos avanzados. A la fecha sólo ha sido publicada una pequeña parte de los resultados
de las mismas; actualmente se está trabajando en la reducción y análisis de las restantes
observaciones que, esperamos, aportarán nueva evidencia sobre las condiciones físicas en los
entornos de estrellas de gran masa.
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Capítulo 2

Elementos de Astrofísica Relativista

Para comprender la emisión NT detectada necesitamos tener en cuenta las siguientes
cuestiones:

Cómo se originan las partículas relativistas en la fuente, es decir, cuáles son los procesos
de aceleración de CRs.

Los mecanismos mediante los cuales dicha población de partículas cargadas emite su
energía, las principales características de los mismos y qué información relevante se
puede extraer de su análisis.

Los procesos por los que la emisión intrínseca de las fuentes es absorbida y/o reproce-
sada, modificando el espectro observado respecto al emitido.

En este capítulo haremos un repaso de los aspectos básicos de estos procesos en el contexto
de la astrofísica de altas energías, en particular orientado al estudio de fuentes con estrellas
de gran masa.

2.1. Definiciones básicas
A continuación presentaremos algunas definiciones y conceptos elementales de astrofísica.

2.1.1. Luminosidad y Flujo

La propiedad intrínseca de los objetos astronómicos que más estudiaremos será su lumi-
nosidad, que es una medida de la energía emitida por unidad de tiempo, y tiene unidades
de erg s−1. Por ejemplo, podemos definir una luminosidad de un campo de radiación o la
luminosidad cinética asociada a un fluido. En el caso de los fotones, es usual mostrar la dis-
tribución espectral de energía (SED, por sus siglas en inglés), que es la luminosidad específica
a una dada energía de fotones, Lε, para distintos valores de la energía ε. Esta tiene unidades
de erg s−1 erg−1 (puede parecer rebuscado expresarlo así, pero conceptualmente es más claro
que s−1). Comunmente en la SED se grafica ε Lε de modo que tenga unidades de erg s−1. Por
último, la luminosidad bolométrica o total, L, se obtiene integrando Lε:

L =
∫ εmax

εmin
Lε′(ε′) dε′ ; [L] = erg s−1. (2.1)

Lamentablemente, la luminosidad no es un observable directo; lo único que podemos medir
son flujos. Por ejemplo, la cantidad de partículas por unidad de tiempo y superficie que llegan
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2. Elementos de Astrofísica Relativista

a un detector se denomina flujo de partículas, y tiene unidades de cm−2 s−1. Otro ejemplo es
el flujo de energía que recibe un detector, que en el caso de un emisor isotrópico se relaciona
con la luminosidad mediante:

F = L

4π d2 ; [F ] = erg cm−2 s−1, (2.2)

donde d es la distancia a la fuente. No obstante, de forma bastante ambigua se suele utilizar
el término flujo a secas, representando distintas magnitudes según el área de la astrono-
mía. Debido a que esto es motivo de confusión para el lector no advertido, a continuación
detallaremos estas diferencias en su uso:

Radio: es posible medir la cantidad de energía que llega a una antena en radiación de
una determinada frecuencia (a la que funciona el receptor) por unidad de tiempo. Como
se conoce el área efectiva de la antena y la frecuencia de observación, se suele reportar el
flujo (de energía) específico Sν , que tiene unidades de erg cm−2 s−1 Hz−1. Por cuestiones
históricas, la unidad de referencia es el Jansky, 1 Jy = 10−23 erg cm−2 s−1 Hz−1.
Para fuentes isotrópicas, este flujo se relaciona con la luminosidad en la SED mediante
ε Lε = 4π d2 ν Sν (con ε = hν). Es común definir un índice espectral en radio, αR, tal
que Sν ∝ ναR .

R-X: los satélites detectan la llegada al receptor de cada fotón individualmente(i). La
energía de cada fotón recibido es conocida(ii), al igual que el área efectiva del instru-
mento. El observable básico es la tasa con la que llegan al detector fotones de un
determinado rango de energía o count-rate, CR, que tiene unidades de s−1 erg−1 (es
usual que se utilice cuentas en el numerador, que es adimensional, y energía en keV en
el denominador). La energía de los fotones se mide discretizada en canales. La suma de
los count-rates específicos de cada canal o energía da un count-rate total con unidades
de (cuentas) s−1(notar que dicha suma es una versión discretizada de una integral en
la energía de los fotones medidos). Dividiendo el CR por la superficie del receptor se
obtiene el flujo de fotones, Nf(ε), con unidades de cm−2 s−1 erg−1. Notar entonces
que el CR es dependiente del instrumento y por eso su valor no puede compararse
directamente entre distintos instrumentos, mientras que el Nf sí es independiente del
instrumento (obviando incertezas de calibración).
Usualmente se buscar relacionar el observable Nf(ε) con la cantidad teórica Lε de los
modelos. La cantidad εNf(ε) tiene las mismas unidades que Lε, por lo que es posible
construir la SED a partir de ε2Nf(ε). Otra magnitud muy utilizada es el flujo total reci-
bido en un dado rango de energías, que se obtiene a partir de: F =

∫
εNf(ε) dε. Es muy

importante destacar que las observaciones dan una versión discretizada de Nf(ε), por
lo que para hacer la integral hace falta asumir un modelo matemático (con motivación
física idealmente) ajustado a los datos, para la distribución Nf(ε). Por este motivo, los
flujos reportados en R-X son modelo-dependientes. Esto es importante tenerlo
en cuenta, por ejemplo, al estudiar la curva de luz de un objeto, puesto que la misma
se arma a partir del flujo integrado. Esto motiva a que en muchos casos, sobre todo
en trabajos de carácter más bien observacional, se opte por graficar la curva de luz
como el count-rate total en función del tiempo; la ventaja de esto último es que no es
modelo-dependiente, aunque dificulta la comparación con los modelos teóricos.

(i)Las detecciones incluyen también señales espurias, por lo que cada detección se denomina inicialmente
evento sin especificar si efectivamente se trató de un fotón.

(ii)Hay varias limitaciones instrumentales que hay que tener en cuenta, en particular la matriz de respuesta
(no diagonal) y el pile-up, que hacen que no sea directa la determinación de la energía del fotón recibido.
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2.1. Definiciones básicas

R-γ: al igual que en R-X, se mide el flujo (de fotones) a una dada energía, Nf(ε). En
este caso es común adoptar un modelo simple (ley de potencia, ley de potencia con
quiebre o con corte exponencial o parábola logarítmica) para ajustar el espectro de
fotones, Nf , y pasar los flujos de fotones a flujos de energía. Por ejemplo, para un
modelo tipo ley de potencia y una energía de referencia ε0 fija, Nf = N0 (ε/ε0)−Γ.
Las constantes N0 y Γ se ajustan al espectro observado y el flujo total en un rango
de energías (ε1, ε2) se obtiene a partir de F =

∫ ε2
ε1
εNf(ε) dε. Nuevamente, los flujos

reportados en R-γ son modelo-dependientes. Además, la obtención de espectros
y flujos en R-γ requiere de la modelización no sólo de la fuente observada, sino también
de las otras fuentes del campo analizado, lo cual puede aportar mayores incertezas
en los parámetros observacionales obtenidos. Por este motivo incluso la cantidad más
elemental Nf también resulta modelo-dependiente.

Vale mencionar que en otras bandas del espectro se utilizan históricamente otras unidades,
como por ejemplo en el óptico e IR se suele hablar de magnitudes. Por simplicidad, aquí
preferimos homogeneizar el uso de unidades en el sistema cgs, y limitarnos a las bandas más
relevantes para estudios de emisión NT.

2.1.2. Sección eficaz

El cálculo del espectro de fotones resultante de cualquier interacción de partículas requiere
del conocimiento de dos funciones: la sección eficaz diferencial del proceso y la distribución en
energía de las partículas precursoras (ver, por ej., Vila & Aharonian 2009). De la distribución
de partículas nos encargaremos en la Sec. 2.3.

La sección eficaz guarda información del proceso físico, y determina qué tan probable es
que unas partículas proyectil interactúen con un blanco. Dado un flujo de partículas de cierto
tipo acercándose a un objetivo, se define la sección eficaz diferencial, dσ/dΩ, como el cociente
entre el número de partículas dispersadas por el obstáculo por unidad de tiempo y de ángulo
sólido(iii), y el flujo de partículas incidentes. Así, las unidades de dσ/dΩ son cm2/srad.

La sección eficaz total del proceso se obtiene integrando sobre todas las direcciones posibles
de emisión:

σ =
∫
dσ

dΩdΩ ; [σ] = cm2. (2.3)

La unidad de medida típica para la sección eficaz de interacción entre partículas es el barn:
1 b = 10−24 cm2.

Se denomina camino libre medio, λ, a la distancia promedio que una partícula puede
viajar sin interactuar; esta distancia es inversamente proporcional a la sección eficaz y a la
densidad de blancos en el medio.

Consideremos el caso de una partícula cargada y con velocidad v que atraviesa un gas
confinado en una región de radio R. La partícula puede interactuar mediante colisiones inelás-
ticas con las partículas del gas. Si el camino libre medio de la partícula es tal que λ � R,
la misma lo atravesará sin interactuar y en una escala de tiempo t ≈ R/v. En cambio, si el
camino libre medio es λ � R, la partícula sufrirá múltiples interacciones antes de escapar,
en una escala de tiempo t ≈ R2/D � R/v, donde D = 1

3λv es el coeficiente de difusión. Un
esquema se muestra en la Fig. 2.1.

(iii)La sección eficaz diferencial puede hacer referencia a también a otras magnitudes físicas, como por ejemplo
la sección eficaz por unidad de energía de los fotones dispersados.
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Figura 2.1. Ejemplos de dos partículas de distinto camino libre medio λ atravesando un
gas. Para la partícula de arriba (trayectoria roja) el medio es transparente y lo atraviesa sin
interactuar, mientras que para la partícula de abajo (trayectoria azul) el medio es opaco y
difunde en él.

2.2. Aceleración de partículas

Llamamos partículas relativistas a aquellas que se mueven a una velocidad cercana a la
velocidad de la luz en el vacío, c. Como consecuencia, su energía cinética es del orden o
superior a su energía en reposo, mc2, con m la masa de la partícula. Resulta conveniente
definir el factor de Lorentz γ =

[
1− (v/c)2]−1/2 ≥ 1, tal que la energía de la partícula resulta

E = γmc2. Para las partículas relativistas, v ∼ c y γ es significativamente mayor a 1.
En situaciones de equilibrio termodinámico, las partículas siguen una distribución en

energías de acuerdo a la Ley de Maxwell-Boltzmann que depende de la temperatura T del
gas en que se encuentran. Esta distribución tiene un pico muy pronunciado a energías del
orden de kT y una caída exponencial a altas energías (� kT ). Para temperaturas por debajo
de 100 MK, la cantidad de partículas relativistas asociadas a un plasma térmico es ínfima.
Por lo tanto, la detección de CRs implica la existencia de escenarios fuera del equilibrio
termodinámico en los que operan mecanismos capaces de inyectar una gran cantidad de
energía a algunas partículas. Para convertirse en CRs, estas partículas deben abandonar su
entorno antes de termalizar con el mismo o de perder su energía por otros mecanismos (por
ej. produciendo radiación).

A continuación veremos las bases de los dos mecanismos más prometedores para explicar
la existencia de CRs. En particular, nos interesa ver cuál es la fuente de energía y la eficiencia
de aceleración de cada proceso. Dicha eficiencia la denotamos ηac, de manera tal que ηac & 1
significa que el proceso de aceleración es muy eficiente, mientras que ηac � 1 significa que es
poco eficiente.

2.2.1. Aceleración difusiva en choques

En sistemas astrofísicos con ondas de choque puede operar el mecanismo de aceleración
difusiva en choques (DSA, por sus siglas en inglés; [10, 11, 12, 13]). Este mecanismo transforma
parte de la energía cinética de un fluido macroscópico en energía interna de las partículas que
lo componen, tanto térmicas como no térmicas.

Una onda de choque se puede caracterizar como una perturbación que genera una dis-
continuidad en las variables termodinámicas que caracterizan un medio. En un modelo simple
de choque, estos cambios están dados por las relaciones de salto de Rankine-Hugoniot (por
ej., [14] y referencias allí). Para que se genere un choque es necesario que el mismo se pro-
pague con una velocidad supersónica, puesto que de lo contrario se disipa en forma de ondas
sonoras. El frente de choque comprime y calienta el material a su paso, dividiendo el espacio
entre la región chocada (downstream) y la región no chocada (upstream). En ambas regiones
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puede establecerse turbulencia magnética, necesaria para la DSA. En la región chocada se
debe a la compresión del fluido y el desarrollo de inestabilidades que lo vuelven turbulento,
mientras que en la región no chocada puede deberse a la preexistencia de turbulencia o a
los efectos de los rayos cósmicos que atraviesan el frente de choque y perturban el plasma
pre-choque.

Figura 2.2. Interacción de una partícula de energía E1 con un choque que se mueve con
velocidad Vsh. Extraída de [15].

Teoría clásica: en la teoría clásica de DSA, se parte de una situación en que una partícula
cargada es dispersada por inhomogeneidades magnéticas que actúan como espejos a ambos
lados del choque. Asumiendo colisiones inelásticas y aplicando transformaciones relativistas,
se demuestra que la partícula, en promedio, gana energía al rebotar de un lado a otro del
choque. La ganancia en energía se debe a que las perturbaciones en el medio post-choque son
arrastradas y se mueven con una velocidad del orden de la velocidad del frente de choque,
Vsh, en la misma dirección que el choque. Luego, una partícula proveniente de la región pre-
choque que rebota contra estas inhomogeneidades, lo hace en una colisión aproximadamente
frontal (Fig. 2.2). Si el factor de compresión del choque es ξ (o sea, la densidad post-choque
es ξ veces la densidad pre-choque), para el límite de partículas de prueba no relativistas se
obtiene (por ej., [15]):

〈∆E〉
E

= 4
3

(ξ − 1)
ξ

Vsh
c
. (2.4)

De la Ec. (2.4) puede verse que la eficiencia del proceso es mayor cuanto mayor sea la
velocidad del choque. No obstante, la derivación de la expresión anterior es válida sólo para
choques no relativistias (Vsh � c).

Luego de n sucesivos cruces, una partícula de energía inicial E0 incrementa su energía
hasta E = E0×

(
1 + 〈∆E〉

E

)n
. Teniendo en cuenta la probabilidad de que una partícula realice

n cruces, puede demostrarse que el espectro diferencial de CRs que produce la fuente tiene
la forma (por ej., [6]):

Q(E) ∝ E−Γ. (2.5)

Para una onda de choque fuerte (Vsh � cs, con cs la velocidad del sonido en el medio pre-
choque) en un gas monoatómico no relativista con índice adiabático γ = 5/3, se tiene que
ξ = 4 y entonces Γ = 2. Por este motivo el valor de Γ = 2 es muy utilizado en la literatura
como referencia, aunque pequeños apartamientos son esperables al relajar algunas de las
suposiciones del modelo simple de DSA.

La eficiencia de aceleración de este proceso depende fuertemente de la velocidad de pro-
pagación del choque. En la teoría clásica, asumiendo difusión en el régimen de Bohm esta
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eficiencia puede estimarse como [16]:

ηac = 2π
(
c

vsh

)2
. (2.6)

Si el material pre-choque ingresa al choque en una dirección oblicua respecto al frente de
choque, entonces en la Ec. (2.6) debe utilizarse la componente de la velocidad perpendicular
al frente de choque, vsh,⊥.

Apartamientos de la teoría clásica: una posibilidad es tener en cuenta cómo afectan
al entorno del choque los mismos CRs, en vez de considerarlos como partículas de prueba.
Notar que si la propia producción de CRs influye en la aceleración de CRs, se genera una
situación no lineal y su tratamiento es más complejo (por ej., [16]). Una forma de abordar
el problema, a primer orden, es considerar la presión debida a los CRs que difunden hacia el
medio pre-choque, lo cual genera una pequeña región precursora del choque que se anticipa
a la llegada del mismo. Debido a esto, las partículas menos energéticas no ven un salto de
velocidad tan pronunciado al ir de un lado a otro del choque, mientras que las partículas
más energéticas alcanzan regiones más alejadas y por lo tanto menos perturbadas, y sí ven
el salto en velocidad más pronunciado. Esto lleva a que a las partículas menos energéticas se
les dificulte un poco más acelerarse, y por lo tanto el valor esperado de Γ es algo más alto,
Γ ≈ 2.2.

Otro efecto a tener en cuenta es que las ondas de choque pueden ser relativistas. En
este caso el índice adiabático del gas es γ = 4/3 en vez de 5/3, lo que lleva a ξ = 7.
Además, aparecen efectos anisotrópicos, ya que por ejemplo el choque puede alcanzar a los
CRs en el medio pre-choque antes de que estos hayan pasado por suficientes interacciones para
ganar energía. En casos relativistas puede obtenerse 1.5 . Γ . 2.0 [15], aunque simulaciones
recientes sugieren un valor Γ ≈ 2.2 [17].

Otra posibilidad, propuesta por [18], es que opere continuamente un mecanismo mediante
el cual partículas aceleradas alternadamente se conviertan en partículas cargadas y neutras
(protones en neutrones, y electrones/positrones en fotones). Este es conocido como el con-
verter mechanism) y permite disminuir la pérdida de partículas en el downstream, pues las
partículas neutras no interactúan con los campos magnéticos y por lo tanto tienen un camino
libre medio más largo.

Influencia de la difusión: es muy importante destacar que la teoría de aceleración no
especifica la energía mínima de las partículas a partir de la cual siguen una distribución
de tipo ley de potencias, ni tampoco cuál es la energía máxima que alcanzan. No obstante,
está claro que hay restricciones referidas a una suposición elemental del modelo, que es que
las partículas sean capaces de muestrear ambos lados del choque. Esta restricción puede
depender de la geometría del choque, determinada por la dirección entre el campo magnético
y la normal al choque. Un esquema de la situación de un choque perpendicular se muestra
en la Fig. 2.3: si una partícula tiene una energía muy pequeña, su giroradio(i) es chico y
queda confinada a la región post-choque, sin poder cruzar y ganar energía; en cambio, una
partícula que parte de una energía inicial más alta, puede cruzar el choque ganando energía,
en consecuencia aumentando su giroradio. El tiempo que tarda una partícula en completar
un ciclo (cruzar y volver) depende del coeficiente de difusión del medio, D. Cuanto mayor sea
D, más lejos difundirá la partícula y por lo tanto más tiempo le llevará completar un ciclo,
lo que a su vez implica que le llevará más tiempo acelerarse. El coeficiente de difusión a lo

(i)El giroradio, también llamado radio de Larmor, es rg = E/(q B c).
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2.2. Aceleración de partículas

Figura 2.3. Esquema de cómo influye la energía inicial de la partícula en la aceleración
difusiva. Se muestran un campo magnético perpendicular a la normal al frente de choque y
la trayectoria de la partícula (curva azul). En el caso a), el radiogiro inicial es muy chico y la
partícula no se acelera. En el caso b) la partícula tiene un radiogiro inicial lo suficientemente
grande para difundir al otro lado del choque y acelerarse vía DSA.

largo del campo magnético es un cierto número de veces el valor del coeficiente de difusión
mínimo, conocido como coeficiente de difusión de Bohm:

DBohm = 1
3 rg c, (2.7)

con rg el giroradio de las partículas. En general, los coeficientes de difusión paralelo (~Vsh ‖ ~B)
y perpendicular (~Vsh ⊥ ~B) al campo magnético son:

D‖ = ζDBohm (2.8)

D⊥ ≈
D‖

1 + ζ2 , (2.9)

con ζ ∼ 10 típicamente.
Para el caso de un choque oblicuo, con un ángulo θ entre la normal al choque y el campo

magnético, el coeficiente de difusión es:

D = D‖ cos2(θ) +D⊥ sin2(θ). (2.10)

Fuentes con choques: hay muchas fuentes astrofísicas en las que se forman ondas de
choque y las partículas cargadas pueden ser aceleradas hasta velocidades relativistas. Estas
fuentes incluyen:

Remanentes de supernova.

Jets en núcleos galácticos activos (AGNs) y microcuásares (MQs).

Ondas de choque producidas por eruptores de rayos γ (GRBs).

Lóbulos y manchas calientes (hot-spots) de radio galaxias.

Asociaciones de estrellas masivas.

Estrellas tempranas con vientos poderosos.

Colisiones en cúmulos de galaxias.

Sistemas binarios con colisión de vientos estelares.

Choques de nubes de alta velocidad con el medio interestelar.
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Fuentes sin choques: vale mencionar que el mecanismo de Fermi puede operar incluso sin
la presencia de choques, aunque en este caso la Ec. (2.4) cambia y se obtiene algo de la forma
〈∆E〉/E ∝ β2, con β � 1. La dependencia con β2 hace que este mecanismo se denomine de
tipo Fermi II y en general es poco eficiente para acelerar partículas hasta altas energías. No
obstante, en algunos contextos astrofísicos se ha sugerido que puede ser relevante (por ej.,
[19]).

2.2.2. Reconexión Magnética

La energía almacenada en campos magnéticos puede ser liberada súbitamente en eventos
de reconexión magnética. Esta energía es transferida a las partículas del plasma en escalas
de tiempo cortas y puede dar lugar a una población de partículas no térmica. Para que este
proceso pueda ocurrir son necesarios:

1. Un plasma con una región de conductividad finita: en la aproximación magne-
tohidrodinámica, es común considerar a los plasmas astrofísicos como de conductividad
infinita, lo cual significa que en la ecuación de inducción magnética se desprecia el tér-
mino difusivo frente al conductivo. Esto implica el congelamiento de las líneas de campo
magnético en las líneas de fluido. En esas condiciones no es posible que la topología
del campo magnético se rompa, y por eso es necesario que –en al menos una región– el
plasma tenga conductividad finita, lo cual “descongela” las líneas de campo magnético
permitiendo que se rompan.

2. Flujos convergentes de material: en regiones donde vale el congelamiento magnético
(conductividad infinita), el campo magnético es arrastrado por el fluido al moverse.
Luego, si las líneas de fluido de los plasmas se desplazan en una dirección convergente,
las líneas de campo magnético también se acercan entre ellas.

3. Regiones con polaridades de campo magnético opuestas: cuando líneas de cam-
po magnético paralelas y de polaridad opuesta se acercan a una distancia demasiado
corta, las corrientes de plasma no pueden sostenerlas si la conductividad es finita y las
líneas reconectan.

Una geometría válida para el desarrollo de la reconexión magnética es la propuesta por
Sweet & Parker (1956), similar a la presentada en la Fig. 2.4. Supongamos un campo mag-
nético en el plano xy y un campo eléctrico en la dirección del eje z. En la denominada zona
neutral tipo-X, el campo magnético es débil y las partículas cargadas son aceleradas por un
campo eléctrico inducido en la dirección z, prácticamente uniforme alrededor de la región
tipo-X [20]. Si los flujos convergentes tienen su movimiento en la dirección del eje y, entonces
el plasma luego de la reconexión es eyectado en la dirección del eje x debido a la tensión
magnética (ver Fig. 2.4). La velocidad con que el plasma es acelerado puede ser del orden de
la velocidad de Alfvén del plasma (por ej., [21]):

vA = B√
4πρ, (2.11)

donde B es la intensidad del campo magnético y ρ es la densidad del plasma antes de la
reconexión.

La eficiencia de aceleración de este proceso depende de la tasa de reconexión del campo
magnético. Si la misma es alta, la reconexión es rápida y el proceso es eficiente. No obstante,
en el modelo propuesto la longitud de la región de reconexión es grande, y puede demostrarse
que en ese caso la tasa de aceleración se vuelve lenta. Por este motivo hace falta agregar un
ingrediente más para que la MR sea un proceso viable de aceleración de CRs: la turbulencia.
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2.2. Aceleración de partículas

Figura 2.4. Esquema de la configuración antes (izquierda) y después (derecha) de la re-
conexión magnética. Luego de la recombinación de las líneas, las partículas son arrastradas
por el campo magnético con una velocidad VA en la dirección horizontal (eje z); el eje x
está en la dirección vertical y el y es perpendicular a este plano.

Reconexión magnética turbulenta: si el fluido es turbulento, entonces la MR puede
ocurrir como un gran número de reconexiones de pequeña escala. La reconexión sobre estas
escalas pequeñas determina la tasa de reconexión local, mientras que la tasa de reconexión
global es mucho mayor debido a las múltiples reconexiones [22]. Un esquema de este escenario
se muestra en la Fig. 2.5 para el caso de un campo levemente estocástico de acuerdo al modelo
de [22].

Figura 2.5. Esquema de la reconexión magnética turbulenta. ∆ representa la escala espacial
de salida del material, determinada por la estocasticidad del campo magnético ~B, mientras
que la escala L � ∆ es astrofísica. En el recuadro se muestra una región de aceleración
individual, de pequeña escala. Adaptado de [23].

En el escenario de reconexión magnética turbulenta las partículas relativistas son acele-
radas en múltiples islas magnéticas [24]. La eficiencia de aceleración resulta del orden de (por
ej., [25],[26]):

ηac ∼
10
3

(
c

vrec

)2
, (2.12)

donde vrec ∼ vA es la velocidad de reconexión.
Dependiendo de las condiciones en el plasma, el índice espectral de la distribución resul-

tante puede ser p < 2.5 [27].

2.2.3. Espectro de inyección

A continuación resumimos la fenomenología de lo visto en las secciones anteriores. Al
operar un mecanismo de aceleración, las partículas con energías E ≥ Emin obtienen un
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espectro tipo de ley de potencias. El valor de Emin no suele deducirse de los modelos de
aceleración, y la distribución de partículas por debajo de esa energía depende de procesos de
pre-aceleración que exceden a esta discusión.

Se suele describir al espectro con que un acelerador inyecta partículas relativistas como:

Q(E) = Q0 E
−Γ × exp (−E/Emax), (2.13)

donde Q0 es una constante de normalización, Γ es el índice espectral de la distribución y
Emax es la energía máxima que alcanzan las partículas.

Los parámetros libres de este modelo son la constante Q0 y el valor de la energía Emin
a partir de la cual opera eficientemente el mecanismo de aceleración. En el caso en que se
conozca (o pueda estimar) la cantidad de energía por unidad de tiempo que es inyectada en
partículas NTs, LNT, la constante Q0 puede obtenerse a partir de la condición:

LNT =
∫ Emax

Emin
EQ(E) dE. (2.14)

El valor de Γ ≈ 2 suele utilizarse como referencia, aunque en muchos casos es posible
inferirlo a partir de observaciones en radio (ver Sec. 2.4.1); en ese caso Γ se deja fijado al valor
observacional y se comprende que un apartamiento de Γ ≈ 2 se debe a detalles del proceso
de aceleración no contemplados en la teoría, o a fenómenos que modifican la distribución
original (ver Sec. 2.3).

El valor de Q0 depende de la cantidad de energía inyectada en partículas relativistas.
Dicho valor: i) puede fijarse mediante algún criterio físico si no se cuentan con datos de la
fuente estudiada; ii) puede inferirse de las observaciones mediante modelos que ajusten la
SED.

Por último, el valor de Emax puede obtenerse a partir de restricciones que tengan en
cuenta:

1. El tiempo que lleva operando el mecanismo de aceleración, que en muchos casos es
simplemente el tiempo de vida de la fuente, tvida. Explícitamente:

tac(Emax) = tvida. (2.15)

Destacamos que esta limitación aplica, generalmente, sólo a fuentes muy jóvenes.

2. La razón de ganancia de energía de las partículas versus la razón de pérdidas por
enfriamiento (radiativo o adiabático). Explícitamente:

tac(Emax) = tenf(Emax), (2.16)

donde tenf es el tiempo característico de enfriamiento de las partículas. Esta suele ser
la mayor limitación para la energía máxima de los electrones.

3. La razón de ganancia de energía de las partículas versus la razón de pérdidas por escape.
Explícitamente:

tac(Emax) = tesc(Emax), (2.17)

donde tesc es el tiempo característico en que las partículas se escapan del sistema. Ésta
suele ser la mayor limitación para la energía máxima de los protones.
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4. El giroradio de las partículas debe ser menor que el tamaño de la región de aceleración
de la fuente. Esto se conoce como Criterio de Hillas. Explícitamente:

Emax = q RB , (2.18)

donde q es la carga de la partícula, y R y B representan el tamaño característico de la
región de aceleración y el campo magnético ambiente, respectivamente. Esta limitación
suele ser importante en escenarios donde se intenta explicar la aceleración de CRs de
muy altas energías (E � 15 eV), pero no es una restricción severa en los escenarios
analizados en esta tesis.

2.3. Ecuación de transporte

En la Sec. 2.2 vimos mecanismos de aceleración que llevan a la inyección de rayos cósmicos.
Ahora veremos cómo evoluciona esta población de partículas relativistas en el espacio de las
fases y en el tiempo.

La distribución en energía de las partículas está dada por la función N(~r, t, E), que re-
presenta la cantidad de partículas dentro de un volumen centrado en la posición ~r, que en
el instante t tienen energías comprendidas entre E y E + dE. Las unidades de N son erg−1

(partículas por unidad de energía).
En el caso más general con dependencia espacial, se puede calcular la distribución de

partículas por unidad de volumen de una dada población en diferentes energías, n(E,~r, t),
resolviendo la ecuación de transporte [28]:

dn

dt
= ∇ · (Dr∇n)−∇ · (~urn)− ∂(Prn)

∂E
+ ∂(brn)

∂E
+ ∂2(drn)

∂E2 . (2.19)

Los primeros dos términos del lado derecho dan cuenta del transporte de partículas por
difusión y convección, el tercer término representa las pérdidas de energía y los últimos dos
describen la aceleración de partículas a través de mecanismos de Fermi I y Fermi II. La
relevancia de los distintos términos depende de las escalas de tiempo características de los
procesos.

La difusión consiste en el movimiento propio, caótico, que tienen los CRs respecto a un
medio. Este movimiento es estocástico debido a las múltiples interacciones que el CR sufre
con los átomos del medio y/o las irregularidades magnéticas si su camino libre medio es
pequeño (ver Fig. 2.1). El tiempo característico en que las partículas de energía E difunden
un un medio de tamaño R es:

tdif(E) = R2

4D(E) , (2.20)

donde D(E) es el coeficiente de difusión en el medio. Es común optar por una expresión
simple para el coeficiente de difusión, en particular por la aproximación de difusión de Bohm
(Ec. (2.7)). Las partículas más energéticas se difunden más rápidamente.

La convección(i) es el proceso por el cual las partículas relativistas son arrastradas por el
movimiento de un fluido, como granos de arena en el viento. Lo que ancla a las partículas
relativistas al fluido es el campo magnético, el cual a su vez está congelado en las líneas de
fluido en un plasma de conductividad infinita. Notar que el tiempo de convección no depende
de la energía de las partículas; sólo depende de la velocidad del fluido y de la escala espacial
del problema.

(i)A veces se utiliza indistintamente el término advección, pero aquí preferimos reservar ese término para
procesos de convección en que el flujo es “hacia adentro” del sistema (por ejemplo, en discos de acreción).
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Las pérdidas de energía dependen de procesos radiativos según el tipo de partícula y
las condiciones del medio en que se encuentra, y de procesos no radiativos como lo es la
expansión adiabática del medio (trabajo que los CRs hacen sobre el gas circundante). Los
procesos radiativos más relevantes son discutidos en la Sec. 2.4.

La aceleración de Fermi I es básicamente DSA, aunque en ciertos casos la MR también
puede entrar aquí. La particularidad de estos procesos es que la ganancia relativa de energía
en cada ciclo es proporcional a β = v/c < 1 (donde v es la velocidad del choque o la velocidad
de reconexión, dependiendo el caso).

Los mecanismos de aceleración de Fermi II contemplan la aceleración de CRs que inter-
actúan con las inhomogeneidades de un plasma turbulento. No obstante, al no haber una
dirección preferencial y una velocidad alta del material, estos procesos suelen ser ineficientes
por tener una ganancia relativa de energía proporcional a β2 = (v/c)2 � 1, con v del orden
de la velocidad de turbulencia del plasma. Por este motivo no serán tratados en esta Tesis,
aunque pueden ser importantes en otros escenarios (por ej., [29]).

A continuación mostramos dos soluciones estacionarias de la Ec. (2.19) de particular
interés en el contexto de esta Tesis.

2.3.1. Solución one-zone
Si tanto la región de aceleración como la región de emisión de radiación pueden conside-

rarse homogéneas(ii), es válido integrar la Ec. (2.19) sobre el volumen V y sustituir la integral
sobre los últimos dos términos por la función de inyección Q. De esta manera se obtiene una
ecuación para la cantidad total de partículas con energía entre E y E + dE, N(E):

∂N(t, E)
∂t

+ ∂(Ė N(t, E))
∂E

= Q(t, E)− N(t, E)
tesc(t, E) . (2.21)

El lado derecho de la ecuación representa el flujo neto de partículas, dado por la diferencia
entre las partículas inyectadas y las que se escapan de la región. El tiempo de escape de las
partículas depende de los efectos de difusión y convección: tesc

−1 = tdif
−1 + tconv

−1. El factor
Ė = dE/ dt ≈ −E/tenf corresponde a las pérdidas por enfriamiento a través de los distintos
procesos relevantes. En general:

tenf
−1 =

∑
i

ti
−1, (2.22)

donde los ti son los tiempos de enfriamiento de los distintos procesos relevantes (ver Sec. 2.4).
Para el caso estacionario (es decir, en el que no hay dependencia en el tiempo), conside-

rando un emisor homogéneo y tanto pérdidas radiativas como de escape no dependientes de
la energía (o sea, convectivas), la solución a la Ec. (2.21) es:

N(E) = 1
|Ė|

∫ Emax

E
Q(E′) exp

(−τ(E,E′)
tesc

)
dE′, τ(E,E′) =

∫ E′

E

1
|Ė′′|

dE′′. (2.23)

Otra solución más simple de la Ec. (2.21) (al menos en cuanto a costos computacionales)
se obtiene si se consideran sólo las pérdidas radiativas:

N(E) = 1
|Ė|

∫ Emax

E
Q(E′) dE′. (2.24)

En presencia de pérdidas por escape, la solución anterior puede adaptarse para dar una
buena aproximación a la solución exacta si definimos un tiempo de pérdidas:

tper = mı́n (tenf , tesc). (2.25)
(ii)Un tratamiento similar puede hacerse si la región de aceleración posee un volumen mucho menor que la

región de emisión, que da lugar al formalismo de los modelos one-zone inhomogéneos.
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Índice Espectral: el índice espectral α de la distribución estacionaria de partículas (N)
depende tanto del índice espectral p de la inyección (Q) como de los procesos físicos que la
llevan al equilibrio. Si el proceso dominante es un enfriamiento con Ė ∝ Eδ (con δ ≥ 0),
entonces el índice espectral resultante es α = p − δ − 1. En la Sec. 2.4 se detallan algunos
procesos radiativos y sus correspondientes valores de δ.
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Figura 2.6. Solución estacionaria de la distribución de partículas para el escenario descrito
en la Sec. 2.3.1. Para partículas con energías debajo de 300 MeV domina el escape de
partículas mientras que a energías más altas domina un proceso de enfriamiento radiativo.
N(E) se obtiene de la integración numérica de la solución exacta dada por la Ec. (2.23)
mientras que Na(E) es la solución aproximada por la Ec. (2.24).

Veamos, a modo de ejemplo, la forma que toman estas soluciones cuando algún proceso
domina notoriamente frente al resto. Consideremos un escenario en el que es inyectada una
población de partículas relativistas con un índice p = 2 y Emax = 10 TeV. Supongamos
además que para partículas con energías debajo de 300 MeV domina el escape por un proceso
independiente de la energía (por ej. convección), mientras que a energías más altas domina
un proceso de enfriamiento cuyas pérdidas son proporcionales a E2 (por ej. sincrotrón, ver
Sec. 2.4). En la Fig. 2.6 se comparan las soluciones de las Ecs. (2.23) y (2.24) para este
escenario. Puede verse que en la región en que domina completamente el escape de partículas,
se tiene que N(E) ≈ Q(E) × tesc, mientras que en la región en que domina el enfriamiento
radiativo, las soluciones calculadas a partir de las Ecs. (2.23) y (2.24) coinciden y dan una ley
de potencias con un índice espectral más blando, α = 3. Las dos soluciones difieren levemente
en la región de transición entre que dominan las pérdidas radiativas por sobre el escape.

2.3.2. Solución de emisor con estructura

Veremos una solución de la Ec. (2.19) para el caso en que una fuente estacionaria se pueda
aproximar por una superficie emisora en el espacio 3D. Dicha superficie la trataremos como
un conjunto de emisores lineales 1D.

Este tratamiento tiene varias ventajas:

Es computacionalmente poco demandante en comparación con simulaciones 3D (aunque
más costoso que un simple one-zone).

Contempla condiciones inhomogéneas en distintas regiones del emisor.
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Permite construir mapas de emisión sintéticos. Estos pueden contrastarse con observa-
ciones en que la fuente esté resuelta.

Es bastante versátil y adaptable a distintos escenarios.

En particular, veremos una aplicación de este modelo para bow-shocks de estrellas runaway
en la Sec. 3.2.2 y para binarias con colisión de vientos en la Sec. 4.2. Otras aplicaciones a jets
o binarias con púlsares son posibles y serán abordadas en futuras investigaciones (ver por
ej. 5.2.2.2 para una aplicación en microcuásares).

Geometría: El primer paso consiste en identificar las simetrías del problema, puesto que
esto permite simplificar el tratamiento numérico. Consideremos la intersección de la superfi-
cie emisora con un plano tal que en todo punto el movimiento del fluido sea tangente a este
plano(iii). Esta intersección da lugar a una curva que bien puede parametrizarse en coordena-
das (x, y) o (r, θ), dependiendo el caso. Estrictamente, esta región tiene un cierto espesor que
despreciaremos a los fines de poder tratarla como una región 1D discretizada en un conjunto
de celdas. En cada punto de esta curva caracterizamos las propiedades del fluido mediante un
modelo magneto-hidrodinámico (MHD). También tendremos en cuenta otras variables que
pueden cambiar punto a punto, como los campos de fotones locales.

Distribución de partículas relativistas: Supondremos que en una celda se aceleran
continuamente partículas relativistas, las cuales pierden energía por distintos procesos de
enfriamiento a medida que son convectadas por el fluido a las siguientes celdas. El conjunto
de partículas provenientes de la celda con aceleración (contemplando también su distribución
espacial) corresponden a un emisor lineal. Hay tantos emisores lineales como celdas con
aceleración. La distribución total de partículas en la curva emisora se obtiene como la suma
de todos los emisores lineales.

Aplicamos el siguiente esquema para obtener la distribución de partículas NT en la su-
perficie emisora:

1. Calculamos la posición de la curva emisora en el planoXY en puntos discretos (xi(θi), yi(θi)).
Caracterizamos la trayectoria de las partículas a través de celdas 1D que representan
segmentos de emisores lineales.

2. Puede haber aceleración de partículas en cada celda, a partir de donde son convectadas
por el fluido. Simulamos las distintas trayectorias tomando distintos valores de un índice
imin: el caso en que imin = 1 corresponde a una línea que comienza en una posición
conveniente, como puede serlo la base de un jet o el ápex de una región de colisión
de vientos, mientras que imin = 2 corresponde a una línea que comienza un poco más
lejos, y así sucesivamente (Fig. 2.7). En caso de simetría axial, es suficiente con calcular
trayectorias sólo para emisores 1D con y ≥ 0.

3. Calculamos la potencia disponible para acelerar partículas NT en la posición i, ∆LNT(i).
La misma dependerá del escenario analizado y de la cantidad de celdas en la grilla
numérica.

4. En la primera celda (dada por i = imin) de cada emisor lineal se inyectan partículas
relativistas con un espectro Q(E, imin) como el discutido en la Sec. 2.2.3, sujeto a la
normalización acorde a ∆LNT(imin). Cada emisor lineal es independiente del resto.

(iii)De haber algún eje de simetría, es conveniente que el plano pase por el mismo.
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2.3. Ecuación de transporte

Figura 2.7. Ilustración de las estructuras que componen el modelo de emisor extendido. A la
izquierda se muestran distintos emisores lineales, señalados como j = 1, 2, 3, que comienzan
en distintas regiones del emisor y se desplazan a lo largo del mismo. A la derecha se muestra
cómo se colapsa esto a una única estructura 1D, llamada curva emisora, caracterizada por las
celdas i = 1, 2, 3 que tienen en cuenta todas las partículas de los distintos emisores lineales
en cada posición.

5. En la celda de inyección, la distribución estacionaria de partículas se calcula como:
N0(E, imin) ≈ Q(E, imin)×mı́n (tcel, tenf), donde tcel es el tiempo que tardan las partí-
culas en ser convectadas en la celda.
Considerando que las partículas pierden energía por distintos procesos, se tiene que las
partículas de energía E llegan a la siguiente celda con una energía menor, E′. Dado
que el número total de partículas debe conservarse, si n × Vcel = cte celda a celda,
tenemos que: N(E) dE = N(E′) dE′. A partir de esa condición podemos obtener la
versión evolucionada del espectro inyectado como:

N(E′, i+ 1) = N(E, i) |Ė(E, i)|
|Ė(E, i+ 1)|

, (2.26)

donde Ė(E, i) = −E/tenf(E, i) es la tasa de enfriamiento para partículas de energía E
en la posición i. La energía E′ queda dada por la condición:

tcel =
∫ E′

E
Ė(Ẽ, i) dẼ. (2.27)

6. Repetimos el mismo procedimiento variando imin, lo cual representa distintos emisores
lineales sobre la misma curva emisora en el plano XY .

7. Obtenemos la distribución total (estacionaria) de partículas en cada celda i de la curva
emisora, Ntot(E, i), mediante la suma de todas las contribuciones N(E, i) obtenidas
para cada emisor lineal. Así, la curva emisora puede representar, por ejemplo, una cuña
de una superficie emisora.

8. Obtenemos la distribución de partículas en cada posición (xi, yi, zi) de la superficie
emisora en un espacio 3D. Para hacer esto podemos calcular varias curvas emisoras,
o simplemente –si las simetrías del problema lo permiten– rotar la curva emisora ya
obtenida en torno a un eje de simetría.
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Figura 2.8. Distribución de electrones en cada celda para un emisor línea que comienza
en imin = 1 (izquierda), y para una curva emisora (i.e, la suma de las líneas emisoras con
distintos imin; derecha). En escala de colores se muestra la distribución en cada celda, y en
línea coral punteada la suma de todas las celdas.

A modo de ejemplo, mostramos esta solución para un escenario en el que solamente tienen
lugar la convección y un proceso radiativo cuya eficiencia sea mayor para partículas más
energéticas (por ej., sincrotrón). Consideramos un emisor cuya estructura puede describirse
con una única curva emisora, que dividimos en 50 segmentos. Por simplicidad tomamos que
la distribución localmente acelerada en cada celda es igual para todas las celdas(iv) y una
normalización arbitraria. En la Fig. 2.8 mostramos la distribución de electrones en cada celda
para un emisor línea que comienza en imin = 1, y la distribución de electrones de la curva
emisora constituida por la suma de todos los emisores línea. En el emisor línea, se puede ver
que la distribución de partículas va corriéndose hacia bajas energías celda a celda, vaciándose
los niveles más energéticos y poblándose aquellos en los que el escape por convección todavía
no domina por sobre las pérdidas radiativas. Este efecto se mitiga un poco en la distribución
de la curva emisora, puesto que en cada celda hay una componente adicional de partículas
localmente aceleradas que todavía no se han enfriado. Los picos en la distribución son un
artefacto numérico producto de discretizar las energías de las partículas y la longitud del
emisor.

2.4. Procesos radiativos
En esta sección se describen los procesos relevantes en el contexto de esta tesis. Nuestro

objetivo es familiarizar al lector con las características básicas de los procesos que generan
emisión NT, enfatizando la forma de las SEDs de los mismos.

Una característica que es común a todos los procesos, es que la radiación generada por una
partícula relativista con factor de Lorentz γ es emitida dentro de un cono de semiapertura
1/γ. Para partículas muy energéticas, esto significa que la emisión está muy colimada y por lo
tanto sólo detectamos la emisión NT de partículas que se mueven en la dirección de nuestra
visual.

Para calcular la emisión producida por las partículas a través de distintos canales de
interacción, necesitamos conocer la potencia específica radiada por una partícula de energía

(iv)Recordar que para cada línea emisora hay una única celda con aceleración, que es en la que comienza la
línea. Recíprocamente, en cada celda comienza una línea emisora.
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2.4. Procesos radiativos

E en fotones de energía ε:

P (E, ε) = E nblancos c
dσ(E, ε)

dε , (2.28)

donde dσ
dε es la sección eficaz diferencial de la interacción, nblancos es la densidad de blancos

(dependiente de cada proceso) y c es la velocidad de la luz en el vacío.
Luego, la potencia específica radiada por toda la población de partículas es:

Lε(ε) =
∫ Emax

Emin
N(E′)P (E′, ε) dE′. (2.29)

A continuación veremos las distintas magnitudes involucradas en el cálculo de la potencia
específica de cada proceso (Ec. (2.28)) que nos permitirán calcular la SED (Ec. (2.29)) una
vez que hayamos resuelto la distribución de partículas (Sec. 2.3).

2.4.1. Sincrotrón

Generalidades: Una partícula con carga q y masa m que se mueve con velocidad ~v en
presencia de un campo magnético ~B, experimenta una fuerza de Lorentz:

~F = q

c
~v × ~B . (2.30)

Dicha fuerza es perpendicular a la dirección de movimiento, por lo que en ausencia de otras
fuerzas la partícula describe una trayectoria helicoidal a lo largo de una línea de campo
magnético. Al ser una carga acelerada, la partícula pierde parte de su energía en la forma de
radiación electromagnética. La potencia con que una partícula relativista emite fotones está
dada por (por ej., [30]):

P (E, ν) ≈ 4.39× 10−22
(
B⊥
1 G

)(
ν

νc

)1/3
exp (−ν/νc) erg s−1 Hz−1, (2.31)

donde E es la energía de la partícula, ν la frecuencia del fotón emitido, νc es una frecuencia
característica, y B⊥ es la componente del campo magnético perpendicular a la velocidad
de la partícula. Usualmente, en plasmas astrofísicos el campo magnético se puede modelar
como la suma de una componente ordenada y una componente desordenada o isotrópica; en
el caso isotrópico en la Ec. (2.31) puede tomarse en promedio B⊥ ≈

√
2/3B. La frecuencia

característica νc está dada por:

νc(E) = 4.22× 106
(
B⊥
1 G

)(
E

mc2

)2
Hz . (2.32)

La potencia radiada por una partícula tiene un máximo muy pronunciado en ν = 0.29 νc; es
decir, una partícula de una dada energía en un dado campo magnético, emite mayoritaria-
mente fotones en un rango pequeño de frecuencias cercanas a νc. Típicamente, los fotones
sincrotrón tienen energías inferiores a 1–10 keV(i), por lo que no generan emisión de rayos-γ.
La emisión sincrotrón es fundamentalmente observada en longitudes de onda de radio, aunque
en algunos casos también puede observarse en el óptico y hasta en R-X.

(i)Energías más altas pueden alcanzarse si, por ejemplo, en una región con campos magnéticos fuertes se
inyectan pares secundarios muy energéticos (por ej., originados por un proceso de Bethe-Heitler).
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2. Elementos de Astrofísica Relativista

Espectro: Supongamos una distribución de electrones relativistas de tipo ley de potencias
con índice espectral p, Ne(Ee) ∝ Ee

−p, para energías Ee,min ≤ Ee ≤ Ee,max. En este caso,
el espectro de emisión sincrotrón en el rango 0.29 νc(Ee,min) . ν . 0.29 νc(Ee,max) es tal
que Lε ∝ ε−(p−1)/2. Por lo tanto, definiendo ε Lε ∝ εα, la SED es una ley de potencias con
índice(ii) α = (3− p)/2.

La información que es posible extraer de un espectro sincrotrón observado es:

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

2. Si se conoce la distancia a la fuente, a partir del flujo sincrotrón es posible obtener
una relación entre la cantidad de energía en electrones relativistas (relacionada con la
normalización de Ne) y la intensidad del campo magnético (B).

3. Si se logra observar el corte exponencial a altas frecuencias, se puede obtener νc(Ee,max,B),
y con este valor una combinación entre Ee,max y B.

4. Si se logra observar el corte a bajas frecuencias(iii), se puede obtener νc(Ee,min, B), y
con este valor una combinación entre Ee,min y B.

A modo de ejemplo, consideremos una distribución de partículas N(Ee) con p = 2,
Ee,min = 1 GeV, Ee,max = 10 TeV, y una normalización arbitraria. Consideremos además
la presencia de un campo magnético de B = 10µG. En la Fig. 2.9 mostramos las contribucio-
nes de electrones con energías en rangos específicos, y la suma de estas contribuciones que da
lugar a la SED sincrotrón de tipo ley de potencia descrita anteriormente. También se puede
apreciar una caída exponencial para energías ε > 0.29h νc(Ee,max), mientras que en la región
de energías ε < 0.29h νc(Ee,min) el espectro tiene pendiente (índice espectral) α = 4/3.

Polarización: La radiación sincrotrón emitida por una partícula relativista está intrínse-
camente polarizada. En el caso de una distribución de partículas, el grado de polarización
lineal depende débilmente del índice espectral de la distribución p, y puede alcanzar un valor
cercano al 70%. No obstante, la falta de homogeneidad del campo magnético y la turbulencia
del medio disminuyen el grado de polarización notablemente.

Otros factores que influyen en la polarización detectada son procesos de depolarización al
atravesar plasmas (ver Sec. 4.4.3.1).

2.4.2. Compton Inverso

El proceso de Compton Inverso (IC, por sus siglas en inglés) se produce cuando un fotón
de energía εf es dispersado por un electrón relativista de energía Ee, resultando en una
transferencia de energía del electrón al fotón(iv), que pasa a ser un rayo γ de energía εγ
[31]. Este proceso depende fuertemente del ángulo de interacción dado por la dirección del

(ii)En radioastronomía es común definir los flujos por unidad de frecuencia, Sν , de modo tal que si Sν ∝ ναR ,
αR se relaciona con α como αR = α− 1, y con p como p = −2αR + 1.

(iii)Ver en la Sect. 2.5 otros procesos que pueden generar un corte similar a bajas frecuencias.
(iv)En el efecto Compton Directo, es el fotón el que cede parte de su energía al electrón, pero este proceso
ocurre raramente con electrones relativistas.
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Figura 2.9. Una SED generada por una distribución de partículas del tipo N(Ee) ∝ Ee
−2

en un campo magnético homogéneo. La curva sólida es la SED sincrotrón total, las cur-
vas a rayas son la contribución de electrones de distintos rangos de energías, y las curvas
punto-raya y punto-punto-raya son ajustes lineales en distintas porciones del espectro. Los
parámetros relevantes se detallan en el texto.

momento del electrón y del fotón antes de la colisión. A partir de la conservación del cuadri-
impulso puede deducirse que el fotón es dispersado en la dirección de movimiento original del
electrón, dentro de un cono de semiapertura ∼ 1/γe.

Para estudiar la sección eficaz total de IC es conveniente introducir el parámetro de
Klein-Nishina (K-N):

x = Ee εf

(mec2)2 . (2.33)

En la Figura 2.10 graficamos la sección eficaz total de IC en unidades de la sección eficaz
de Thomson, σT = (8/3)π r2

e ≈ 0.66 b. Puede apreciarse que existen dos regímenes distintos
de interacción según el valor del parámetro x.

Régimen de Thomson: Si x � 1 la interacción es clásica y el electrón pierde sólo una
pequeña fracción de su energía en la misma. La energía del fotón resultante es mucho
menor que la del electrón. En promedio, la energía del fotón dispersado es del orden
de εγ ≈ γ2

e εf , mientras que la máxima energía que puede alcanzar es εγ,max ≈ 4γ2
e εf en

una colisión frontal (por ej., [32]). En la Fig. 2.10 puede verse que, en este régimen, la
sección eficaz total es aproximadamente igual a la sección eficaz de Thomson: σIC ≈ σT.

Régimen de Klein-Nishina: Si x � 1 entonces los efectos cuánticos son importantes y
aparecen otros canales posibles de interacción(v) y la sección eficaz decrece drásticamen-
te. No obstante, el electrón cede casi toda su energía al fotón, por lo que la energía del
fotón γ resultante es alta y, pese a que la probabilidad de interacción es mucho menor,
cada interacción es mucho más significativa. En la Fig. 2.10 puede verse que en este
régimen la sección eficaz total decrece como σIC ∝ x−0.9; para energías fijas del campo
de fotones, podemos decir que la sección eficaz decrece aproximadamente con E−1

e .
(v)En particular, la creación de tripletes: e− + γ → e− + (e− + e+); ver [6].
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Figura 2.10. Sección eficaz total IC en función del parámetro de K-N (Ec. (2.33)). La
banda vertical gris centrada en x = 0 señala la región de transición entre el régimen de
Thomson y el de K-N. Se muestran ajustes lineales en ambos regímenes y sus respectivas
pendientes.

Para obtener la potencia IC radiada en fotones de energía εγ , debemos tener en cuenta
la distribución en energías de los fotones incidentes, nf(εf), y el ángulo de interacción, θ.
La aproximación a orden cero más simple consiste en considerar al campo de radiación como
monocromático y utilizar una normalización apropiada (cuerpo gris). Otra opción más precisa
–pero computacionalmente más costosa– es tener en cuenta la forma exacta de la distribución
del campo de fotones. En la Ec. (2.28) esto se traduce en reemplazar nblancos por la distribución
diferencial e integrar sobre las energías εf de los fotones blanco:

P (Ee, εγ , θ) =
∫ εf,max

εf,min
P (Ee, εγ , εf , θ)

dnf(εf)
dεf

dεf . (2.34)

En el caso de fotones de origen térmico, la forma funcional de nf puede obtenerse a partir
de la Ley de Planck (cuerpo negro). En este caso, como la forma del espectro de cuerpo
negro es conocida, se puede esquivar el cálculo de la integral en las energías de los fotones
incidentes mediante el uso de factores apropiados. Este “truco” numérico está descrito en [33].
Con las fórmulas que proveen los autores se puede calcular el espectro IC con una precisión
casi igual a la que se obtiene con la fórmula completa, y requiere un tiempo de cómputo
significativamente menor.

A modo de ejemplo, veamos las características de un espectro IC típico. Supongamos
una distribución de electrones del tipo Ne(Ee) ∝ Ee

−2, Ee,min = 1 MeV, Ee,max = 1 TeV, y
normalización ENT =

∫
EeNe(Ee) dEe = 1040 erg. Supongamos además que esas partículas

están rodeadas por un gas de temperatura T = 104 K que emite como un cuerpo negro. Los
electrones interactúan con el campo de radiación térmico que supondremos isotrópico. En
una aproximación monocromática del campo de radiación, podemos tomar εf = 2.7 k T como
una energía típica de los fotones, y Uf = 4σT 4/c como una densidad de energía característica
del campo de fotones, y a partir de eso obtener el número de fotones blanco, Nf = Uf/εf .
Definamos ahora una energía εc = (4/3) γe,min

2 εf , tal que εc es del orden de la energía mínima
que obtienen los fotones dispersados en colisiones frontales. En la Fig. 2.11 se muestra la SED
por IC resultante, tanto en la aproximación monocromática como utilizando el formalismo
de [33]. El espectro para energías ε < εc tiene pendiente 5/3, mientras que para energías
εc < ε < Ee,min tiene pendiente α = (3−p)/2 (al igual que un espectro sincrotrón). Notar que
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Figura 2.11. La SED generada por una distribución de partículas del tipo Ne(Ee) ∝ Ee
−2

en un campo de radiación isotrópico y homogéneo. La curva roja sólida y la curva violeta a
rayas son la SED IC calculada con el formalismo de [33] y la aproximación monocromáti-
ca, respectivamente. Las curvas punteada y raya-punteada son ajustes lineales en distintas
porciones del espectro. La raya gris vertical marca la energía εc. Los parámetros relevantes
se detallan en el texto.

la energía máxima de los fotones es del orden de la energía máxima de los electrones, puesto
que las interacciones más energéticas ocurren ya en el régimen de K-N. Se observa que ambas
aproximaciones dan un espectro muy similar, el cual difiere levemente a energías cercanas a
εc; si las interacciones ocurren sólo en el régimen de Thomson (por ej., si Ee,max < 10 GeV),
los espectros difieren también (ligeramente) en el extremo de las altas energías.

2.4.3. Bremsstrahlung relativista

El Bremsstrahlung es el proceso mediante el cual una partícula cargada (usualmente un
electrón) emite radiación al ser acelerada en el campo electrostático de un núcleo atómico u
otra partícula cargada. Si los electrones interactuantes están en un gas en equilibrio térmico,
la radiación que producen es llamada libre-libre. Si en cambio los electrones son relativistas,
el proceso se conoce como Bremsstrahlung Relativista y el espectro originado difiere de un
espectro térmico.

La expresión para la sección eficaz diferencial está dada por [6]:

dσBr
dεγ

= 4αr2
eZ

2

εγ
φ, (2.35)

donde α es la constante de estructura fina, Z es la cantidad de protones del núcleo, y φ es
una función que varía según si el núcleo está desnudo (por ej, HII) o apantallado (por ej,
H). Vale destacar que las pérdidas por Bremmstrahlung son ∝ Ee, por lo que no suelen ser
relevantes a muy altas energías frente a pérdidas por sincrotrón o IC.

Para una distribución de partículas de tipo ley de potencias Ne(Ee) ∝ E−pe , el espectro
de rayos γ resultante, Nγ(εγ), tiene la misma forma que el espectro original de electrones.

A modo de ejemplo, en la Fig. 2.12 mostramos una SED por Bremmstrahlung rela-
tivista para una distribución de electrones de tipo ley de potencias con índice p = 2.2,
Ee,min = 1 MeV, Ee,max = 20 GeV, y normalización arbitraria. El espectro para energías
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Figura 2.12. SED generada por una distribución de partículas del tipo Ne(Ee) ∝ Ee
−2.2

en un campo de materia homogéneo. La curva sólida es la SED, y la curvas punteada y
rayada son ajustes lineales en distintas porciones del espectro. Los parámetros relevantes se
detallan en el texto.

ε < Ee,min tiene pendiente +1, mientras que para energías Ee,min < ε < Ee,min tiene pen-
diente α = −(p − 2). Notar que la energía máxima de los fotones es del orden de la energía
máxima de los electrones.

2.4.4. Colisiones p-p

En la interacción entre un protón relativista y otro protón (por ej., el núcleo de un gas cir-
cundante al emisor) pueden producirse piones neutros mediante la reacción p+p→ p+p+π0.
Los piones neutros son inestables y en un 98.8% de los casos decaen en dos fotones γ mediante
la reacción π0 → γ + γ. En este proceso el protón relativista pierde cerca de la mitad de su
energía cinética, que es transferida principalmente a un pión líder que alcanza una energía
de Eπ ∼ 0.17Ep.

Para calcular en detalle el espectro de rayos γ producido por una población de protones
Np(Ep) al interactuar con un medio de densidad na, es necesario conocer:

1. El espectro del número de rayos γ producidos por el decaimiento de piones con energía
Eπ. El resultado es un rectángulo centrado en mπc

2/2, de altura 2/
√
E2
π − (mπc2)2 (el

factor 2 proviene de que en cada decaimiento se producen 2 fotones), y un ancho que
depende de la velocidad del pión (ver Fig. 2.13). Cuanto mayor sea la energía del pión,
más amplio es el espectro de energías posible para los fotones, lo cual se traduce en un
rectángulo más bajo y ancho [6].

2. Cuántos piones por unidad de tiempo y por unidad de energía se producen en una
colisión p-p: Esta función se conoce como la emisividad qπ(Eπ, Ep). Una forma sencilla
de calcularla es el formalismo de la funcional δ [34], que consiste en fijar una única
energía de piones para cada energía de los protones(vi): Eπ = 0.17 × (Ep − mpc

2).
De esta forma se puede sustituir la energía de los protones resultando en la siguiente
aproximación:

qπ(Eπ) = c naNp(mpc
2 + Eπ/0.17)σpp(mpc

2 + Eπ/0.17), (2.36)
(vi)Otros formalismos más precisos (y complejos) pueden encontrarse en [35, 36].
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Figura 2.13. Esquema de la distribución espectral del número de rayos γ resultantes de
una distribución de piones neutros. Cada rectángulo corresponde a la producción de rayos
γ para una energía fija de los piones.

donde σpp es la sección eficaz total inelástica de interacción p-p, que puede determinarse
experimentalmente y parametrizarse como [35]:

σpp(Ep) = (34.3 + 1.88ξ + 0.25ξ2)

1−
(
Eth
Ep

)2
 , (2.37)

con Eth ≈ 1.22 GeV y ξ = log(Ep/1 TeV).

Con esto puede calcularse la emisividad de fotones generada por una distribución en
energía de piones. La misma es la suma de las contribuciones de cada pión (por ej., [32]):

qγ(εγ) =
∫ Eπ,max

Eπ,min

2√
E2
π − (mπc2)2

qπ(Eπ) dEπ, (2.38)

donde Eπ,min = εγ + m2
πc

4/4εγ y Eπ,max ≈ 0.17Ep,max. El resultado es una distribución (en
el número de fotones) con un máximo en εγ = mπc

2/2 (ver Fig. 2.13). Luego, la potencia
específica se obtiene como:

L(εγ) = εγqγ(εγ) . (2.39)
En la Fig. 2.14 se muestra a modo de ejemplo una SED p-p típica. Se asume un emisor

homogéneo y estacionario, con una población de protones relativistas con índice espectral
p = 2, Ep,min = 1 GeV, Ep,max = 20 TeV y normalización arbitraria. Es destacable que el
espectro p-p queda limitado al rango de rayos γ, y se extiende desde εγ & 0.1Eth hasta
εγ ≈ 0.1Ep,max. La SED en general es aproximadamente plana (α ≈ 0) si el índice espectral
de la distribución de protones es cercano al valor típico de p ≈ 2.

Las interacciones p-p pueden ser relevantes en fuentes que presentan medios densos. Es
importante destacar que las interacciones de tipo hadrónico son las principales responsables de
la producción de neutrinos de muy altas energías. En consecuencia, la detección de neutrinos
muy energéticos provenientes de una fuente de R-γ es evidencia muy fuerte a favor de que
los R-γ observados son (al menos en parte) de origen hadrónico.

2.5. Procesos de absorción
En líneas generales, existe un proceso de absorción asociado a todo proceso de emisión.

Algunos de estos procesos de absorción resultan relevantes en el contexto de esta Tesis. En este
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Figura 2.14. SED generada por una distribución de protones del tipo Np(Ep) ∝ Ep
−2 en

un campo de materia homogéneo. La curva sólida es la SED, y la curva a rayas es un ajuste
lineal en la porción del espectro que se comporta como una ley de potencias. Los parámetros
relevantes se detallan en el texto.

Figura 2.15. Esquema de absorción de un haz incidente de intensidad I0 al atravesar un
medio con densidad de blancos n. La intensidad del haz saliente es I < I0.

capítulo primero daremos una introducción genérica a la atenuación de la emisión intrínseca
de las fuentes, para luego describir los procesos de absorción relevantes en distintas longitudes
de onda.

Absorción: dada una intensidad intrínsica I0
γ(εγ) de fotones de energía ε que atraviesan

una distancia ∆l en un medio de densidad n (Fig. 2.15), la intensidad emergente es:

Iγ(εγ) = I0
γ(εγ) exp (−τ(εγ)), (2.40)

donde τ(εγ) es la profundidad óptica del medio para fotones de energía εγ :

τ(εγ) =
∫ ∆l

0
σ(εγ)n dl, (2.41)

con σ(εγ) la sección eficaz del proceso.
Si τ � 1 diremos que el medio es ópticamente grueso (opaco a la radiación), mientras que

si τ � 1 diremos que el medio es ópticamente delgado (transparente a la radiación).

2.5.1. Radio-ondas

Hay varios procesos que pueden atenuar la emisión observada en radio-ondas de baja
frecuencia.

32



2.5. Procesos de absorción

Absorción libre-libre: La absorción libre-libre (FFA, por sus siglas en inglés) se produce
cuando electrones libres en un gas ionizado absorben un fotón incidente. El coeficiente de
absorción por unidad de longitud, α, tiene la siguiente expresión (por ej., [37]):

αff = 3.7× 108 Z2 ne ni T
−0.5 ν−3

[
1− exp

(−h ν
k T

)]
gff(ν, T ) ; [αff ] = cm−1, (2.42)

donde ni/e es la densidad de iones/electrones en el medio, T su temperatura, Z el número
atómico promedio, ν la frecuencia de los fotones, y gff el factor de Gaunt que se encuentra
tabulado en [38].

Como puede verse en la Ec. (2.42), la absorción depende fuertemente de la densidad del
medio (aprox., ∝ n2

a) y más débilmente de la temperatura (aprox., ∝ T−0.5) del mismo. A su
vez, la absorción es altamente dependiente de la frecuencia de los fotones incidentes, siendo
mucho mayor a frecuencias bajas (aprox., ∝ ν−2 para h ν � k T ). Por este motivo la FFA
afecta casi exclusivamente en el rango de radio-frecuencias. La opacidad del medio se puede
calcular como:

τff(ν) =
∫
αff(ν, ~r) ds, (2.43)

donde s es la distancia a lo largo de la trayectoria de la partícula y ~r es la posición en el gas.
Notar que la dependencia de αff con n2

a hace que la misma cantidad de material, concentrada
en un volumen menor, dé lugar a una mayor opacidad que si ese mismo material se encontrase
distribuido en un volumen más grande. En otros contextos, este tipo de dependencia con n2

a
posibilita estudios de porosidad en un medio.

Efecto Razin-Tsytovitch: a fines prácticos, este efecto es una corrección en el espectro
sincrotrón que surge de considerar que los electrones relativistas no se encuentran en el vacío,
sino en un plasma. Observacionalmente se traduce en un quiebre a bajas frecuencias que
depende únicamente de la densidad na y campo magnético B del medio (por ej., [39]).

Recapitulando, las fórmulas clásicas para la potencia sincrotrón se derivan para un elec-
trón (o una partícula cargada en general) moviéndose en el vacío. Sin embargo, en un contexto
astrofísico los electrones usualmente están inmersos en un plasma. El efecto neto del plasma
es que la radiación sincrotrón a bajas frecuencias es suprimida. Enfatizamos que esto no se
trata de un efecto de absorción de la radiación, sino que simplemente los electrones relativis-
tas no radían tanta potencia como la estimada utilizando fórmulas apropiadas para el vacío,
y la potencia que radían se concentra en frecuencias más altas (Melrose 1980).

Sean γe = [1 − (v/c)2]−0.5 el factor de Lorentz de un electrón en el vacío, ω la fre-
cuencia de los fotones emitidos y ωp =

√
4πna q2/m la frecuencia de plasma(i). El índice

de refracción del medio es nr =
√

1−
(ωp
ω

)2, y la velocidad de fase de la luz en este me-
dio es: vφ = c/nr ∼ c [1 + 1

2
ωp
ω ] > c. El factor de Lorentz relativo a esta velocidad es:

ξe = [1− (v/vφ)2]−0.5 ∼ γe[1 + (ωp γe/ω)2]−0.5 . A frecuencias bajas, tales que ω � ωp γe, se
tiene que ξe � γe, por lo que un electrón ultra-relativista en el sentido de que γe � 1, resulta
no ser tan ultra-relativista en términos de ξe. Por lo tanto, la potencia y la frecuencia típica
radiadas por un electrón dependen tanto de ξe como de γe [30].

Resulta conveniente definir la frecuencia de Razin-Tsytovitch (R-T):

νRT ≈ 20
(

na
1 cm3

)( 1 G
B sin θ

)
Hz, (2.44)

de modo que el quiebre exponencial a bajas frecuencias en el espectro sincrotrón debido al
efecto R-T puede describirse como: Sν∝ exp (−ν/νRT).

(i)La frecuencia de plasma es la frecuencia con que oscilan los electrones debido a fuerzas electromagnéticas
restitutivas cuando en un plasma hay separación de cargas.
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Autoabsorción sincrotrón: destacamos que este proceso es relevante principalmente para
fuentes muy compactas, intensas y con una densidad de electrones relativistas muy alta, por
lo que no será un proceso dominante en los escenarios en los que nos concentraremos en
esta tesis. No obstante, por completitud damos una pequeña descripción del mismo. Una
descripción detallada de este proceso y las fórmulas involucradas se pueden encontrar en [40].

La autoabsorción sincrotrón (SSA, por las siglas en inglés de Synchrotron Self-Absorption)
ocurre cuando una fuente sincrotrón es tan intensa que la re-absorción de la radiación sincro-
trón por los mismos electrones se vuelve importante. Más concretamente, este efecto aparece
cuando la temperatura de brillo(ii) de una fuente a una frecuencia ν ∼ νSSA se acerca a la
temperatura cinética equivalente de los electrones relativistas, Te ≈ Ee/(3 k). A frecuencias
ν < νSSA el espectro sincrotrón queda entonces auto-absorbido. Para el caso de una fuente
homogénea, el índice espectral a bajas frecuencias se vuelve αR = 5/2, independientemente
del índice p de la distribución de electrones. Dado que las fuentes astrofísicas usualmente son
inhomogéneas, las pendientes observadas son menores que 5/2.

2.5.2. Rayos-X

Para fotones en el rango de los R-X de bajas energías, el proceso de absorción dominante
es la absorción fotoeléctrica. Este es el proceso por el cual un átomo absorbe un fotón y libera
un electrón con energía cinética igual a la diferencia entre la energía original del fotón y la
energía de ligadura del electrón (por ej., [41] y referencias allí). A esta absorción contribuyen
tanto el gas atómico y molecular como los granos de polvo, que dan lugar a una sección eficaz
dependiente de la energía, σ(ε). Allí se pesan las contribuciones de los diferentes elementos
químicos de acuerdo a sus abundancias relativas (por ej., [42]). La cantidad de material
absorbente en la línea de la visual se expresa en proporción al número de átomos de H, que
es el elemento más abundante en el espacio, a través de la densidad columnar NH (pese a que
estos átomos prácticamente no intervienen en la absorción). A partir de la densidad columnar
y la sección eficaz se obtiene la opacidad τ(ε) = σ(ε)NH. La función σ(ε) es aproximadamente
monótona y decrece con la energía como ε−3, afectando principalmente a R-X con energías
por debajo de ∼ 2 keV.

2.5.3. Rayos-γ

El proceso más relevante para la absorción de R-γ (especialmente en el contexto de sis-
temas con estrellas de gran masa) es la absorción por creación de pares en un campo de
radiación. Supongamos un fotón γ de energía εγ y un fotón ambiente de energía ε0. Estos dos
fotones pueden interactuar creando un par electrón-positrón si verifican la condición(iii):

εγ ≥
2(mec

2)2

ε0 (1− cos θ) , (2.45)

donde θ es el ángulo comprendido entre la dirección de movimiento de los fotones involucrados.
En esta expresión se evidencia la importancia del ángulo de interacción: la energía umbral
para la interacción será mínima si la colisión es frontal, mientras que será infinita si los fotones
se propagan en la misma dirección y con el mismo sentido, lo cual implica que en ese caso no
se produce absorción. A su vez, la sección eficaz de la interacción γ + γ → e+ + e− también

(ii)En radioastronomía, incluso para fuentes NTs se define una temperatura a partir de la intensidad específica
Iν a una frecuencia ν como Tb ≡ Iνc2 (2kν2)−1.

(iii)Esta condición surge de la conservación del cuadri-impulso en la interacción. Contempla no sólo el reque-
rimiento mínimo de energía, sino también que las partículas (en general) no se crean en reposo.
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depende fuertemente del ángulo de interacción entre los fotones; la misma puede calcularse
como [43]:

σγγ(εγ , ε0) = πr2
e

2 (1− β2)
[
2β(β2 − 2) + (3− β4) ln

(1 + β

1− β

)]
, (2.46)

con:
β =

(
1− 1

s

)1/2
, s = εγ ε0 (1− cos θ)

2(mec2)2 . (2.47)

Supongamos que el fotón γ es tal que εγ � 1 MeV, y que el fotón del campo de radiación
ambiente tiene energía ε0 � 1 MeV. El máximo de la sección eficaz ocurre para energías εγ
cercanas a la energía umbral dada por la Ec. (2.45). Esto significa que fotones γ con energías
del orden de 100 GeV son absorbidos principalmente por fotones UV, mientras que fotones
con energías del orden de 1–10 TeV son absorbidos principalmente por fotones IR.

Otros procesos de absorción de fotones γ menos importantes en entornos de estrellas
tempranas son [6]:

Absorción en campos magnéticos (γ+B → e+ + e−+B). Para que este proceso ocurra
se requieren campos magnéticos muy intensos.

Creación de pares en un campo coulombiano (γ + p → e+ + e− + p). Este proceso es
relevante sólo en fuentes con una densidad muy alta.
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Capítulo 3

Estrellas masivas y sus
interacciones a gran escala

Como se mencionó en la Sec. 1.3, las estrellas de gran masa son muy luminosas, y sus
intensos campos de radiación aceleran vientos que inyectan una enorme cantidad de energía
en el medio interestelar (ISM, por sus siglas en inglés) circundante. De hecho, la energía
mecánica que el viento de una estrella masiva deposita en su entorno a lo largo de toda su
vida es del orden de la energía cinética del gas eyectado durante una explosión supernova.
Los vientos estelares quedan fundamentalmente caracterizados por dos parámetros: la tasa
de pérdida de masa, Ṁ , y la velocidad terminal, v∞.

Velocidad terminal: los vientos se aceleran por presión de líneas de absorción de metales
(como el Fe). Los fotones que provienen de la superficie de la estrella se alejan transportando
momento en la dirección radial. Cuando un átomo de las zonas más externas de la estrella
absorbe uno de estos fotones, el átomo gana momento en esa misma dirección. Como la di-
rección en que ese fotón es re-emitido por el átomo es aleatoria, en promedio el átomo se
acelera en la dirección radial. Los átomos metálicos arrastran a los elementos no metálicos
(como el H) presentes en el material ionizado del viento por medio de interacciones coulom-
bianas. De esta manera, el material del viento estelar es acelerado por el campo de radiación
[44]. No obstante, el campo de radiación se diluye con la distancia y por lo tanto muy lejos
de la estrella la aceleración se vuelve nula. La velocidad del viento tiende asintóticamente
a un valor v∞ conocido como velocidad terminal del viento. En el marco de la teoría CAK
(Castor, Abbott & Klein; [45]) de vientos de estrellas de gran masa, la velocidad del viento
a una distancia r de la estrella está dada por:

vv(r) = v∞

[
1−

(
R?
r

)α]β
, (3.1)

donde α ∼ 1 y β ∼ 1 son parámetros libres del modelo [46, y referencias allí]. A fines
prácticos, a una distancia del orden de 10 R? el viento ya ha alcanzado una velocidad cercana
a su velocidad terminal, y podemos asumir simplemente vv = v∞.

Las estrellas de tipo OB yWR tienen vientos con velocidades del orden de v∞ ∼ 103 km s−1,
aunque este valor puede variar cerca de un factor tres según el objeto.

Tasa de pérdida de masa: La determinación de la tasa de pérdida de masa en estrellas
de gran masa es compleja tanto desde un punto de vista teórico como observacional. En
el campo de la teoría y las simulaciones, los modelos más utilizados para estimar Ṁ son
los de [47], actualizados en [46]. No obstante, estos modelos pueden llegar a sobrestimar Ṁ
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en un factor ∼ 2 [48]. En cuanto al campo observacional, la determinación de Ṁ puede
hacerse, por ejemplo, mediante la medición del flujo en Hα o del continuo de radio. Sin
embargo, estos métodos dependen no sólo de la cantidad de masa en el viento, sino también de
cómo se distribuye. Debido a efectos de estructuras en el viento (Sec. 5.2.1), las estimaciones
observacionales de Ṁ también pueden estar sobreestimadas en un factor de varios.

Las estrellas WR suelen presentar vientos más densos que las OB, aunque podemos tomar
como referencia que las tasas de pérdida de masa de ambos tipos de estrellas son del orden
de Ṁ ∼ 10−7–10−5 M� yr−1.

Índice espectral: un aspecto clave para deducir la naturaleza de la emisión en radio de
una fuente es analizar el valor de su índice espectral αR. Un índice espectral αR < −0.1 es
evidencia concluyente de un origen NT de la emisión (y por consiguiente de la presencia de
partículas relativistas), mientras que índices positivos usualmente sugieren un origen térmico.
Un gas ionizado produce emisión térmica libre-libre (f-f) con un índice espectral que puede
ir desde +2 (ópticamente grueso) hasta −0.1 (ópticamente delgado). La opacidad depende
de la frecuencia, con lo cual una fuente puede tener una transición de ópticamente gruesa a
bajas frecuencias a ópticamente delgada a altas frecuencias. La opacidad también depende
fuertemente de la densidad del medio y de cómo está distribuido el material. En un viento
estelar el perfil de densidad del gas ionizado decae radialmente como 1/r2, por lo que en
zonas cercanas a la estrella el medio es ópticamente grueso, mientras que en zonas alejadas es
ópticamente delgado. Esto lleva a que típicamente los vientos estelares presenten una emisión
con un índice espectral intermedio, αR ≈ 0.6 en el rango radio–IR [49].

3.1. Burbujas estelares

Aquí damos una breve descripción de la formación de burbujas estelares, de algunos de
los principales fenómenos físicos que en ellas ocurren, y de nuestra participación en campañas
observacionales con el objetivo de vincular el estudio de burbujas estelares con la astrofísica
de altas energías.

3.1.1. Fenomenología

Una estrella masiva de secuencia principal forma una región HII a través de la cual se
propaga su viento hipersónico (Ṁ ∼ 10−6 M� yr−1, v∞ ∼ 103 km s−1), formando dos frentes
de choque: uno delantero (FS, por forward-shock) y otro reverso (RS, por reverse-shock). El
FS se propaga sobre el ISM, barriendo y acumulando material que forma una cáscara densa
y delgada. El RS se propaga sobre el viento estelar, comprimiéndolo y calentándolo [50].
De esta manera se genera una burbuja caliente, de baja densidad, y extendida (del tamaño
de unos pársecs) de viento estelar chocado que, cual un pistón, empuja a la cáscara fría
[51]. Más tarde, durante la etapa de supergigante roja (RSG), la estrella pierde una fracción
considerable de su masa en forma de un viento lento y denso (Ṁ ∼ 10−4–10−3 M� yr−1,
v∞ ∼ 10–100 km s−1). Este viento de RSG ocupa una región compacta de alta densidad
dentro de la burbuja estelar de la secuencia principal. Durante la etapa de WR, el viento de
la estrella se vuelve rápido y mantiene una tasa de pérdida de masa alta (Ṁ ∼ 10−5 M� yr−1,
v∞ ∼ 103 km s−1; por ej.[52]). Este viento rápido se encuentra con el lento viento predecesor,
creando una delgada capa de viento RSG colapsado y viento WR chocado [53]. Inestabilidades
crecen en la cáscara y se originan grumos densos y fríos. Eventualmente se generan grandes
filamentos en la cáscara, entre los cuales se filtra el viento de la WR y llega a la burbuja
de baja densidad. El proceso de mezcla genera material con temperaturas de ∼ 106 K [51].
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Actualmente existe una rica bibliografía en simulaciones numéricas de la (M)HD de burbujas
estelares [53, 54].

Las burbujas estelares han sido detectada de varias maneras. Entre ellas: nebulosas con
forma de anillo en el óptico (por ej.,[55]), cáscaras de emisión térmica en el continuo de radio
(por ej.,[56]), cáscaras de emisión en la línea de 21 cm de H (por ej.,[57]), cáscaras en el
IR (por ej.,[58, 59]) y, en algunos pocos casos más recientes, como fuentes difusas de R-X
térmicos (por ej.,[60, 61]). También se ha observado emisión IR de la interacción de burbujas
de secuencia principal [62, 63].

¿Rayos cósmicos en burbujas estelares?: al menos algunas de las condiciones básicas
para que opere el mecanismo de DSA (Sec. 2.2.1) están dadas en las burbujas estelares. Esas
condiciones se relacionan con la presencia de un choque fuerte y rápido debido al impacto del
viento estelar contra el material de la burbuja estelar. No obstante, hasta la fecha nunca se
ha detectado emisión NT proveniente de una burbuja estelar. No es claro si este es un efecto
de selección debido a las pocas (o nulas) investigaciones realizadas a la fecha con el objetivo
específico de detectar dicha emisión, o si es un indicio de que existen otros ingredientes
necesarios para la aceleración eficiente de CRs que no se satisfacen en las burbujas estelares.
En otros sistemas que guardan similitudes con las burbujas estelares sí se han encontrado
indicios claros de aceleración de CRs, como en los cúmulos compactos de estrellas masivas
[8], las binarias masivas con colisión de vientos [64, 65], los RSN (por ej.,[66]), jets proto-
estelares [67, 68] e incluso quizás en la interacción entre el viento de WR 20b y la cáscara del
cúmulo Westerlund 2 [69]. También se ha detectado la presencia de emisión NT en regiones
HII [70, 71].

La detección de emisión NT proveniente de burbujas estelares confirmaría su capacidad
de aceleración de CRs. Por otro lado, la no detección de dicha emisión podría ser un indicio
de aceleración ineficiente de CRs o de que la eficiencia radiativa de estos objetos es baja.
Esto último puede deberse a que los campos objetivo para que interactúen los CRs sean
inadecuados (campos magnéticos débiles, densidades de campos de radiación o partículas
bajas, etc.). Un modelo capaz de estimar esta eficiencia radiativa debe tener en cuenta,
primero, el estado evolutivo de la burbuja, dado que no es estacionaria. Luego, los distintos
campos radiativos presentes (fotones del fondo cósmico de microondas, fotones IR de la
cáscara, fotones UV de la estrella), los campos de materia del viento chocado y quizás parte
del material de la cáscara que se mezcle debido a inestabilidades, la intensidad del campo
magnético en el choque y la importancia de las pérdidas adiabáticas debido a la expansión
de la burbuja, las cuales probablemente sean dominantes al menos para las partículas menos
energéticas. El desarrollo concreto de este modelo de emisión NT en burbujas estelares excede
a las investigaciones realizadas durante esta Tesis, pero ciertamente será abordado en un
futuro cercano.

3.1.2. Observaciones en curso

En el marco de esta Tesis se ha participado en dos proyectos relacionados con el estudio
de la emisión de burbujas estelares.

Investigación de emisión radio de baja frecuencia en burbujas estelares de estre-
llas WR: no hemos encontrado en la literatura proyectos dedicados a la investigación de
mapas de emisión en el continuo de radio a bajas frecuencias de nebulosas de WR. Esto nos
ha motivado a investigar dicha emisión utilizando el instrumento GMRT, el cual cuenta con
las capacidades técnicas idóneas para nuestro objetivo científico. El objeto de estudio elegi-
do para esta prueba piloto ha sido la nebulosa filamentaria G2.4+1.4, asociada a WR 102.
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3. Estrellas masivas y sus interacciones a gran escala

Figura 3.1. De izquierda a derecha: observaciones de WR 102 en radio [56], óptico (Hα)
[56] e IR [59].

La propuesta de observación que elaboramos fue aceptada en el instrumento GMRT y las
observaciones correspondientes al proyecto 34_088 (PI Anandmayee Tej) se realizaron el 15
y 16 de junio de 2018. El objetivo principal de esta investigación es encontrar indicios de
emisión NT en la nebulosa generada por la estrella WR 102 utilizando observaciones de alta
resolución a 610 y 1300 MHz. La detección de emisión NT constituiría un hito observacional
y podría tener una importante repercusión en la astrofísica de altas energías.

La estrella WR 102, situada a unos 5.56 kpc de distancia, es una estrella aislada per-
teneciente al tipo espectral WO2 (rica en oxígeno). Estas estrellas tienen vientos estelares
muy rápidos (v∞ > 4000 km s−1; [72]), lo cual las convierte en candidatas particularmente
promisorias para la detección de emisión NT. Esto se debe a que, por un lado, la energía
potencialmente disponible para acelerar CRs es muy alta ya que los vientos estelares son
muy potentes, dado que la potencia cinética del viento depende de v2

∞. Por otro lado, es de
esperar que la eficiencia de aceleración de CRs sea alta, dado que también depende de v2

∞
(Ec. (2.6)). En la Fig. 3.1 se muestra la estructura compleja que presenta G2.4 en el óptico,
IR, y radio.

La emisión en radio de la nebulosa G2.4+1.4 ha sido estudiada por varios autores [73, 74,
75, 56]. Los flujos totales obtenidos a partir de estas observaciones sugieren que la emisión
de la burbuja es predominantemente térmica. No obstante, la presencia de emisión térmica
no excluye que exista además una componente de emisión NT, puesto que ambas tienen un
origen diferente. Es factible que, de existir emisión NT, la misma se encuentre confinada a
regiones pequeñas de la burbuja cercanas al choque del viento estelar contra la misma. Por
este motivo, los índices espectrales obtenidos a partir de la emisión integrada de toda la
burbuja no descartan la posible existencia de regiones de aceleración de CRs y producción de
emisión sincrotrón. En este sentido, las observaciones con el GMRT son sin duda una pieza
clave para avanzar en la evidencia observacional de aceleración de CRs en burbujas estelares.
El poder resolvente y sensibilidad a frecuencias muy bajas del GMRT (en las cuales la emisión
térmica es menor y la emisión sincrotrón es más fácil de detectar) posibilitan la obtención de
mapas de índices espectrales que pueden dar cuenta de la posible variación espacial del tipo
de emisión.

El sistema WR 120bb + WR 120bc: un sistema de dos burbujas estelares interac-
tuantes puede verse como un caso intermedio entre una binaria con colisión de vientos y una
burbuja estelar aislada, o también como un caso extremo de una asociación estelar compacta
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Figura 3.2. Emisión de WR 120bb + WR 120bc en el IR medio con Spitzer a 24 µm
(izquierda) y en el continuo de radio a 20 cm con el VLA (derecha). Las imágenes del VLA
tienen un beam sintetizado de 6′′ y un nivel de ruido de ∼ 1 mJy. Las estrellas centrales
de las dos burbujas (también catalogadas como MN85 and MN86) se indican con círculos,
mientras que los diamantes indican estrellas WC8 y O7-8 III-I que podrían contribuir a
inflar las burbujas estelares. Imagen adaptada de [79].

con (al menos) dos estrellas. Dado que tanto en CWBs como en cúmulos estelares compactos
se ha detectado emisión NT, el caso de dos burbujas interactuantes resulta prometedor. He-
mos presentado dos propuestas de observación del sistema WR 120bb +WR 120bc al JVLA(i)

que han sido aprobadas (PI Santiago del Palacio, proyectos VLA16B-053 y VLA17A-009). El
objetivo principal de este proyecto es la búsqueda de evidencia de procesos NT relacionados
con la colisión de las burbujas estelares del sistema WR 120bb + WR 120bc. La detección de
emisión sincrotrón supondría la identificación de un nuevo tipo de fuentes de alta energía. Las
observaciones con el JVLA pueden proveer detalles sin precedentes del sistema en términos de
características físicas, morfología detallada, e índices espectrales. En caso de hallarse emisión
NT, esto también podría restringir la intensidad del campo magnético y posibles efectos de
amplificación del mismo (por ej.,[76]).

El sistema WR 120bb + WR 120bc está ubicado en el plano galáctico, a una distancia
de ∼ 6 kpc. Este presenta dos estrellas WN9h (WRs ricas en Nitrógeno) con dos cáscaras de
radio ∼ 3 pc bien definidas, compuestas por el viento de WR chocado y el denso material de
la etapa previa de RGB. La alta extinción de la luz óptica en la dirección del sistema lo hace
inadecuado para estudios en la banda óptica. Las cáscaras más externas de material fueron
observadas con el VLA a 20 cm en el relevamiento MAGPIS [77], y en el IR cercano con el
telescopio del Apache Point Observatory [78]. Las cáscaras en las observaciones de MAGPIS
tienen una señal-a-ruido pobre (∼ 2), lo que no permite un análisis detallado de las mismas.
Es destacable que la región en que se solapan las cáscaras de cada estrella es más brillante
que el resto de las cáscaras, indicando una región intrínsecamente más brillante (Fig. 3.2).

Los parámetros estelares fundamentales de las estrellas fueron derivados a partir del análi-
sis espectral por [79]. Dado que WR 120bb y WR 120bc pertenecen a un grupo que contiene al
menos otras dos estrellas masivas evolucionadas, es probable que todas estas estrellas contri-
buyan a la expansión de la burbuja estelar común. [79] también demostraron que las cáscaras
circunestelares tienen una edad dinámica corta y que probablemente están interactuando. En
la literatura se han presentado simulaciones numéricas de la evolución cáscaras de WR ais-
ladas (por ej.,[51, 53]) y de la interacción de dos burbujas de estrellas de secuencia principal
[80], pero hasta la fecha no se ha estudiado en detalle la dinámica de la interacción de dos

(i)El VLA fue renombrado JVLA al ser mejorado significativamente en el año 2011. Aún en la actualidad
es común llamarlo simplemente VLA, pero el utilizar JVLA enfatiza que las observaciones son de última
generación.
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3. Estrellas masivas y sus interacciones a gran escala

cáscaras de WR, ni su posible capacidad de acelerar partículas relativistas.
Con las observaciones de alta resolución y sensibilidad del JVLA, esperamos poder estu-

diar los distintos choques presentes en el sistema (choque reverso en el viento de las estrellas
WR y choques entre las cáscaras de las WR). En caso de poder medir emisión sincrotrón (in-
ferida a partir de un índice espectral negativo), podremos estudiar las distintas características
de la SED para inferir parámetros físicos (eficiencia de aceleración, campo magético, etc.; ver
Sec. 2.4.1). Las observaciones de este proyecto se realizaron en dos bandas de frecuencias
distintas, por lo cual también se optó por distintos arreglos que tuviesen haces comparables
entre sí. De esta manera, queda garantizada una sensibilidad a escalas espaciales comparables
y la posibilidad de realizar mapas de índices espectrales. Las observaciones fueron realizadas
en banda L (20 cm, 1–2 GHz) en configuración A y B (ambas son extendidas) y en banda Ku
(2 cm, 12–18 GHz) en configuración C y D (ambas son compactas). A su vez, estas obser-
vaciones serán complementadas con observaciones en banda C (6 cm, 4–6 GHz) y X (3 cm,
8–12 GHz) tomadas en un relevamiento reciente (P.I. K. Menten, comunicación privada).

3.2. Bow-shocks

3.2.1. Observaciones y fenomenología

Cuando una estrella temprana tiene una velocidad peculiar alta (supersónica) con respec-
to al ISM, la geometría de la burbuja estelar se distorsiona y adopta una forma de arco [50].
El polvo y gas del ambiente que son comprimidos y calentados por el choque emiten princi-
palmente radiación en el IR. El estudio de esta emisión ha permitido identificar y caracterizar
a los bow-shocks(i) (BSs) estelares ([81] y referencias allí).

Los BSs fuertes son candidatos promisorios para acelerar partículas relativistas, las cuales
dejan su impronta a lo largo de todo el espectro electromagnético, especialmente en frecuen-
cias radio-cm y a energías por encima de 1 keV (i.e. R-X y R-γ; [82]).

No obstante, a pesar del gran número de estos objetos observados hasta la fecha [83,
84, 85], BD+43◦3654 es el único en el cual ha sido observada emisión NT en radio [86, 87].
Hasta la fecha, ningún BS estelar ha sido detectado ni en R-X [61, 88, 89], ni en R-γ de alta
energía(ii) [91], ni en R-γ de muy alta energía [92].

La aceleración de partículas relativistas (electrones, protones y núcleos más pesados)
se espera que ocurra por el mecanismo de DSA en los choques producidos por los potentes
vientos estelares. Estas partículas pueden radiar su energía desde radio hasta R-γ. La emisión
en radio a bajas frecuencias se espera que esté dominada por radiación sincrotrón producida
por electrones relativistas interactuando con el campo magnético local [28]. En la literatura
se han presentado modelos de emisión NT en BSs estelares [82, 93, 94], aunque en ninguno de
estos trabajos se ha desarrollado un modelo capaz de producir mapas sintéticos de emisión
sincrotrón para contrastar con las observaciones. Más aún, algunos de los modelos anteriores
han sobreestimado el nivel de emisión de altas energías que producen estos sistemas.

Hasta la fecha, la evidencia observacional más fuerte en cuanto a procesos NT en BSs
la ha provisto [86] mediante observaciones del VLA en dos frecuencias. No obstante, las
capacidades observacionales del VLA han sido mejoradas sustancialmente en la nueva versión
del JVLA, por lo que ahora es posible realizar observaciones mucho más profundas de la
fuente. Por este motivo hemos presentado una propuesta al JVLA que ha sido aprobada (PI

(i)La traducción de este término es choque de proa, pero el uso del término en inglés ya está muy arraigado
en la comunidad y la traducción resulta forzada.

(ii)Recientemente, [90] propusieron que dos fuentes Fermi no identificadas están asociadas a BSs estelares,
aunque los resultados no son concluyentes aún.
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Parámetro Genérico BD+43◦3654 Ref.
d [kpc] 1.0 1.32 [95]
i 90◦ 75◦ -
R0,proy [’] - 3.2 [96]
L? [erg s−1] 2× 1039 3.5× 1039 [96]
T? [K] 40 000 40 700 [95]
R? [R�] 15.0 19.0 [95]
Ṁ? [M� yr−1] 1× 10−6 9× 10−6 [97, 82]
v∞ [km s−1] 2000 2300 [86, 87]
v? [km s−1] 30 40 [87]
TIR [K] 100 100 [95]
nISM [cm−3] 10 15 [96, 87]
TISM [K] ∼ 40 8000 [96]
Lv,⊥ [erg s−1] 7× 1035 8.9× 1036 -
fNT,p 0.05 0.5 -
fNT,e 0.05 0.004,0.16 -
ζB 0.1 0.01,1 [82]
p 2.0 2.2 -

Tabla 3.1. Parámetros del sistema genérico que modelamos y del sistema BD+43◦3654.
Los valores adoptados para BD+43◦3654 son valores intermedios a los usados por otros
autores.

Paula Benaglia, project 18A-168), con el objetivo de realizar observaciones polarimétricas del
BS BD+43◦3654. Estas observaciones se realizarán en configuración D (arreglo compacto,
peor resolución pero mayor sensibilidad) durante el año 2018. Las observaciones en banda S
(2–4 GHz) permitirán mejorar la sensibilidad en cerca de un orden de magnitud con respecto
a las observaciones anteriores; esto permitirá obtener índices espectrales con un error inferior
al 10%. Las mediciones de polarización a lo largo del BS tendrán dos importantes aportes:
i) confirmar que la emisión es de origen sincrotrón (si el grado de polarización lineal es alto),
y ii) mapear la topología del campo magnético a lo largo del BS.

A continuación detallaremos el modelo desarrollado, su aplicación a un sistema con pa-
rámetros típicos como referencia y predicciones específicas para el BS BD+43◦3654. Los
parámetros del sistema genérico que definimos y del BS BD+43◦3654 se explicitan en la
Tabla 3.1.

3.2.2. Modelo

El modelo y resultados aquí presentados corresponden al trabajo publicado en [98]. La
mayoría de los modelos de emisión NT en BSs estelares previamente presentados en la litera-
tura eran del tipo one-zone (ver Sec. 2.3.1). No obstante, la validez de dichos modelos ha sido
cuestionada en vista de las discrepancias entre sus predicciones teóricas y las observaciones
[61]. Adicionalmente, la estructura de los BSs puede ser resuelta con los radio-interferómetros
y satélites de R-X actuales, pero no es posible investigar la distribución espacial del brillo
utilizando modelos del tipo one-zone. Esto motiva la elaboración de un modelo de emisor
extendido. Destacamos que a lo largo del trabajo utilizamos consistentemente unidades de
cgs.

Un modelo radiativo de BS debe tener en cuenta la magnetohidrodinámica (MHD) del
choque del viento estelar, la aceleración de partículas relativistas y la emisión que estas
producen considerando condiciones inhomogéneas a lo largo del BS. En este modelo tomamos
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3. Estrellas masivas y sus interacciones a gran escala

prescripciones analíticas para la MHD, suponemos un mecanismo de DSA para la aceleración
de partículas y un método numérico detallado para el cálculo de la distribución de partículas
a lo largo del BS y la emisión que producen.

3.2.2.1. Geometría

En el sistema de referencia de la estrella en movimiento, el BS estelar es el resultado
de la interacción del material del ISM actuando como un viento plano y el material del
viento estelar esférico. La geometría y la dinámica de los BSs estelares fue estudiada por
varios autores [99, 100, 101, 102]. La colisión del viento estelar con el ISM forma una región
de interacción que consiste en un choque delantero que se propaga a través del ISM, una
discontinuidad de contacto (CD) entre los dos medios, y un choque reverso (RS) que se
propaga en el viento estelar no chocado. La CD es una superficie en la que el flujo de masa
es cero. El RS es adiabático(iii) y rápido. En cambio, el choque delantero es radiativo y
lento [103]. Dado que la DSA opera en la presencia de choques fuertes y adiabáticos, nos
concentraremos exclusivamente en el RS. El punto de estancamiento se ubica a una distancia
R0 de la estrella, sobre el eje de simetría del BS que coincide con la dirección de movimiento
de la estrella. En este punto la presiones cinéticas del viento estelar y del ISM se cancelan
mutuamente. Por la geometría de la interacción, este punto coincide además con el punto de
máxima proximidad entre la estrella y el BS, por lo que también nos referiremos a este punto
como el ápex del BS.

Para una estrella con tasa de pérdida de masa Ṁv, viento con velocidad vv, y que se
mueve con velocidad espacial V? en un medio de densidad ρISM, el punto de estancamiento
se ubica en:

R0 =
√
Ṁvvv/(4πρISMV?

2) . (3.2)

Dado que R0 � R?, es válido adoptar vv = v∞. Toda posición a lo largo de la CD queda
determinada únicamente por un ángulo θ medido desde la estrella, a partir del eje de simetría
del BS (Fig. 3.3). La solución para un ISM frío, es decir, con presión térmica despreciable,
fue obtenida por [100]:

R(θ) = R0 csc θ
√

3 (1− θ cot θ) . (3.3)

Esta solución fue generalizada por [102] para el caso de una presión térmica ambiente no des-
preciable, abriendo la posibilidad de estudiar BSs en medios tibios e incluso en fluidos calientes
tales como discos de acreción. De acuerdo a sus resultados, el ancho de la región ocupada por
el viento estelar chocado en una posición θ está bien aproximado por H(θ) ≈ 0.2R(θ).

Desarrollamos un modelo de emisor extendido acorde al esquema presentado en la Sec. 2.3.2.
Suponiendo que el BS es una cáscara axisimétrica de espesor despreciable, podemos tratar al
emisor como una superficie bidimensional (2D). Dado que el gas chocado fluye a un ángulo
fijo φ respecto del eje de simetría, podemos restringir la mayor parte de nuestro análisis a
estructuras unidimensionales (1D) de un fluido que se mueve en el plano XY . Una figura
esquemática del modelo se muestra en la Fig. 3.3. La posición de cada elemento de fluido en
el plano XY queda unívocamente determinada por el ángulo θ. Dado que el campo magnético
no es dinámicamente relevante, consideramos que cada elemento del fluido del viento estelar
que ingresa en el RS se mueve a lo largo del BS alejándose del ápex.

Suponemos que las partículas NT son aceleradas una vez que una línea de fluido ingresa
en la región del RS, y que estas partículas fluyen junto con el fluido chocado, el cual convecta
el campo magnético ambiente. Por simplicidad obviamos en esta descripción cualquier efecto

(iii)Se dice que un fluido es adiabático si la escala de tiempo radiativa es grande (y por lo tanto despreciable)
frente a las escalas de tiempo dinámicas.
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Figura 3.3. Esquema (no a escala) del modelo considerado en [98]. A pesar de la repre-
sentación de los ejes, en nuestros cálculos la posición (0, 0) corresponde a la ubicación de
la estrella. En el sistema de referencia de la estrella, el ISM se mueve hacia la estrella con
una velocidad V?. La posición de la discontinuidad de contacto (CD), el choque delantero
(FS), y el choque reverso (RS) se muestran en líneas sólidas. La línea sólida con flechas que
sale de la estrella y entra en la región chocada representa una de las líneas de fluido que
conforman al emisor. También se muestran el ángulo de inclinación i y el ángulo de posición
θ.

macroscópico relacionado con una componente turbulenta del fluido o una componente irre-
gular del campo magnético, aunque entendemos que en realidad el flujo no es completamente
laminar, ni el campo magnético completamente ordenado. La radiación generada por el BS
es la suma de la de las contribuciones de los distintos emisores 1D (emisores lineales de aquí
en más) que están simétricamente distribuidos alrededor de la dirección de movimiento de la
estrella en un espacio tridimensional (3D): cada celda de emisión discreta primero se define
en el plano XY y la estructura global de la región de interacción se obtiene a partir de una
rotación en torno al eje X, en la dirección φ. La HD y la distribución de partículas tienen
simetría azimutal. La dependencia con el ángulo azimutal φ aparece sólo para procesos que
dependen también de la línea de la visual.

Al suponer que el flujo es laminar, obviamos efectos de mezclado entre las distintas líneas
de fluido o entre el material del viento y del ISM. Las partículas son seguidas hasta que
alcanzan un ángulo θ ∼ 135◦, lo cual implica que ya han recorrido una distancia ∼ 5R0. De
acuerdo a nuestras simulaciones, más del 50 % de la emisión es producida dentro de θ < 60◦
(∼ R0), cerca del 90 % dentro de θ < 120◦ (. 4R0), y más del 99 % dentro de θ < 135◦. Por
lo tanto, θ ∼ 135◦ es suficiente para capturar la mayor parte de la emisión de las partículas
inyectadas, y también permite capturar la mayor parte de la potencia cinética del viento
disponible para acelerar partículas NT. Enfatizamos que para θ > 135◦ el choque es muy
oblicuo, por lo que la transferencia de energía del viento al choque se vuelve muy pequeña.

3.2.2.2. Hidrodinámica

La HD del BS, en particular del viento chocado, depende de Ṁ y v∞. Una aproximación
estacionaria es válida siempre y cuando V? � v∞, dado que el viento estelar chocado aban-
dona el BS antes de que su entorno cambie significativamente. Además, el viento chocado es
adiabático, lo cual lo vuelve más estable. Estos vientos chocados se espera que sean estables
para estrellas con velocidades supersónicas (pero no relativistas) [104].

Aplicamos las prescripciones HD analíticas dadas por [102] tanto para caracterizar los
valores de las cantidades termodinámicas relevantes en el viento chocado, el cual asumimos
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Figura 3.4. Cantidades termodinámicas del viento estelar chocado: temperatura (sólida),
campo magnético (rayas largas), densidad (rayas cortas), presión (punto-raya), y velocidad
tangencial (doble punto-raya). Las cantidades con subíndice cero son evaluadas en el ápex.
La distancia a lo largo del choque hasta el ápex está dada por ∆s(θ) =

∫ θ
0 ds(θ′).

que ocupa una región angosta co-espacial con la CD (ver Fig. 3.7), como para obtener las
componentes tangencial y normal de la velocidad a la superficie del BS en cada posición. Las
cantidades termodinámicas del viento chocado se obtienen a partir de la suposición de que
el fluido se comporta como un gas ideal con coeficiente adiabático γad = 5/3 y las relaciones
de salto de Rankine-Hugoniot para choques fuertes (por ej.,[14] y referencias allí). El campo
magnético se deriva a partir de la suposición de que, en cada posición, la presión magnética
es una fracción ζB de la presión térmica:

B(θ) = [ζB 8πP (θ)]1/2 , P (θ) = 2
1 + γad

ρv(R(θ)) v2
v,⊥(θ). (3.4)

La dependencia de las cantidades termodinámicas con θ se muestra en la Fig. 3.4. Cerca
del ápex, el viento estelar entrante impacta perpendicularmente en la superficie del BS, lo
cual lleva a un salto grande en la presión y temperatura del gas, y el fluido prácticamente se
frena. Al aumentar θ, el choque se vuelve más oblicuo, la temperatura y presión disminuyen
y la velocidad tangencial se aproxima a v∞.

A grandes distancias de la estrella, el campo magnético estelar se espera que sea toroidal
y que su intensidad caiga con el inverso de la distancia a la estrella [105]. Un límite superior al
campo magnético superficial de la estrella puede estimarse asumiendo que el campo magnético
del BS viene únicamente de la compresión adiabática de las líneas de campo magnético.
Adoptando un radio de Alfvén rA ∼ R?, obtenemos [64]

B? = 0.25B(θ) (R(θ)/R?) (v∞/vrot). (3.5)

Es posible que el campo magnético sea fuertemente amplificado o incluso generado in situ
(por ej.,[106] y referencias allí) y que por lo tanto los límites superiores que obtenemos para
B? pueden ser muy holgados.

3.2.2.3. Partículas no térmicas

El BS producido por el viento estelar consiste en choques hipersónicos (es decir, con
velocidades muy superiores a la velocidad del sonido en el medio), no relativistas y adiabáticos,
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Figura 3.5. Tiempos característicos de aceleración y pérdidas para electrones (izquierda)
y protones (derecha) en la posición θ = 30◦, calculados para el escenario genérico de la
Tabla 3.1. Las líneas sólidas se utilizan para los procesos de enfriamiento y líneas a rayas
para procesos de escape. La línea roja punteada representa el tiempo de convección en la
celda (ver texto en la Sec. 2.3.2).

en los que las partículas NT de energía E y carga eléctrica q son aceleradas vía DSA. En lo
que sigue asumiremos difusión en el régimen de Bohm (Sec. 2.2.1). De acuerdo a lo explicado
en la Sec. 2.2.3, la distribución en energía de las partículas en la posición donde son inyectadas
es Q(E) ∝ E−p exp (−E/Ec), donde p es el índice espectral de la distribución y la energía
de corte Ec se obtiene de igualar tac con el mínimo entre los tiempos de enfriamiento y de
escape.

Los electrones en cada celda del BS se enfrían mediante varios procesos: pérdidas adia-
báticas, Bremsstrahlung, sincrotrón e IC tanto con los fotones IR del polvo como con los
fotones UV de la estrella. Un ejemplo de las escalas de tiempo relevantes se muestra en la
Fig. 3.5 para el escenario genérico correspondiente a los parámetros de la Tabla 3.1. Las
pérdidas adiabáticas no son dominantes con respecto a las pérdidas de escape en este esce-
nario debido a la evolución suave de la densidad (ver Fig. 3.4), aunque sí son el proceso de
enfriamiento dominante para electrones con Ee . 1 TeV. Para valores del campo magnético
cercano al de equipartición (ζB ∼ 1), las pérdidas radiativas son relevantes para electrones
con Ee & 100 GeV, ya que su enfriamiento lo domina el sincrotrón. En cambio, para valores
modestos del campo magnético (ζB � 1) las pérdidas por escape dominan: convección para
electrones con Ee . 1 TeV y difusión para Ee & 1 TeV.

Para los protones, los únicos procesos de enfriamiento relevantes son p-p y expansión
adiabática. No obstante, los protones no sufren pérdidas significativas de energía (Fig. 3.5)
y el escape domina por completo: convección para protones con Ep . 1 TeV, y difusión si
Ep & 1 TeV.

Cuando la convección domina las pérdidas, las partículas se mueven a lo largo del BS
con una distribución en energías que mantiene el mismo índice espectral. Las pérdidas adia-
báticas ablandan ligeramente la distribución a medida que las partículas fluyen a lo largo
del emisor, puesto que pierden energía continuamente por este proceso. Adicionalmente, para
electrones con energías arriba de Ee & 1 TeV, una combinación de sincrotrón e IC también
pueden contribuir a ablandar el espectro. La Fig. 3.6 muestra el comportamiento descrito
para distintos emisores lineales, al igual que la distribución total de electrones y protones
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3. Estrellas masivas y sus interacciones a gran escala

en el BS, calculados para el escenario genérico de la Tabla 3.1. Este gráfico muestra cómo
se enfrían las partículas NTs a medida que se alejan del BS, y la constante aceleración y
transporte de partículas menos energéticas que no llegan a enfriarse lleva a su acumulación
en estas regiones más alejadas.

Las tasas de enfriamiento IC fueron calculadas utilizando el formalismo de [33], válido para
espectros de tipo cuerpo negro. Para el caso del campo UV de fotones estelares, consideramos
que la estrella emite como un cuerpo negro de temperatura T? ∼ 40 000 K y un factor de
dilución κ? = [R?/(2R(θ))]2, dado que R(θ) es la distancia de la estrella al BS en la posición
θ. El factor de dilución definido por [33] es el cociente entre la densidad de energía en el emisor
y la densidad de energía de la radiación dentro de un gas térmico. El ángulo de interacción
para el proceso de dispersión se calcula como el ángulo entre la dirección de movimiento del
electrón emisor (que es en la línea de la visual) y la dirección radial a la estrella; naturalmente,
este ángulo varía con θ. Para el caso del campo de fotones IR del polvo, asumimos isotropía
dentro del emisor NT. Este espectro se aproxima bien con una planckeana de temperatura
TIR ∼ 100 K [107, 95]. La evidencia observacional muestra que el polvo emisor usualmente
envuelve la cavidad producida por el viento chocado [95]. Consecuentemente, si el polvo fuera
ópticamente grueso, sería apropiado fijar κIR = 1, lo cual fue adoptado por [82]. No obstante,
el polvo no es ópticamente grueso. De hecho, la suposición de que lo fuera lleva a sobreestimar
la luminosidad IR observada por varios órdenes de magnitud, ya que σT 4

IRR0
2 � LIR. Este

problema ya ha sido abordado por [89] a través de la inclusión de un factor de normalización
(conocido como cuerpo gris). Esto es equivalente a definir un factor de dilución apropiado en
el formalismo de [33]. Considerando UBB = 4 (σ/c)T 4

IR, el factor de dilución del campo de
fotones IR a lo largo del BS, κIR(θ) = UIR(θ)/UBB, puede aproximarse como:

κIR(θ) ≈ LIR
4πσT 4

IRR(θ)2 , (3.6)

donde hemos considerado UIR ≈ LIR/[π R(θ)2 c]. Dado que la emisión IR extendida es pro-
ducida en una región de tamaño ∼ R0 rodeando al emisor NT, la expresión anterior para UIR
debería ser válida, al menos, para una región de tamaño ∼ R0 centrada en el ápex, y por lo
tanto para la porción más brillante del emisor NT. Lejos de una fuente puntual (como lo es
la estrella) la densidad de energía es U = L/(4πr2 c), por lo que en las regiones más externas
del BS probablemente sobreestimamos UIR. No obstante, si el plasma no es completamente
delgado (τ . 1), una parte de la emisión más interna debería ser reprocesada e isotropizada,
por lo que esperamos que las expresiones anteriores también sirvan como una aproximación
decente incluso en las regiones más alejadas del emisor NT. Además, la elección de R(θ) en
el denominador en vez de simplemente R0 es un tratamiento fenomenológico (no particular-
mente motivado físicamente) para reproducir el decaimiento observado del brillo IR con la
distancia al ápex del BS(iv). Un modelado detallado del campo IR extendido no produce un
impacto significativo en la emisión NT generada por el BS, dado que la mayor parte de la
misma se produce a distancias del ápex . R0 (Sec. 3.2.2.1).

Como mostramos en la Sec. 3.2.3, la inclusión de un factor de dilución adecuado para el
campo IR es suficiente para dar cuenta de la incompatibilidad entre algunas de las predicciones
previas y las no detecciones recientes en las bandas de R-X y R-γ. Aunque la densidad
de energía del campo UV de la estrella es mayor que la densidad de energía del campo
IR del polvo, el enfriamiento por IC-IR domina sobre IC-UV para electrones con energías
Ee & 200 GeV. Esto ocurre porque, en ese caso, las interacciones IC-UV ocurren bien dentro
del régimen de K-N.

(iv)Con esta prescripción la densidad de energía en la posición θ del BS es un factor (R0/R(θ))2 más chica
que en el ápex.
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Figura 3.6. Distribuciones en energía de electrones (izquierda) y protones (derecha) para
el caso genérico presentado en la Tabla 3.1. La escala de colores representa cinco secciones
diferentes (I1–I5) del emisor, que corresponden a intervalos de longitud ∆θ = 0.15π, co-
menzando en θ ∈ [0, 0.15π) para I1, y así siguiendo. La línea negra a rayas es la distribución
de partículas total (es decir, la suma de todas las curvas).

La normalización de la distribución de partículas evolucionadas depende de la potencia
total inyectada perpendicularmente a la superficie del choque, que es Lv,⊥ ≈ 50% de la
potencia total del viento, y de la fracción de esa potencia que va a partículas NT, fNT, el
cual es un parámetro libre del modelo. No hay una restricción fuerte de cuánta energía es
depositada en electrones y protones, por lo que consideramos dos parámetros independientes,
fNT,e y fNT,p. Vale destacar que en los choques terminales de vientos de cúmulos estelares
jóvenes puede transferirse del orden del ∼ 10 % de la energía a CRs [8], por lo que valores de
ese orden para fNT son sensatos.

El cálculo de la distribución de partículas se realiza utilizando el procedimiento numéri-
co detallado en la Sec. 2.3.2, notando que en este caso cada curva emisora representa una
cuña del BS de espesor ∆φ. A continuación brindamos algunos detalles relacionados con la
implementación de ese esquema a este escenario en particular.

1. Los elementos de fluido del viento estelar llegan al RS en diferentes posiciones, desde
donde son advectadas a lo largo del BS. Las diferentes trayectorias simuladas correspon-
den a valores de imin = 1 para una línea que comienza en el ápex del BS, imin = 2 para
una que comienza un poco más lejos en el BS, y así siguiendo (Fig. 3.7). La simetría
axial nos permite calcular las trayectorias sólo para emisores 1D con y ≥ 0.

2. Calculamos la energía disponible para acelerar CRs en cada posición i como

∆LNT(θi) = fNT Lv,⊥(θi)
∆Ω(θi)

4π , (3.7)

donde Lv,⊥ = 0.5 Ṁ v2
v,⊥, y ∆Ω = sin θ ∆θ ∆φ es el ángulo sólido subtendido por la cel-

da. La cantidad ∆LNT puede considerarse una versión discretizada de una luminosidad
infinitesimal por unidad de superficie.

3. Para cada emisor línea se inyectan partículas relativistas sólo en la celda que corresponde
a i = imin. Allí la inyección está dada por Q(E, θi) = Q0(θi)E−p exp (−E/Ec(θi)), con
la condición de normalización

∫
EQ(E, θi) dE = ∆LNT(θi). El valor de Ec(θi) sale de

igualar el tiempo de aceleración con el tiempo característico de pérdidas (teniendo en
cuenta tanto pérdidas por enfriamiento como por escape). Las expresiones utilizadas
para calcular los distintos tiempos característicos se dan a continuación.
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3. Estrellas masivas y sus interacciones a gran escala

Figura 3.7. Ilustración del modelo de distribución espacial de partículas NTs en la región del
BS. En el panel de la izquierda mostramos diferentes emisores lineales, llamados j = 1, 2, 3
de acuerdo a la línea de fluido del viento estelar del que parten. En el panel de la derecha
representamos tres celdas de una curva emisora, obtenida como la suma en cada posición
de las contribuciones de los diferentes emisores lineales.

Para la aceleración de partículas se tiene

tac = ηac(θ)Ee,p/(B(θ) c q) s, (3.8)

con ηac(θ) = 2πE(c/v⊥(θ))2.
El tiempo característico de escape está dado por

tesc =
(
t−1
conv + t−1

dif

)−1
s (3.9)

tconv = R(θ)/v‖(θ) s (3.10)
tdif = H(θ)2/(2DBohm) s, (3.11)

donde consideramos un tiempo convectivo característico y difusión en el régimen de
Bohm.

Llamamos nvc al número de partículas en el viento chocado, de modo que las pérdidas
de energía para protones y electrones son, respectivamente,

tpp ' 1015/nvc(θ) s (3.12)

tadi = 3
v‖(θ)

ds(θ)
d(− log ρ(θ)) s (3.13)

tenf,p =
(
t−1
pp + t−1

adi

)−1
s (3.14)

y

tbr ' 1015/nvc(θ) s (3.15)

tsin '
[
1.6× 10−3B⊥(θ)2Ee

]−1
s (3.16)

tIC =
(
t−1
IC,? + t−1

IC,IR

)−1
s (3.17)

tenf,e =
(
t−1
br + t−1

sin + t−1
IC + t−1

adi

)−1
s. (3.18)

4. El tiempo de convección de las partículas en cada celda es tcel = scel(θ)/v‖(θ).
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3.2. Bow-shocks

5. Cada curva emisora con población de partículas Ntot(E, i) se obtiene a partir de la
suma de las distribuciones N(E, i) obtenidas para cada emisor lineal.

6. Una vez obtenida la distribución de partículas en una curva emisora en el plano XY ,
podemos obtener la distribución de partículas en cada posición (xi, yi, zi) de la superficie
del BS en una geometría 3D. Para ello simplemente hacemos una rotación de la curva
emisora en torno al eje definido por la dirección de movimiento de la estrella. Repetimos
esto para distintos valores del ángulo azimutal φ. La distribución de partículas es la
misma en todas las curvas emisoras debido a la simetría azimutal. Destacamos que la
normalización de la distribución de partículas ya tiene en cuenta el número total de
curvas emisoras, ya que para mφ curvas tomamos ∆φ = 2π/mφ en la Ec. (3.7).

3.2.2.4. Emisión no térmica

Una vez conocida la distribución de partículas en cada celda (xi, yi, zi), es posible calcular
la emisión de cada celda por los procesos radiativos antes mencionados, y también calcular
la emisión total de la región modelizada. Los procesos de absorción de raciación no son
relevantes dadas las condiciones (tamaño, densidad, campos objetivo) en la región del BS.
Los procesos radiativos relevantes son: IC [33], sincrotrón, p-p, y Bremsstrahlung relativista
(por ej.,[108] y referencias allí). Excepto por el IC-UV, el cual depende (moderadamente) de la
geometría estrella-emisor-observador, los demás procesos pueden ser considerados isotrópicos
dado que las partículas NT son isotrópicas debido a la componente irregular del ~B en el gas
chocado. No obstante, la presencia de una componente ordenada del ~B llevaría a cierto grado
de anisotropía en la emisión sincrotrón que no contemplamos.

3.2.2.5. Mapas sintéticos de emisión radio

La SED total se obtiene como la suma de la emisión de todas las curvas emisoras. Esta
SED no contiene toda la información disponible del modelo, la cual puede ser contrastada con
datos de observaciones en radio espacialmente resueltas. Por lo tanto, los mapas sintéticos de
emisión radio aportan información complementaria sobre la morfología de la fuente, contras-
table con la predicha por nuestro modelo, lo cual puede ayudar a interpretar observaciones
tales como las reportadas por [86].

Para producir mapas de emisión a una dada frecuencia, primero debemos proyectar la es-
tructura emisora 3D en el plano del cielo, obteniendo una distribución 2D de flujo (Fig. 3.8).
Luego cubrimos este plano convolucionando cada posición del mapa con una gaussiana elíptica
que simula el haz sintetizado (limpio) de las observaciones. Si el haz sintetizado de las observa-
ciones tiene un tamaño angular a×b, cada gaussiana tiene σx = a/

√
8 log 2 y σy = b/

√
8 log 2.

En cada “apuntamiento” sumamos la emisión de cada posición del mapa 2D pesado por su
distancia al centro del haz gaussiano: exp

[
−(∆x2/2σ2

x)− (∆y2/2σ2
y)
]
. El resultado obtenido

corresponde al flujo por haz en cada posición, que tiene unidades de mJy beam−1.
En la Fig. 3.8 puede notarse que para ángulos i ∼ 90◦ el BS adopta la forma cometaria

típicamente observada [83, 85]. Para ángulos i . 45◦ el BS es más circular, lo cual es consis-
tente con que BSs con i < 65◦ son menos probables de ser identificados como tales, además de
que la emisión se diluye espacialmente y son por lo tanto más difíciles de detectar. Notamos
además que la posición de R0,proy yace más cerca de la estrella que la posición del máximo
de emisión; de hecho, el máximo de emisión siempre coincide con R0 para valores de i > 45◦
(en unidades angulares). Por lo tanto, al medir el valor de R0 a partir de mapas de emisión
radio observada, es incorrecto incluir un factor sin i.
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3. Estrellas masivas y sus interacciones a gran escala

Figura 3.8. Mapas de emisión antes (arriba) y después (debajo) de la convolución con un
haz gaussiano con σx = σy = 12′′, calculado para los parámetros del escenario genérico dado
en la Tabla 3.1, pero para distintos valores del ángulo de inclinación i. La cruz rosa marca
la posición del punto de estancamiento proyectado, R0 × sin i. Los contornos corresponden
a 0.05, 0.1, 0.2, 0.4, 0.8, and 1.6 mJy beam−1.

3.2.3. Resultados

Primero trabajaremos con un sistema genérico para tener como referencia cuáles son los
niveles de emisión NT esperados en BSs típicos. Compararemos los resultados obtenidos a
partir de nuestro modelo de emisor extendido con una adaptación de un modelo one-zone
(Sec. 3.2.3.1), para luego hacer estimaciones analíticas de la dependencia de la emisión con
los distintos parámetros del sistema (Sec. 3.2.3.1). Finalmente, aplicaremos nuestro modelo
al sistema BD+43◦3654 para obtener predicciones específicas para el mismo (Sec. 3.2.3.3).

3.2.3.1. Modelo one-zone versus modelo multi-zone

La aplicación de un modelo one-zone (Sec. 2.3.1) al caso específico de BSs estelares fue
realizada por [82]. Aquí revisaremos dos aspectos del mismo: el tiempo característico de
convección y la modelización del campo de fotones IR.

En modelos one-zone previos se estimó el tiempo de convección como tconv ∼ H0/vv;
no obstante, el fluido chocado necesita tiempo para re-acelerarse luego de impactar
en el punto de estancamiento (Fig. 3.4). Más aún, el área emisora es más extendi-
da, del orden de R0. Consideramos que una mejor estimación del tiempo de con-
vección es tconv ∼ R0/cs, donde cs es la velocidad del sonido en el viento chocado,
cs ≈

√
γadP/ρ ≈ vv/

√
8.

En cuanto a la modelización del campo de fotones IR, como discutimos en la Sec. 3.2.2,
no es válido suponer que el emisor está envuelto por una superficie que emite como un
cuerpo negro. Aquí consideramos en cambio que el campo de radiación se aproxima a
un espectro térmico con una densidad de energía UIR ≈ LIR/(πR0

2c) (cuerpo gris).

En el caso genérico, asumimos que un 10 % de la energía inyectada disponible va a par-
tículas NT, y que ésta se distribuye equitativamente entre protones y electrones, esto es,
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3.2. Bow-shocks

fNT,e = fNT,p = 0.05. También fijamos el campo magnético a un valor intermedio adoptando
ζB = 0.1, lo cual lleva a B ≈ 20 µG cerca del ápex del BS. La lista completa de los parámetros
seleccionados están dados en la Tabla 3.1.
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Figura 3.9. Comparación de las SEDs del escenario genérico con los parámetros de la Ta-
bla 3.1 usando un modelo one-zone (izquierda) y el modelo extendido (derecha). Se muestran
la curva de sensibilidad de 10 años de Fermi (http://fermi.gsfc.nasa.gov), y la de 100
horas con CTA [109].

En la Fig. 3.9 mostramos una comparación entre los resultados radiativos del modelo
one-zone y del extendido. Ambos dan resultados consistentes dentro de un factor dos o tres,
siendo las mayores discrepancias el pico de la emisión (debido a la máxima energía de las
partículas), y en el IC-UV. Dado que el IC anisotrópico depende del ángulo de interacción
y este varía a lo largo del BS, hemos tratado al IC-UV como isotrópico en el modelo one-
zone, dado que utilizar un único valor para el ángulo de interacción sería arbitrario y tendría
un gran impacto en los resultados. Para el emisor extendido, utilizar un ángulo de i = 90◦
es representativo de la emisión producida dentro de un factor dos, como se muestra en la
Fig. 3.10.

Para ambos modelos la potencia en partículas NTs en el BS es Lv,⊥ ≈ 7×1035 erg s−1, de
la cual sólo LNT ≈ 3×1034 erg s−1 van a cada tipo de partículas. Mostramos las luminosidades
de cada modelo en la Tabla 3.2, distinguiendo las diferentes contribuciones. Los electrones
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Figura 3.10. Comparación de LIC,star para distintos valores del ángulo de observación i.
Los cálculos se realizaron para los parámetros del sistema genérico dados en la Tabla 3.1.
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3. Estrellas masivas y sus interacciones a gran escala

Luminosidad Modelo One-zone Modelo extendido
[ erg s−1 ] Valor % de Ltot Valor % de Ltot

Lsin 6.2× 1031 44.5 2.5× 1032 81.8
LBr 1.5× 1028 � 1 2.0× 1028 � 1
LIC,dust 1.4× 1031 9.9 2.7× 1031 9.0
LIC,? 6.4× 1031 45.6 2.8× 1031 9.2
Lpp 8.0× 1026 � 1 1.0× 1027 � 1
Ltot 1.85× 1032 3.0× 1032

Tabla 3.2. Luminosidades producidas por los diferentes procesos en cada modelo.

radían sólo cerca del ∼ 1% de su potencia, mientras que para los protones esta fracción es
despreciable: simplemente escapan como CRs en el ISM.

3.2.3.2. Estimaciones analíticas de la luminosidad

Como hemos mostrado en la Sec. 3.2.3.1, la aproximación one-zone propuesta da una
buena estimación de la emisión obtenida con un modelo más complejo. Luego, podemos
basarnos en el formalismo one-zone para hacer estimaciones simples de cómo afectan los
distintos parámetros del sistema a su luminosidad NT.

Cualitativamente, la luminosidad NT en radio depende del cociente tconv/tsin, mientras
que en R-γ depende del cociente tconv/tIC. IC-UV domina la SED para energías de fotones
ε . 10 GeV, mientras que IC-IR domina la SED por encima de & 100 GeV. En la banda de
R-X la emisión NT está dominada por sincrotrón, pero una contribución térmica competitiva
(o hasta dominante) también es posible(v).

Cuantitativamente, podemos ver que:

tconv ∼ R0/cs ∝ Ṁ0.5 v−0.5
v n−0.5

ISM v−1
?

tsin ∝ B−2 ∝
(
Ṁ vvR

−2
0

)−1
∝ n−1

ISM v−2
?

LNT,e ∝ Ṁ v2
v.

Luego (vi)

Lsin ∼ LNT,e × (tconv/tsin) ∝ Ṁ1.5 v1.5
v n0.5

ISM v?. (3.19)

Como era de esperar, estrellas moviéndose rápidamente en un medio denso son buenas
candidatas, aunque los parámetros más importantes son intrínsecos a la estrella, y son aquellos
relacionados con el viento estelar: cuanto más rápido y denso sea el viento, más promisoria es
la detección de la emisión NT asociada a su BS. En conclusión, al buscar la emisión sincrotrón
de BSs, es más importante tener en cuenta las propiedades individuales de la estrella más
que sus condiciones ambiente.

Por otro lado, la emisión en R-γ de VHE (energías mayores a ∼ 100 GeV) está dominada
por IC-IR. Partiendo de suposiciones coherentes y con sustento empírico (aunque con una

(v)Esta afirmación se basa en el uso de la Ec. (24) de [102] para estimar la emisión térmica del BS (no
mostrada). No obstante, el modelo HD simple que utilizamos para el BS no es confiable para realizar el cálculo
de la emisión térmica.

(vi)Este escaleo no es del todo válido para electrones con Ee > 100 GeV si ζB ∼ 1, ya que en ese caso las
pérdidas sincrotrón podrían dominar sobre las pérdidas por convección.
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3.2. Bow-shocks

gran dispersión, [95]), tenemos que LIR ∝ L? nISM y UIR ∝ LIRR
−2
0 , de donde obtenemos:

LIC,IR ∼ LNT,e × (tconv/tIC,IR) ∝ Ṁ1.5 v0.5
v n1.5

ISM v? L?. (3.20)

Similar al caso de emisión sincrotrón, el factor más determinante en LIC,IR son las propiedades
del viento estelar.

La derivación para el caso de IC-UV es análoga. Este proceso domina la emisión en R-γ
de HE (energías menores a ∼ 100 GeV):

t−1
IC,? ∝ U? ∝ L?R

−2
0

LIC,? ∼ LNT,e(tconv/tIC,?) ∝ Ṁ1.5 v0.5
v n0.5

ISM v?L?.

Si además utilizamos la relación L? ∝ Ṁ0.5 v0.5
v (e.g. Fig. 10 de[46]) obtenemos:

LIC,? ∝ Ṁ2 vv n
0.5
ISM v?. (3.21)

Notamos que estas condiciones de escaleo son válidas si tIC > tconv, lo cual es esperable de
acuerdo a la Fig. 3.5.

Dado que la emisión en radio es enteramente de origen sincrotrón, tenemos que:

Lradio
Lγ,HE

∝
(
vv

Ṁ

)0.5

Lradio
Lγ,VHE

∝ 1
nISM

(
vv

Ṁ

)0.5
, (3.22)

y, por lo tanto, las mejores candidatos a emisores NT en radio no son necesariamente los
mejores candidatos en R-γ (que a su vez depende del rango de R-γ que se estudie).

Los electrones radían sólo una pequeña fracción (∼ 1%) de su potencia, mientras que
los protones se escapan prácticamente sin sufrir pérdidas radiativas en la región del BS
modelizada. La potencia inyectada tanto en electrones como en protones relativistas que
escapan la región del BS modelizada es LNT ≈ 3× 1034 erg s−1. Estos CRs podrían radiar su
energía al llegar a regiones más alejadas del BS, donde la estructura se vuelve turbulenta o
incluso se cierra debido a la presión del ISM [102]. No obstante, no esperamos que la liberación
de energía en la parte trasera del fluido del BS sea muy significativa en condiciones típicas,
dada la no detección de emisión NT en BSs estelares. La difusión y emisión de CRs acelerados
en BSs de estrellas moviéndose en nubes moleculares fue estudiada por [93], aunque en esos
entornos la densidad de núcleos obetivo es más apropiada para que los procesos de p-p y
Bremsstrahlung relativista sean eficientes. Otra posibilidad es que la aproximación de flujo
laminar sea relajada, teniendo en cuenta que podría ocurrir una mezcla de material entre el
viento chocado y el ISM chocado. Dado que la densidad ambiente en el viento chocado es
nvc ∼ 0.01 cm−3, mientras que en el ISM nISM ∼ 1−10 cm−3, la emisión por Bremsstrahlung
relativista y p-p podría, potencialmente, incrementarse hasta dos o tres órdenes de magnitud
si el proceso de mezcla es eficiente (por ej., [110] y citas allí). Sin embargo, si suponemos
que la aceleración de protones es similar a la adoptada, la no detección de BSs sugiere que el
proceso de mezcla no es muy eficiente y por lo tanto la aproximación de flujo laminar debe
ser esencialmente válida.

3.2.3.3. Aplicación del modelo a BD+43◦3654

La estrella masiva de tipo espectral O4If, BD+43◦3654, se encuentra a una distancia de
d = 1.32 kpc y tiene un viento potente que produce un BS estelar. Este BS fue identificado
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3. Estrellas masivas y sus interacciones a gran escala

por [111] usando datos IR, y tiene una extensión en el cielo de unos 8′. Este fue el primer
(y único) BS estelar detectado en radiofrecuencias, por [86]. En ese trabajo se presentaron
observaciones con el VLA a frecuencias de 1.43 y 4.86 GHz (Fig. 3.12, arriba), a partir de las
cuales infirieron un índice espectral promedio negativo, α ≈ −0.5. Su hallazgo fue un indicio
claro de que procesos NTs tienen lugar en el BS, en particular la aceleración de partículas
relativistas y emisión sincrotrón. Esta conclusión dio lugar a una serie de trabajos relacionados
con la modelización y predicción de la SED a lo largo de todo el espectro [82, 93, 94] utilizando
modelos one-zone simplificados. En aquellos trabajos, la emisión (sincrotrón) observada en
radio fue utilizada para caracterizar la distribución en energías de electrones relativistas, y la
emisión en R-γ predicha se debía al IC-IR. Aquí revisamos las predicciones de esos modelos
utilizando un modelo multi-zona (extendido).

Nos enfocamos en la emisión en las bandas de radio y R-γ ya que en ellas domina clara-
mente la emisión NT, mientras que en el resto del espectro domina la emisión térmica, con
la excepción de los R-X, en los que no es claro qué proceso domina pero cuyas observaciones
han demostrado ser útiles al menos para restringir parámetros de los modelos NTs. Los elec-
trones que producen la emisión sincrotrón también interactúan con los campos de radiación
ambiente produciendo R-γ a través de IC-UV anisotrópico e IC-IR isotrópico. La radiación
generada por los pares secundarios no parece ser relevante en estos objetos [82].

La emisión de BD+43◦3654 reportada por [86] es consistente con un índice espectral
canónico de α = −0.5, lo cual corresponde a un índice de inyección p = −2α + 1 = 2. No
obstante, es posible que la emisión total observada sea la suma de emisión sincrotrón NT y
una contribución de emisión térmica, ya sea del viento estelar o el BS. La emisión térmica
tiene un índice espectral menos negativo (en general positivo), y por lo tanto para producir el
espectro observado haría falta un espectro de inyección más blando, con p & 2. No obstante, la
contribución térmica a bajas frecuencias no se espera que sea grande, por lo que la desviación
respecto a p = 2 debería ser pequeña. Por otro lado, [61] derivó un límite superior (UL, por
sus siglas en inglés) al flujo en R-X en el rango 0.4–4 keV debajo de 3.6× 10−14 erg cm−2 s−1

utilizando observaciones de XMM-Newton. Ese UL también parece favorecer un espectro más
blando (Fig. 3.11), aunque el valor del UL reportado es modelo-dependiente, y fue obtenido
para un espectro de fotones tipo ley de potencias con índice Γ = 1.5; dicho espectro sería
apropiado para la SED sincrotrón debajo de 0.1 keV, donde la pendiente es ∼ 0.5, pero
no en el rango de R-X de acuerdo a nuestro modelo(vii). Por estos motivos, hemos decidido
adoptar un índice de inyección más blando, p = 2.2, aunque notamos que este valor no está
fuertemente acotado.

Guiándonos por [87], asumimos que la estrella se mueve en el ISM tibio, con una tempe-
ratura TISM = 8000 K. [102] tuvieron en cuenta los efectos de la presión térmica no nula en
el ISM en términos de un parámetro αth = Pth/Pkin, que es ∼ kTISM/(mpv

2
ISM) ≈ 4 × 10−2

en este caso. Luego, esto introduce sólo una pequeña corrección en la geometría del BS (por
ejemplo, R0 ∝ (1 + αth)−1), la cual hemos tenido en cuenta por completitud.

La velocidad espacial del sistema no está bien determinada. La velocidad en el plano
del cielo es ≈ 38.4 km s−1 ([87] y referencias allí). [86] tomaron la velocidad radial de la
estrella, −66 km s−1, como la velocidad de la estrella respecto al ISM circundante, lo cual
puede no ser cierto cuando se tiene en cuenta la rotación Galáctica. De hecho, si este fuera
el caso, el ángulo de inclinación debería ser i ≈ arctan (38.4/66.2) ≈ 30◦, mientras que
el mapa de emisión observado favorece i > 60◦. Dado que la velocidad radial es negativa,
podemos considerar i < 90◦. Para reproducir los mapas de emisión observados, tomamos
i ≈ 75◦, lo cual es consistente con v? ≈ 40 km s−1. La separación angular del ápex del
BS es R0,proy ≈ 3.2′ [95], aunque hay cierta incerteza cuando se obtiene R0,proy a partir de
(vii)Recordar que la pendiente en la SED es 2− Γ.

56



3.2. Bow-shocks

las observaciones (Sec. 3.2.2.5), y por ejemplo [97] considera R0,proy = 3.5′. En la Tabla 3.1
listamos los parámetros adoptados del sistema y del modelo.

La velocidad del viento, vv, es un parámetro importante del modelo ya que afecta tanto el
presupuesto energético para CRs, la eficiencia de aceleración, la posición de R0, y el tiempo
de convección. Para mantener un buen acuerdo entre nuestro modelo y las observaciones,
seleccionamos vv ≈ 2300 km s−1, como [97]. Notamos que [96] asumen un valor más alta de
vv = 3000 km s−1, pero bajo la suposición de difusión de Bohm, eso lleva a una aceleración
de partículas más eficiente y esto a un pico en R-X muy por encima de las restricciones
observacionales (ver Fig. 3.11). Alternativamente, es posible reconciliar un valor más alto de
vv si la difusión de Bohm resulta no ser una buena aproximación para el modelo de aceleración
de partículas en BSs, lo cual haría que ηacc sea una parámetro libre del modelo (e.g,[89]).

Para el ISM no chocado, consideramos un peso molecular µISM = 1.37 [96], lo cual es
relevante para la determinación de R0. Con los parámetros seleccionados, el valor del B0 de
equipartición en el ápex es ∼ 100 µG, algo menor al obtenido por [82], ∼ 300 µG. Recordamos
que la intensidad del campo magnético decae a lo largo del BS de acuerdo a la Fig. 3.4. Luego,
en el modelo nos quedan sólo unos pocos parámetros libres: el valor de B en el viento chocado
(ζB), la fracción fNT,e de energía convertida a electrones NTs, y el ángulo de inclinación. El
último afecta débilmente a la emisión por IC-UV (Sec. 3.2.3.1). Como veremos a continuación,
es posible restringir estos parámetros utilizando las mediciones de los flujos en radio y la
morfología de los mapas de emisión NT.

Escenario con campo magnético bajo: consideramos un campo magnético bajo dado
por ζB � 1. Para reproducir las observaciones en radio de [86], fijamos los siguientes valores:
i = 75◦, fNT,e = 0.16, y ζB = 0.01 (lo cual lleva a B ∼ 10 µG y B? < 85 G). También fijamos
un valor alto de fNT,p = 0.5 para obtener un UL de Lpp.

La SED calculada se muestra en la Fig. 3.11, junto con la sensibilidades de algunos ins-
trumentos y las observaciones de diferentes épocas. Las luminosidades integradas de cada
proceso son Lsin ≈ 8 × 1032 erg s−1, LBr ≈ 2 × 1030 erg s−1, LIC,dust ≈ 5 × 1032 erg s−1,
LIC,? ≈ 1033 erg s−1, y Lpp ≈ 4×1029 erg s−1. En este caso, nvc ∼ 0.04 cm−3 y nISM ∼ 15 cm−3,
por lo que la emisión por Bremsstrahlung relativista y p-p podría incrementarse en más de
tres órdences de magnitud si el proceso de mezcla es eficiente. Esto último estaría en tensión
con los UL observaciones del flujo en R-γ-, lo cual sugiere que el mezclado no es eficiente y
por tanto la aproximación laminar del flujo es consistente.

Predecimos que, en el más favorable de los escenarios, el sistema podría ser detectable en
HE con Fermi, mientras que en VHE, sería detectable recién cuando entre en operación el
Cherenkov Telescope Array (CTA).

Escenario con un campo magnético de equipartición: consideramos un campo mag-
nético extremadamente alto con ζB = 1 para explorar el caso de equipartición entre presión
térmica y magnética (Ec. (3.4)). Bajo estas condiciones el B sería dinámicamente relevante
ya que la presión magnética sería una fracción significativa de la presión total en la región
post-choque. Sin embargo, no alteramos nuestras prescripciones fenomenológicas para las
propiedades del gas ya que sólo necesitamos una aproximación grosera de las mismas para
cumplir nuestra meta, que es poder obtener estimaciones orientativas del nivel de emisión
esperado en casos más extremos. Fijar ζB = 1 lleva a B ∼ 100 µG en el viento chocado y, si
el campo magnético se debe únicamente a la compresión adiabática de las líneas del campo
magnético estelar, entonces B? < 850 G. Valores tan altos de B? no son comunes [113], lo cual
sugiere que en este escenario el B en el BS se originaría o al menos amplificaría localmente.
Tomando fNT,e ≈ 0.004 podemos ajustar los flujos obtenidos por [86] (Fig. 3.11). Hay una
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Figura 3.11. La SED para un escenario con campo magnético débil (izquierda) e intenso
(derecha). Los puntos rojos representan los flujos del VLA [86], las flechas verdes el UL de
Suzaku en 0.3–10 keV [112], la flecha violeta el UL de XMM-Newton UL en 0.4–4 keV [61],
y las flechas naranjas el UL de Fermi en 0.1–300 GeV [91]. Las líneas sólidas gris y negra
son las sensibilidades de HESS (100 h)y CTA (100 h), respectivamente[109].

inconsistencia entre los UL en el flujo en R-X dados por [61] y la emisión sincrotrón que
se extiende por encima de 1 keV. Esto puede ser evidencia de que el B en BD+43◦3654 no
es tan extremo, o que la eficiencia de aceleración de partículas está sobreestimada (por ej.,
al suponer difusión de Bohm). En este caso, las luminosidades integradas para cada proce-
so son Lsin ≈ 1.7 × 1033 erg s−1, LBr ≈ 4.4 × 1028 erg s−1, LIC,dust ≈ 1.3 × 1031 erg s−1,
LIC,? ≈ 2.8× 1031 erg s−1 y Lpp ≈ 4.3× 1029 erg s−1.

Dado que en este escenario el tiempo de enfriamiento sincrotrón es más corto que el de
IC, el grueso de la emisión NT es producida en fotones de baja energía (< 1 keV), y mucha
menos luminosidad va a la producción de R-γ. El valor de Lγ obtenido es ∼ 102 veces más
chico que el obtenido para el escenario con B bajo. Este resultado es consistente con que,
a grandes rasgos, Lsin ∝ fNT,e × ζB, y estamos considerando un valor ∼ 102 veces mayor
para ζB, y por lo tanto fNT,e debe ser ∼ 102 veces menor para ajustar las observaciones Esto
explica por qué LIC ∝ fNT,e es un factor ∼ 102 más chico. En este escenario BD+43◦3654 no
es detectable en R-γ con los instrumentos actuales o en desarrollo.

Emisión resuelta: la información completa codificada en la resolución espacial de la emi-
sión en radio observada está sólo parcialmente contenida en la SED. Por lo tanto comparamos
la morfología predicha por nuestros modelos con la observada por [86] utilizando observacio-
nes del VLA a las frecuencias de 1.42 GHz y 4.86 GHz. Utilizamos un haz sintetizado 12′′×12′′
en nuestros mapas sintéticos que es igual al haz limpio de las observaciones del VLA de [86],
con una resolución correspondiente de 28′′ × 28′′ (dada la relación entre resolución y tamaño
del beam indicada en la Sec. 3.2.2.5).

Como se mostró en la Sec. 3.2.2.5, la morfología de los mapas de emisión depende del ángu-
lo de inclinación i. Basados en la morfología observada, podemos asegurar que 45◦ < i < 90◦.
La Fig. 3.12 muestra un buen acuerdo entre los mapas observados y simulados si i ∼ 75◦,
tanto en la morfología como en los niveles de emisión. Sin embargo, la emisión en el mapa
sintético es un poco más extendida que la observada. Esto puede atribuirse, por ejemplo, a
que B decaiga más rápido con la distancia al ápex que lo supuesto (Sec. 3.2.2.2). Un análisis
más detallado de la estructura de B podría abordarse suponiendo condiciones de congela-
miento magnético para B en cada línea de fluido individual en el viento chocado. A su vez,
simulaciones MHD de colisiones de vientos estelares desarrolladas por [114] sugieren que la
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3.2. Bow-shocks

Figura 3.12. Comparación entre los mapas observados por [86] (arriba) y nuestros ma-
pas sintéticos (abajo). En la esquina superior derecha se muestra un haz sintetizado de
12′′ × 12′′ (es decir. σx = σy = 12′′). Los paneles de la izquierda y derecha corresponden
a frecuencias de 1.42 GHz y 4.86 GHz, respectivamente. El rms de los mapas observados
es de 0.3 mJy beam −1 (izquierda) y 0.2 mJy beam−1 (derecha). Los contornos en línea
sólida negra de los mapas a 1.42 GHz están a 0.9,1.8, 3.0, y 4.5 mJy beam−1, el contorno
a puntos rojo está a 0.3 mJy beam−1 (el rms del mapa observado), y el contorno verde
está a 6 mJy beam−1 (por encima de los valores observados). En los mapas a 4.86 GHz,
los contornos negros están a 0.6, 1.2, 2.0, y 3.0 mJy beam−1, y el contorno rojo punteado
está a 0.2 mJy beam−1 (el rms del mapa observado). Un factor de proyección cos (DEC)
se utilizó para que las coordenadas del eje x de los mapas sintéticos se correspondan con
posiciones en el cielo.

presión magnética no es una fracción constante de la presión térmica a lo largo del plasma
chocado. No obstante, la implementación de modelos MHD detallados escapa a los objetivos
de este trabajo.

3.2.4. Conclusiones

Las principales conclusiones que se desprenden de nuestro trabajo son:

Los modelos one-zone pueden reconciliarse con las observaciones si se tienen en cuenta
apropiadamente la intensidad del campo de fotones IR del polvo y el movimiento del
plasma a lo largo de la región chocada.

El modelo multi-zona desarrollado mejora las restricciones de los diferentes parámetros
del modelo, específicamente la intensidad del B y la cantidad de energía deposita-
da en partículas NT. Nuestro modelo reproduce las observaciones en radio del objeto
BD+43◦3654. No obstante, los parámetros libres del modelo sólo pueden restringirse
con los instrumentos actuales (inteferómetros en radio, satélites de R-X y R-γ) con
observaciones profundas de alta sensibilidad.
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La comparación entre los mapas en radio sintéticos y simulados permite restringir la
dirección de movimiento respecto al observador. Discrepancias en la morfología pueden
deberse a desviaciones en los parámetros del sistema y/o hipótesis del modelo, tal como
un ambiente no uniforme o un campo magnético cuya presión no sea una fracción
constante de la presión térmica.

Estimar la intensidad del B en la región chocada permite obtener UL al B?, lo cual a
su vez puede ayudar a inferir si ocurren procesos de amplificación del B en el BS.

Los resultados de este trabajo dan un buen asesoramiento a futuras campañas obser-
vacionales dedicadas a observar la emisión NT de los BSs en distintas longitudes de
onda. En particular, mostramos que los parámetros más relevantes están relacionados
con los vientos estelares y no con la velocidad de la estrella o la densidad del ISM. El
conjunto de Ec. (3.19), (3.20) y (3.21) permiten definir criterios apropiados a la ho-
ra de seleccionar los candidatos más promisorios en las distintas bandas del espectro
electromagnético.

La baja eficiencia radiativa de estos objetos no debe confundirse con una baja eficiencia
en aceleración de CRs hasta energás de ∼ 10 TeV: los BSs estelares individuales pueden
inyectar en el ISM una potencia de CRs del orden de 1034 erg s−1 o más.
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Capítulo 4

Estrellas masivas binarias

4.1. Introducción y fenomenología

Las estrellas de gran masa generan potentes vientos supersónicos. Cuando estas estrellas
se encuentran en sistemas binarios con otras estrellas de gran masa (un escenario común,
[9]), los vientos de ambas colisionan y se las llama binarias con colisión de vientos (CWBs,
por sus siglas en inglés). La región de colisión de vientos (WCR, por sus siglas en inglés)
está caracterizada por la presencia de choques fuertes en los que el material se calienta hasta
temperaturas superiores a 107 K. En estos choques, además, pueden acelerarse partículas
relativistas por DSA (Sec. 2.2.1). El subgrupo de sistemas en los que se ha confirmado la
aceleración de CRs se conoce como binarias con aceleración de partículas (PACWBs, por sus
siglas en inglés), y son los objetos que nos interesa estudiar en este Capítulo.

A la fecha se conocen más de 40 PACWBs, identificadas gracias a la detección en radio de
emisión sincrotrón, la cual requiere de la presencia de electrones relativistas [65]. No obstante,
la búsqueda de la contraparte en altas energías de la emisión NT en radio permanece elusiva
para casi todos los sistemas [115]. Un caso excepcional es el de la binaria η-Car, la cual es
muy extrema y ha podido ser detectada tanto en R-γ [116, 117, 118, 119] como en R-X NT
(Hamaguchi et al. 2018). Por último, también ha sido detectada emisión en R-γ coincidente
con la posición de la binaria γ2-Vel [120, 121], aunque no se pueden descartar otras fuentes
NTs del campo [122]. Vale destacar que tanto η-Car como γ2-Vel no son fuentes observables
de emisión sincrotrón, lo cual está relacionado con que son sistemas compactos en los que
dicha emisión es absorbida internamente por los vientos estelares. Esto demuestra que la
detección de emisión radio y R-X duros o R-γ constituyen indicadores independientes y
complementarios de aceleración de partículas en binarias masivas. Pese a esto, enfatizamos
que, a la fecha, la mayoría de los intentos por detectar emisión en altas energías en PACWBs
han resultado infructuosos.

4.1.1. Espectro de una PACWB

Los aspectos relacionados con la física NT que se pueden estudiar a partir del espectro
de una CWB son los siguientes:

Espectro en radio: La emisión en radio de PACWBs tiene tres contribuciones: dos térmi-
cas, debidas a la emisión individual de los vientos estelares y del plasma en la WCR, y otra
NT, debida a electrones relativistas acelerados en la WCR que producen radiación sincro-
trón. Para interpretar adecuadamente los espectros en radio se deben separar y analizar las
componentes térmicas y NT. La emisión térmica de un viento estelar en radio es aproximada-
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mente constante y se debe al proceso f-f, presentando un flujo de la forma Sν ∝ ναR , con un
índice espectral característico αR ∼ 0.6 [49]. La emisión térmica de la WCR es ópticamente
gruesa en sistemas con una WCR radiativa, para los cuales αR ∼ 2, mientras que es óptica-
mente delgada en sistemas con una WCR adiabática, con αR ∼ −0.1. Este tipo de emisión
generalmente presenta modulación orbital dependiendo del ángulo de observación [123]. En
contraste, los rasgos distintivos de una componente NT en CWBs son αR < 0.6 (en muchos
casos, αR < 0), variaciones en el flujo y/o αR, y una densidad de flujo a bajas frecuencias
mucho mayor al de una componente térmica [124]. En unos pocos casos, observaciones con
VLBI permitieron resolver la emisión NT asociada a la WCR (por ej., [125]).

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

Para ν > 10 GHz, la componente térmica de los vientos es dominante. El flujo depende
básicamente de Ṁ y v∞. En principio, estos parámetros pueden restringirse mediante
el espectro a altas frecuencias, aunque existen algunos pormenores debido a incertezas
en la grumosidad de los vientos (e.g.,[126]). La emisión térmica de la WCR también
puede contribuir significativamente al flujo total en binarias compactas.

Para 2 . ν . 10 GHz, la componente NT es dominante. El flujo está determinado
por la energética de partículas NT y la intensidad del campo magnético en la WCR.
Esto permite caracterizar el índice de inyección de electrones (p), y una combinación
entre la intensidad de B y la potencia inyectada en electrones NT, LNT,e. No se espera
absorción significativa a menos que la binaria sea bastante compacta.

Para ν < 2 GHz, los efectos de absorción/supresión pueden ser significativos (Sec. 2.5.1).
A través de la determinación de la frecuencia de turnover del espectro y de lo empinado
que se vuelve debajo de dicha frecuencia, es posible inferir si el proceso responsable de
la disminución en el flujo recibido es un corte a bajas energías en la distribución de
electrones (Fig. 2.9), absorción libre-libre (FFA, por sus siglas en inglés) en el viento
estelar, o atenuación debida al efecto R-T [30]. Si FFA es dominante, es posible restringir
la densidad de electrones en el viento (ne), y por lo tanto Ṁ de la estrella(i). Si R-
T domina, es posible restringir el valor de B/ne en la WCR. Por último, si hay un
corte a bajas energías en la distribución de electrones, esto aporta información sobre
cuestiones instrínsecas de la física de aceleración de partículas en medios densos y
altamente energéticos.

Espectro en R-X: En los vientos estelares se generan choques débiles entre las distintas
capas de material expulsado, probablemente asociados a inestabilidades hidrodinámicas en
el viento [127]. Estos choques calientan material que genera emisión en R-X de baja energía
(. 2 keV). Para estrellas aisladas, la luminosidad LX producida es aproximadamente una
fracción 10−7 de la luminosidad bolométrica, Lbol, de la estrella (por ej., [128] y referencias
allí). En sistemas binarios, el material de la WCR se calienta hasta temperaturas mucho más
altas, generando un extra de emisión a energías superiores a 6 keV, en algunos casos llegando
incluso a detectarse la línea de Fe de 6.4 keV. No obstante, el material más caliente de la WCR
se encuentra en el ápex, pero el primero se va enfriando a medida que se aleja del segundo,
por lo que la contribución de la WCR al espectro no se limita a la banda de Ef > 2 keV
(aunque claramente domina la misma). Para sistemas binarios suele haber un “exceso” en la
emisión de R-X, LX > 10−7Lbol. En los R-X duros (arriba de 10–20 keV) la emisión se espera
que esté dominada por radiación NT de origen IC por la interacción de electrones relativistas

(i)En realidad tanto la absorción como la emisión f-f del viento dependen de su estructura. El valor relevante
en estos procesos es Ṁef = Ṁ/

√
f , con f ∼ 0.1 el factor de llenado del viento (Sec. 5.2.1).
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Figura 4.1. Esquema (no a escala) del modelo considerado en [132]. La estrella primaria
está ubicada en el origen, (0, 0), y la secundaria en (D, 0). La línea a rayas representa la
CD, y a ambos lados de la misma se muestran los choques S1 y S2. Las dos líneas sólidas
con flechas que ingresan a la WCR a ambos lados representan distintas líneas de flujos que
conforman al emisor. Los fotones producidos en la WCR viajan a través del sistema binario
en su trayecto hacia el observador.

con fotones UV de las estrellas [64, 129, 130]. Recientemente se ha confirmado la primera
detección de esta emisión mediante observaciones de η-Car con el satélite NuSTAR [131].

Espectro en R-γ: Dada la alta intensidad de los campos de radiación UV de las estrellas,
es de esperar que el proceso IC (anisotrópico) genere una componente de emisión en el rango
de los R-γ. En el caso de que la WCR sea muy densa (por ej., si los vientos estelares son muy
masivos y si el sistema es compacto), entonces también puede haber una componente p-p que
se extienda hasta R-γ de VHE (por ej., [129, 121]).

4.1.2. Aspectos hidrodinámicos

Los vientos estelares colisionan formando una región de interacción limitada a cada lado
por un choque reverso (RS) de los vientos. Los vientos chocados están separados por una
superficie de flujo de materia nulo, llamada discontinuidad de contacto (CD). La superficie
de la CD queda determinada por los puntos en los que se equilibran las presiones (dinámicas)
de los vientos en la dirección perpendicular a la superficie: p1,⊥ = ρ1v

2
1,⊥ = p2,⊥ = ρ2v

2
2,⊥,

donde ρ y v⊥ son la densidad y velocidad perpendicular de cada viento chocado en la CD.
En la Fig. 4.1 mostramos una representación esquemática de una CWB.

Un aspecto completamente determinante de la HD de los choques es si estos son adiabá-
ticos o radiativos. Un choque es radiativo si el material chocado logra enfriarse significativa-
mente antes de abandonar la región de la WCR a escalas del sistema binario, y es adiabático
si, en caso contrario, no pierde significativamente energía en forma de radiación. La natu-
raleza del choque –adiabático o radiativo– depende entonces de la tasa de enfriamiento por
interacciones coulombianas y del tiempo que reside el material dentro del sistema. El enfria-
miento por interacciones coulombianas depende fuertemente de la densidad del material. Es
por esto que, a grandes rasgos, esperamos la presencia de choques adiabáticos en sistemas
amplios y de choques radiativos en sistemas compactos, aunque esto también depende de
otros parámetros como la excentricidad de la órbita, las propiedades de los vientos, etc.
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4. Estrellas masivas binarias

Podemos cuantificar la discusión anterior en términos de un parámetro Ξ que estima
el impacto del enfriamiento en la región chocada. Dicho parámetro está definido de forma
conveniente en la Ec. (8) de [133]:

Ξ = trad
tesc
∼
(

vw
108 cm

)4 ( D

1012 cm s−1

)(10−7 M� yr−1

Ṁ

)
, (4.1)

donde D es la separación entre las estrellas. Notar que dicho parámetro debe calcularse de
forma independiente para el viento chocado de cada estrella. La física referida a procesos de
aceleración de CRs puede operar generalmente en choques adiabáticos, por lo que es necesario
que al menos uno de los dos vientos chocados lo sea. Los choques adiabáticos son más bien
“ordenados” y estables, caracterizándose por un flujo casi laminar y una WCR amplia [114].
En cambio, los choques radiativos son propensos a desarrollar inestabilidades y formar grumos
de material más frío, siendo por tanto más caóticos y turbulentos.

Otro parámetro determinante en la estructura y dinámica de la WCR es el cociente entre
los momentos de los vientos:

η = Ṁ2v∞,2

Ṁ1v∞,1
< 1. (4.2)

Si los dos vientos tienen características similares, η ≈ 0.5 y la WCR es muy “abierta” (casi
plana) y queda equidistante entre las dos estrellas. En cambio, si el viento de la primaria
es mucho más potente que el de la secundaria, η � 1 y la WCR queda muy cerca de la
secundaria y casi cerrada sobre la misma; en casos extremos el viento de la primaria puede
incluso impactar en la superficie de la secundaria (por ej., [134]).

En sistemas compactos los vientos no alcanzan su velocidad terminal (v∞) antes de colisio-
nar. Un análisis detallado de la (M)HD de la interacción de los vientos en colisión sólo puede
abordarse mediante simulaciones numéricas computacionalmente costosas [135, 114, 136].

4.2. Modelo

Desarrollamos un modelo de emisión de una PACWB capaz de aprovechar toda la infor-
mación recolectada en la banda de radio: flujo, índice espectral y mapas de emisión. Además,
este modelo es capaz de realizar predicciones de la emisión esperada a lo largo de todo el
espectro electromagnético, particularmente en R-X duros y R-γ. Dicho modelo fue publicado
en [132].

En este trabajo nos enfocamos en sistemas extendidos, puesto que estos tienden a po-
seer choques adiabáticos y por lo tanto son más promisorios para convertirse en PACWBs.
Además, podemos considerar que los vientos alcanzan su velocidad terminal, v∞, antes de im-
pactar en la WCR, lo cual también favorece la aceleración de partículas ya que esta depende
de la velocidad del choque (Sec. 2.2.1).

Un modelo consistente de la radiación producida en la WCR debe tener en cuenta una
caracterización MHD, la aceleración de partículas relativistas, la evolución de las mismas a
lo largo de la WCR, la emisión que estas producen, y los distintos procesos de atenuación
de la emisión. La WCR no puede modelarse apropiadamente como un simple emisor puntual
(one-zone) debido a, por ej., la variación significativa de la opacidad f-f en radio en distintas
regiones de la WCR [137]. Varios trabajos en la literatura se han encargado de explorar la
estructura del emisor NT, en muchos casos caracterizando la (M)HD de la WCR mediante
simulaciones numéricas costosas o modelando la emisión NT sólo en el rango de radio (por ej.,
[137, 138, 139, 140, 141, 130]). Aquí desarrollamos un modelo de emisor extendido de acuerdo
a lo presentado en la Sec. 2.3.2 y análogo al discutido en la Sec. 3.2.2 para BSs estelares.
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4.2. Modelo

Figura 4.2. Ilustración del modelo para la distribución espacial de partículas NT en la
WCR. A la izquierda mostramos diferentes emisores lineales, llamados j = 1, 2, 3, que vienen
de cada estrella. A la derecha mostramos las dos curvas emisoras obtenidas a partir de la
suma de los emisores lineales de cada choque.

Aproximamos a la WCR como una estructura 2D axisimétrica y de espesor despreciable,
de manera tal de poder describirla como un conjunto de curvas emisoras 1D. Las partículas
relativistas son aceleradas en la WCR y transportadas a lo largo de la misma por el fluido
en movimiento, ya que se encuentran acopladas al campo magnético que está congelado en
el plasma.

4.2.1. Hidrodinámica

Para calcular la posición de la CD, utilizamos la Ec. (6) de [142]. Los choques S1 y
S2 tienen propiedades diferentes ya que dependen de las condiciones del viento respectivo
[143]. Aplicamos un modelo HD analítico para caracterizar los valores de las cantidades
termodinámicas relevantes a cada lado de la CD. Despreciar el grosor de cada choque implica
que los dos emisores están superpuestos en la posición de la CD (Fig. 4.2). Despreciamos
efectos orbitales que pueden ser relevantes en el caso de sistemas compactos, de modo de
poder tratar a la WCR como estacionaria (en una dada fase orbital de interés) y con simetría
azimutal. No obstante, para algunos procesos de emisión y absorción es necesario tener en
cuenta la dependencia con el ángulo azimutal. Por ello primero definimos las celdas de una
curva emisora en el plano XY , y luego obtenemos la estructura emisora en el espacio 3D
rotando la curva emisora en torno al eje de simetría (eje x).

Siguiendo el mismo enfoque que [142], asumimos que el flujo a lo largo de la WCR es
laminar, obviando cualquier proceso de mezcla en las líneas de fluido. También suponemos
que la velocidad del fluido en una dada posición de la WCR es igual a la componente tangencial
a la WCR de la velocidad del viento estelar en esa posición. Seguimos las líneas de fluido
hasta que recorren una distancia de ∼ 4D a lo largo de la WCR, con D la separación lineal
entre las estrellas. A grandes escalas el efecto de Coriolis asociado al movimiento orbital
rompe la simetría azimutal de la WCR, pero este efecto puede ser obviado a escalas menores
a ∼ (vw/vorb)D, lo cual es lo suficientemente lejos para la región emisora considerada (incluso
durante el periastro).

Cada línea de fluido alcanza una posición distinta de la WCR (Fig. 4.2). Consideramos
un número discreto de líneas de fluido y que la línea j ingresa a la WCR en el punto (xj , yj),
donde el emisor j-ésimo comienza. Por simplicidad, en nuestro modelo las cantidades termo-
dinámicas en la celda i están determinadas únicamente por la línea de fluido j = i. Para
caracterizar semi-analíticamente estas cantidades, consideramos que el fluido se comporta
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4. Estrellas masivas binarias

como un gas ideal y aplicamos las relaciones de salto de Rankine-Hugoniot para choques
fuertes. Explícitamente, el juego de ecuaciones que describen al fluido es el siguiente:

ρ(i) = 4ρv(i) = Ṁ
[
πd(i)2vv

]−1
, (4.3)

P (i) = 0.75
(
ρvv

2
v⊥

)
, (4.4)

v(i) = ~vv(i) · ~u(i)‖ , (4.5)

T (i) = P (i)mpµ

ρ(i)k , (4.6)

B(i) = ζB
1/2Beq = [ζB 8πγadP (i)]1/2 . (4.7)

En estas ecuaciones, i representa la posición de la i-ésima celda a lo largo de la WCR
(Fig. 4.2), d es la distancia a la estrella respectiva (i.e., a la primaria para S1 y a la secundaria
para S2), γad = 5/3 es el coeficiente adiabático, P es la presión, T la temperatura, v la
velocidad del fluido, ~u‖ es un versor tangente a la WCR (Fig. 4.2), mp es la masa del protón,
µ el peso molecular promedio, y ζB = umag/ut es el cociente entre densidad de energía
magnética y térmica (ut = γadP ) en el choque. El parámetro ζB se ajusta de acuerdo a los
valores observados del flujo en radio, como se describe en la Sec. 4.3.2. Una cota superior al
campo magnético estelar puede estimarse asumiendo que B en la WCR se debe únicamente
a la compresión adiabática de las líneas de campo provenientes de la estrella. Tomando un
radio de Alfvén rA ∼ R?, obtenemos la expresión B? ≤ 0.25B(1) [(D − x(1))/R?] (v∞/vrot).
Notamos que es posible que los campos magnéticos sean generados o amplificados in situ, y
por lo tanto los UL que derivamos pueden sobreestimar significativamente los valores reales
de los campos superficiales.

4.2.2. Distribución de partículas

El cálculo de la distribución de partículas es el explicado en la Sec. 2.3.2 y análogo al
detallado en la Sec. 3.2.2 para BSs estelares, por lo que sólo comentaremos algunas particu-
laridades respecto a su aplicación en CWBs.

La WCR presenta choques adiabáticos hipersónicos, no relativistas, en los que se aceleran
partículas relativistas vía DSA [16]. Asumimos difusión en el régimen de Bohm y derivamos
la energía máxima de las partículas igualando el tiempo de aceleración, tac, con los tiempos
relevantes de enfriamiento y escape. El índice del espectro de inyección (Q(E) ∝ E−p) se
espera que sea p ≈ 2, aunque este parámetro puede obtenerse a partir de las observaciones en
radio para casos específicos. Las partículas aceleradas en cada celda de la WCR se enfrían por
distintos procesos. En el caso de los electrones, los más relevantes suelen ser sincrotrón e IC
con los fotones de los intensos campos de radiación estelares, mientras que para protones úni-
camente p-p. En sistemas amplios las pérdidas por convección son dominantes para electrones
hasta energías altas y para protones en general. La eficiencia de los procesos de enfriamiento
crece cuando la distancia entre las estrellas se acorta. Incluimos las pérdidas convectivas como
tconv ≈ R(i)/v(i), donde R(i) es la distancia de la celda i a la estrella más cercana. En el
régimen de Bohm, la escala de tiempo de difusión tdif ≈ 0.5R(i)2/DBohm es mucho mayor
que las escalas de tiempo de enfriamiento, y por lo tanto las pérdidas difusivas son desprecia-
bles. El tiempo de convección en una celda lo caracterizamos como tcel = dcel(i)/v(i), donde
dcel(i) =

√
(xi − xi−1)2 + (yi − yi−1)2 es la longitud de la celda. Por último, resaltamos que

el tiempo de enfriamiento IC debe contemplar los campos de radiación de ambas estrellas ya
que ambos pueden ser relevantes (notar que la WCR suele estar más cerca de la estrella con
un viento menos potente y, por lo tanto, en general menos luminosa).
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La normalización de la distribución de partículas inyectada depende del flujo de energía
(cinética) del viento estelar perpendicular a la WCR, y de la fracción de ese flujo que se
deposita en partículas NT, fNT. Valores típicos de la luminosidad disponible en la WCR
son del orden del ∼ 10 % de la luminosidad del viento, que a su vez puede ser del orden
de ∼ 1036 erg s−1. Vale destacar que el ángulo entre la dirección perpendicular a la CD y
la dirección de movimiento del viento no chocado varía a lo largo de la CD, por lo que la
inyección de energía no es constante a lo largo de la misma.

4.3. Investigación de la binaria HD 93129A

Haciendo uso del modelo anterior, hemos determinado bajo qué condiciones la binaria
HD 93129A podría ser detectada en el rango de las altas energías.

4.3.1. Características de HD 93129A

El sistema HD 93129A está formado por dos estrellas muy tempranas del tipo espectral
O2 If*, aunque quizás se trate incluso de un sistema triple [144]. Estas dos estrellas se en-
cuentran entre las estrellas O más calientes, masivas, luminosas y de mayor tasa de pérdida
de masa de la Galaxia. Las observaciones de VLBI realizadas en 2008 y presentadas por [145]
revelaron una fuente NT extendida con forma de arco en medio de las dos estrellas. Esto
constituye una prueba fehaciente de que la aceleración de electrones relativistas –reportada
previamente por [146] en base a observaciones de disco simple– ocurre efectivamente en la
WCR.

Parámetro Valor Unidades Referencia

Distancia d = 2.3 kpc [147]
Separación orbital (2008) Dproj = 36 mas [145]
Luminosidad bolométrica del sistema Lbol = 6× 1039 erg s−1 [148]
Período P > 50 yr [145]
Cociente de momentos de los vientos η = 0.5 [145]
Tipo Espectral O2 If* [149]
Tef,1 42500 K [148]
R1 18.3 R� [46]
v∞,1 (Primaria) 3200 km s−1 [150]
Ṁ1 10−5 † M� yr−1 –
Vrot,1/v∞,1 ∼ 0.1 km s−1 [151]
Tipo Espectral O2 If* [144]
Tef,2 44000 K [46]
R2 13.1 R� [46]
v∞,2 (Secundaria) 3000 km s−1 [152]
Ṁ2 5.3× 10−6 † M� yr−1 –
Vrot,2/v∞,2 ∼ 0.1 km s−1 [151]

Tabla 4.1. Parámetros del sistema HD 93129A para la primaria (subíndice 1) y la secun-
daria (subíndice 2). †En este trabajo tomamos un valor conservador entre aquellos inferidos
por las observaciones en radio [145] y R-X [153], consistentes con un factor de llenado de
volumen del viento de f = 0.07 (ver texto.).
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[146] demostraron que el flujo radio de HD 93129A disminuía con la frecuencia, y señalaron
un posible turnover espectral a una frecuencia ν < 1.4 GHz sugerido por un pequeño declive
del flujo entre 1.4 GHz y 2.4 GHz. Datos de archivo de ATCA muestran una fuente puntual
con un flujo variable entre el 2003 y 2008. La emisión es consistente con un índice espectal NT
αR ∼ −1, el cual corresponde a un índice de inyección p = −2αR +1 ∼ 3. A frecuencias arriba
de 15 GHz domina la emisión térmica de los vientos, como muestra la Fig. 4.6. Utilizando los
datos en radio –tanto el flujo total como el valor de η estimado de los mapas– [145] derivaron
valores de Ṁ ≈ 2−5×10−5M� yr−1, lo cual es consistente con estimaciones de otros autores.
No obstante, estos valores pueden estar sobreestimados debido a la grumosidad de los vientos.
[153] analizaron observaciones de HD 93129A con Chandra y mostraron que la emisión más
caliente de la WCR contribuye en menos de un 10% al flujo total en R-X. El espectro está
dominado por emisión térmica con kT = 0.6 keV y moldeado por una significativa absorción
en los vientos. Estimaciones de la tasa de pérdida de masa a partir de la absorción de los
vientos y los perfiles de líneas dan valores de Ṁ = (5.2−6.8)×10−6M� yr−1, lo cual es ∼ 3−10
veces menor a los valores obtenidos de observaciones en radio. Los diagnósticos de Ṁ a partir
de los perfiles de líneas en R-X complementan los valores obtenidos en radio dado que no
son afectados por grumos de pequeña escala (siempre y cuando los grumos individuales sean
ópticamente delgados a los R-X). Observaciones previas en R-X con XMM-Newton muestran
un espectro térmico [146].

Las determinaciones orbitales disponibles durante la realización del trabajo eran las de
[145], y como la binaria tiene un periodo de ∼ 100 años, la órbita se encontraba aún poco
muestreada y los errores en los ajustes eran muy grandes. Los ajustes orbitales publicados
posteriormente por [144] sirven como una referencia, aunque incluso las soluciones más favo-
recidas en aquel trabajo han sido descartadas (Maíz Apellániz, comunicación privada). Los
resultados preliminares de la campaña observacional aún vigente indican que el sistema tiene
una excentricidad e inclinación orbital grandes (e > 0.9, i > 80◦), y el pasaje por el periastro
ocurrirá entre la segunda mitad del 2018 y comienzos del 2019, con una distancia mínima
entre las componentes de 15–20 UA (Maíz Apellániz, comunicación privada); esto es, grosso
modo, compatible con lo supuesto durante la realización del trabajo [132], y por lo tanto las
predicciones del mismo siguen teniendo cierta validez. La separación angular entre las estre-
llas era Dproj = 55 mas en el 2003 y de 36 mas en 2008, épocas en las cuales se tienen datos
en radio. En la Tabla 4.1 listamos los parámetros conocidos del sistema, y otros derivados
del modelo descrito en la Sec. 4.2.

Estimaciones previas de [154] indican que el campo magnético en la WCR puede ser
B ∼ 20 mG y el campo magnético superficial B? ∼ 500 G, mientras que [146] obtuvo un
valor más pequeño de B? = 50 G, asumiendo una componente toroidal en el viento de
vrot = 0.2v∞, un radio de Alfvén rA = 3R?, y un radio estelar de R? = 20R�. El análisis
presentado en [132] para dos casos extremos de campos magnéticos bajo y alto dan valores
consistentes de B? ∼ 20− 1000 G (Sec. 4.3.2).

Para los vientos no chocados tomamos el mismo peso molecular, µv = 1.3, carga iónica rms
Zv = 1.0, y una proporción electrón a ion de γv = 1.0 [155]. Para la WCR, las abundancias
estelares adoptadas son X = 0.705, Y = 0.275, y Z = 0.02, considerando ionización completa,
lo cual implica µWCR = 0.62, ZWCR = 1.23, y γWCR = 1.34.

Los parámetros libres del modelo son: el valor del campo magnético en la WCR, B, la
fracción de energía inyectada en partículas NTs, el espectro de partículas relativistas, y el
ángulo de observación(i) ψ. Como mostraremos en las siguientes secciones, es posible restringir

(i)En [132] se refiere a este ángulo como la inclinación i del sistema, lo cual es confuso ya que el ángulo de
observación depende de varios parámetros orbitales. Dadas las incertezas orbitales, optamos por tomar ese
ángulo (que aquí renombramos ψ) como un parámetro libre.
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B, la distribución espectral de las partículas a bajas energías, y ψ, utilizando los flujos en
radio medidos en distintas épocas, y la información morfológica de la región NT resuelta.

Hidrodinámica: en el caso de HD 93129A, los vientos tienen una potencia similar, como
lo sugiere su tipo espectral y la posición y geometría de la WCR, que se ajustan a η ≈ 0.5.
Podemos estimar el valor de Ξ utilizando en la Ec. (4.1) los valores de vv y Ṁ dados en la
Tabla 4.1, y suponiendo que la separación entre las estrellas es mayor a 10 UA, lo cual es
válido incluso durante el periastro. Obtenemos un valor de Ξ & 100� 1 para S1 y S2, por lo
que ambos choques pueden ser considerados adiabáticos durante toda la órbita.

Distribución de partículas: las observaciones en radio indican que la distribución de
electrones que emiten a 3–10 GHz tiene un índice espectral p ∼ 3.2. Esta distribución es
peculiarmente blanda comparada con los índices espectrales observados en otras PACWBs
[65], y también con respecto al índice esperado para DSA en choques fuertes (p ≈ 2). Este
tipo de distribución puede deberse a que la órbita es particularmente amplia, lo que implica
una fuerte componente del campo magnético toroidal que podría ablandar la distribución al
arrastrar rápidamente a las partículas menos energéticas fuera del choque. Sin entrar en mayor
profundidad en la discusión de la distribución y los detalles de la aceleración de partículas, en
esta etapa preferimos simplemente tomar el espectro en radio como una restricción para las
partículas que emiten en esa banda. Excepto por los electrones más energéticos (Ee > 1 GeV),
la convección domina las pérdidas de las partículas, por lo que la distribución de partículas
evolucionada tiene el mismo índice espectral que la inyectada (Fig. 4.3). Los electrones con
energías Ee & 10 GeV se enfrían por IC en la transición entre el régimen de Thomson y de
K-N. Dependiendo del valor del campo magnético, electrones con energías Ee & 100 GeV
pueden enfriarse por sincrotrón.

Las observaciones en la banda de radio no proveen información sobre la distribución de
electrones a energías por encima de las cuales su emisión (sincrotrón) cae a frecuencias más
altas que las de radio. Recordamos que un electrón con factor de Lorentz γe, en presencia
de un campo magnético de intensidad B, su emisión Snu se ubica principalmente a una
frecuencia ν ≈ 0.29νc ∼ 106B[G] γe

2 Hz. Por otro lado, el proceso de DSA para las partículas
menos energéticas puede estar afectado por irregularidades de pequeña escala en el precursor
del choque, la geometría del campo magnético, coeficientes de compresión dependientes de
la energía, efectos no lineales en los choques, etc. [16]. Más aún, otros procesos podrían
operar además de DSA, tal como RM [114], lo cual también afectaría a la distribución de
partículas. Por lo tanto, la distribución resultante puede ser blanda a energías bajas (como
se halló, por ej., en SN 1006 [156]), y más dura a energías altas. Para explorar la posibilidad
de una distribución más dura de partículas aceleradas a altas energías, investigamos dos
casos distintos (Sec. 4.3.2.3 y Sec. 4.3.2.5). En la Fig. 4.3 mostramos los dos modelos de la
distribución en energías para electrones.

Las observaciones en radio muestran que la emisión está fuertemente reducida debajo
de 1–2 GHz. Nuestro análisis (Sec. 4.3.2) muestra que, estadísticamente, esta reducción se
explica mejor en términos de un corte a bajas energías en la distribución de electrones. La
determinación del origen de dicho corte se escapa a los propósitos del trabajo, pero podría
estar relacionado con las peculiaridades de la aceleración de partículas en HD 93129A. Para
obtener un corte a una frecuencia de ν ∼ 1 GHz, se requiere que B[G] γ2

e,min ∼ 103. Para
B ∼ 1 G esto implica γe,min ∼ 30, mientras que para B ∼ 10 mG esto implica γe,min ∼ 280.

Considerando un rango de valores para fNT entre ∼ 0.01 − 100 %, la máxima potencia
inyectada en partículas NT es LNT ∼ 1032 − 1036 erg s−1. Los pares secundarios creados en
colisiones p-p (por ej., [157]) no se espera que jueguen un rol determinante; un análisis breve
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Figura 4.3. Ejemplos de la distribución en energías de electrones para una curva emisora
suponiendo un índice espectral de inyección constante (izquierda) o un endurecimiento a
altas energías (derecha). La escala de colores corresponde a diferentes posiciones a lo largo
de la curva emisora, comenzando desde el ápex (0) hasta regiones alejadas (1500). Ambos
casos corresponden a un campo magnético bajo (ζB � 1).

de este escenario lo discutiremos en la Sec. 4.3.2.6.

4.3.2. Resultados

Una vez calculada la distribución de partículas, obtenemos la emisión por IC, sincrotrón,
y Bremsstrahlung relativista para diferentes escenarios y distintas épocas. Las interacciones
p-p también son discutidas para estimar su importancia relativa en HD 93129A.

4.3.2.1. Ángulo de observación

Intentamos inferir el ángulo de observación ψ (Fig. 4.1), el cual está estrechamente rela-
cionado con la inclinación de la órbita (i) y la fase orbital (φ). El procedimiento estándar y
más confiable para obtener los elementos orbitales consiste en reconstruir la órbita a partir
de la astrometría del sistema. No obstante, como HD 93129A es un sistema con un periodo
muy largo, el muestreo de la órbita estaba muy incompleto en el momento en que se realizó
el trabajo [132]; incluso con los datos astrométricos más recientes siguen existiendo indeter-
minaciones considerables. En esta Tesis, exploramos diferentes posibilidades para ψ bajo dos
restricciones: la primera es poder reproducir el espectro observado, y la segunda es obtener
una morfología del mapa de emisión consistente con la observada. Como veremos, a partir
de esto es posible acotar el ángulo de observación disponiendo de al menos una observación
resuelta.

Por un lado, si ψ es grande (ψ > 60◦), es imposible explicar la caída en el espectro a bajas
frecuencias mediante FFA en el viento estelar. Esto se refleja en un valor alto (> 10) del
χ2

red (3 dof) del ajuste a frecuencias de radio. En principio sería posible obtener χ2 < 10 si
se considera un viento más denso y por lo tanto con mayor impacto de la FFA. No obstante,
este escenario estaría en tensión los datos en R-X que dan un valor menor de Ṁ , a menos
que se considere un viento altamente inhomogéneo pero que estaría en tensión con los flujos
observados en radio a altas frecuencias. La única posibilidad restante es asumir un corte a
bajas energías en la distribución de partículas, lo cual permite obtener χ2 & 1 en escenarios
en los que la FFA sea apreciable. Exploramos varios valores de ψ y los mapas de emisión
sintéticos (Sec. 4.3.2.2). En la Fig. 4.4 mostramos que para valores de ψ > 60◦ los mapas
sintéticos no son consistentes con la morfología de la fuente observada en radio. Concluimos
que valores de ψ < 45◦ son altamente favorecidos, y restringimos nuestro análisis a los mismos.
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En particular, en el trabajo consideramos un valor de ψ ∼ 15◦, lo cual implica una separación
lineal entre las estrellas en la época de observación (2008) de D ≈ 85 UA(ii).

Se obtiene una pequeña mejora al ajuste si la secundaria está delante de la primaria,
dado que su viento es ligeramente más lento y por lo tanto su densidad columnar más alta,
incrementando levemente el aporte de la FFA al corte a bajas frecuencias en al SED. Por este
motivo, en todos los cálculos (incluyendo los de la Fig. 4.4) suponemos que la secundaria está
delante, aunque los vientos de ambas estrellas tienen características similares por lo que esta
no es una restricción fuerte.

4.3.2.2. Mapas sintéticos
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Figura 4.4. Comparación entre los mapas observados a 2.3 GHz (arriba, adaptados de [145])
y nuestros mapas sintéticos (paneles del medio y abajo). Los dos mapas observados tienen
haces sintetizados diferentes: el de la izquierda tiene mayor resolución pero peor sensibilidad,
mientras que el de la derecha tiene mayor sensibilidad pero peor resolución. En los mapas
sintéticos exploramos distintos valores del ángulo de observación ψ, indicado en un recuadro.
La barra de color representa el flujo en unidades de mJy beam−1. Los contornos de los mapas
observados comienzan a 0.4 mJy beam−1y se incrementan a un paso de 0.1 mJy beam−1,
con un máximo a 1.6 mJy beam−1(derecha). En los mapas sintéticos incluímos, además,
contornos en rojo por debajo del ruido del mapa, a 0.1, 0.2 y 0.3 mJy beam−1, y en verde
por encima de los observados, a 1.8, 2.0 and 2.2 mJy beam−1.

Las SEDs no contemplan toda la información de la emisión en radio espacialmente re-
suelta. Por ese motivo, comparamos las predicciones de la morfología de la región emisora en

(ii)Las efemérides más recientes sugieren que la separación era D ∼ 100 UA y el ángulo de observación
ψ ∼ 30◦ (Maíz Apellániz, comunicación privada)
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4. Estrellas masivas binarias

nuestro modelo con las observaciones de [145]. Con este propósito, producimos mapas sinté-
ticos a dos frecuencias, 2.3 GHz y 8.6 GHz, y para distintas épocas. Indicamos que los mapas
obtenidos no dependen del juego de parámetros del modelo (ζB y fNT,e) elegido para ajustar
los flujos observados, puesto que los electrones que producen la emisión a estas frecuencias no
se enfrían localmente. El procedimiento utilizado para obtener los mapas es el mismo que el
explicado en la Sec. 3.2.2.5 para bow-shocks estelares. Para hacer mapas sintéticos a 2.3 GHz
utilizamos un haz gaussiano igual al de las observaciones de [145], que es de 15 × 11 mas2,
mientras que a 8.6 GHz adoptamos un haz de ∼ 4 × 3 mas2 (puesto que la resolución a
frecuencias más altas es mayor).

Como puede verse en la Fig. 4.4, si ψ es grande, el tamaño angular de la WCR es mucho
mayor, y las imágenes resultantes son completamente distintas a las observadas por [145].
Esto se debe a lo siguiente: la distancia proyectada entre las estrellas es Dproy = 36 mas, que
para una distancia de 2.3 kpc significa una distancia lineal de D ∼ 83 cos(ψ)−1 UA. Valores
de ψ > 60◦ llevan a D > 150 UA. El impacto de la FFA se reduce significativamente en este
caso. El tamaño lineal de la región de la WCR que emite significativamente en radio es de unas
pocas veces D, y como la densidad del viento cae como r−2, la FFA es insignificante excepto
para fotones que se originan en regiones cercanas al ápex de la WCR (y que se mueven en
dirección al observador). En consecuencia, sólo una pequeña región de la WCR está afectada
por FFA. En contraste, la Fig. 4.4 muestra que para ψ < 45◦ la morfología y nivel de flujo
de los mapas sintéticos están de acuerdo con las observaciones.

Los mapas a 8.6 GHz presentados en la Fig. 4.5 muestran cómo observaciones a esta
frecuencia podrían servir para seguir la evolución de la WCR en etapas cercanas al pasaje
por el periastro.
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Figura 4.5. Mapas sintéticos en radio a 8.6 GHz para las separaciones orbitales D (izquier-
da), D/3 (centro), y D/10 (derecha), considerando un valor de ψ = 15◦ fijo a lo largo de
la órbita. En todas las imágenes, los contornos rojos están a 0.1 y 0.3 mJy beam−1. En el
panel de la izquierda los contornos negros están a 0.5 y 1.0 mJy beam−1, en el del centro
están a 1, 2, 3 y 4 mJy beam−1, y en el de la derecha está a 0.5 mJy beam−1.

4.3.2.3. Escenario con campo magnético bajo

Consideramos un escenario con campo magnético bajo (ζB � 1). Ajustamos las observa-
ciones en radio de 2008 con los siguientes parámetros: fNT = 0.11, lo cual representa un caso
optimista; ζB = 2 × 10−4, lo que lleva a B ∼ 24 mG y B? < 30 G; y una energía mínima
de los electrones dada por γmin,e = 100, que es necesaria para reproducir la caída del flujo a
bajas frecuencias (este valor depende de B, Sec. 4.2.2), pese a que FFA es significativa a fre-
cuencias un poco más bajas. También consideramos equipartición de energía entre electrones
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y protones. Adoptamos un índice de inyección constante, p = 3.2, adecuado para ajustar los
datos en radio.
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Figura 4.6. Emisión modelada para separaciones entre las estrellas de 1.5D (línea verde
continua), D (línea naranja a rayas largas), D/3 (línea azul a rayas intermedias) y D/10
(línea magenta a rayas cortas), considerando un valor de ψ = 15◦ fijo a lo largo de la órbita.
La bondad del ajuste es χ2 ∼ 17 (3 dof; curva verde) para las observaciones de 2003–2004,
y χ2 ∼ 1.9 (4 dof; curva naranja) para las de 2008–2009.

Calculamos la emisión del sistema para varias épocas. Primero, para cuando la distancia
entre las dos estrellas eraD (la distancia en la época de las observaciones del 2008), obteniendo
un buen ajuste con un χ2 = 1.9 (3 dof). Para ver si estos resultados son consistentes en el
tiempo, calculamos la emisión en radio esperada para épocas anteriores de observación, 2003–
2004, cuando la distancia entre las componentes era ≈ 1.5D. Obtenemos un ajuste pobre con
χ2 = 17 (4 dof), lo que muestra que un error en los flujos de un ∼ 25 % surge de la suposición
de que ζB, γmin,e, α, y fNT permanecen constantes en el tiempo. Repetimos los cálculos para
distancias más cortas, D/3 (∼ 2016, 2020), y D/10 (∼ 2018, pasaje por el periastro). Las
desviaciones de las predicciones con respecto a las observaciones del 2003–2004 muestran que
la suposición de mantener constantes los parámetros sólo nos permite obtener estimaciones
válidas a orden de magnitud y conclusiones cualitativas. En la Fig. 4.6 mostramos la evolución
temporal de la emisión en radio. El flujo a 2.3 GHz se hace más débil con el tiempo debido
a la FFA, ya que los fotones deben atravesar regiones más densas (y por lo tanto opacas)
del viento. Este efecto de absorción se hace menos significativo a frecuencias altas, mientras
que el flujo intrínseco se vuelve más alto. Concluimos que cerca del pasaje por el periastro la
emisión sincrotrón en radio no es observable. Futuras campañas observacionales deben tener
en cuenta que la región se volverá transparente primero a frecuencias más altas (por ej., a
8.6 GHz en el ∼ 2020). Predecimos un corte en la SED a radio-frecuencias debido a FFA.
También notamos que en un futuro un poco más lejano (∼ 2022), observaciones con buena
sensibilidad a bajas frecuencias (debajo de 1 GHz) pueden permitir discriminar si la caída en
el espectro se debe únicamente debido a un corte a bajas energías en los electrones, o si está
dominada por FFA (en cuyo caso el espectro a bajas frecuencias es más empinado).

En la Fig. 4.7 mostramos las distintas componentes de la SED y la suma total para
dos épocas distintas –época de observación en radio y de pasaje por el periastro–, junto
con algunas curvas de sensibilidad instrumental(iii). La intensidad de los campos de fotones

(iii)La curva de sensibilidad de NuSTAR fue adaptada de [158], mientras que la de Fermi fue extraída de
http://fermi.gsfc.nasa.gov, y la de CTA de [159].
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estelares se incrementa a medida que las estrellas se acercan. En consecuencia, el tiempo de
enfriamiento IC disminuye, por lo que la luminosidad IC se incrementa y la Emax,e disminuye
un poco. Predecimos que el sistema será detectable en R-X duros y R-γ de HE cerca del
pasaje por el periastro, aún si fNT es un orden de magnitud menor al valor asumido. La
producción de fotones de VHE será baja e indetectable con los instrumentos actuales o en
desarrollo.
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Figura 4.7. Ejemplo de las SEDs para la época de las observaciones en radio (izquierda),
y cerca del pasaje por el periastro (derecha). Mostramos los datos de las observaciones en
radio de ATCA (2008–2009), y los UL en el flujo observado en R-X [146]. Las líneas a rayas
indican la contribución sincrotrón (marrón), IC (cyan), Bremsstrahlung relativista (oliva), y
p-p (verde); la curva sólida es la emisión total. Mostramos las sensiblidades instrumentales
de 1-Ms NuSTAR (gris), 4-años Fermi (gris oscura), y 50-h CTA (negra).

4.3.2.4. Escenario con campo magnético de equipartición

Aquí aplicamos el mismo modelo que en la Sec. 4.3.2.3, pero considerando un valor de ζB
que corresponda a un escenario con un campo magnético extremadamente alto. Exploramos el
caso límite en que ζB = 1, lo cual corresponde a equipartición entre las densidades de energía
magnética y térmica en la WCR. Notamos que bajo estas condiciones el campo magnético sería
dinámicamente relevante ya que la presión magnética es una fracción significativa de la presión
total en la región post-choque. Pese a esto, no alteramos las prescripciones adoptadas para
las propiedades del fluido, ya que nuestro enfoque fenomenológico de las mismas busca sólo
obtener una aproximación grosera de las propiedades del gas en el choque. Nuestra intención
no es realizar un modelo preciso de la emisión, sino simplemente dar una descripción semi-
cualitativa de este escenario extremo y obtener estimaciones groseras de los parámetros físicos
relevantes. Fijar ζB = 1 implica B ∼ 1 G, y campos magnéticos superficiales de B?,1 ∼ 1.3 kG
y B?,2 ∼ 2.2 kG. Notamos que valores tan altos de B? nunca han sido medidos en PACWBs
[113], lo cual sugiere que en este escenario el B es amplificado in situ. Dado que el B es
más intenso que el considerado en la Sec. 4.3.2.3, el valor de γmin,e necesario para explicar
la disminución del flujo a bajas frecuencias no es tan alto; obtenemos γmin,e ≈ 20. Tomando
fNT ≈ 10−4 obtenemos un ajuste del espectro observado en radio con χ2 = 2.1, aunque este
valor tan pequeño de fNT está cerca del mínimo esperable para CWBs [65].

La tasa de enfriamiento sincrotrón es tsin ≈ tIC para Ee < 10 GeV, cuando las interac-
ciones IC ocurren en el régimen de Thomson, y tsin < tIC para Ee > 10 GeV, cuando las
interacciones IC ocurren en el régimen de K-N. Por lo tanto, la mayor parte de la radiación
NT es producida en fotones de bajas energías y la luminosidad R-γ es baja. El valor obte-
nido de Lγ . 1031 erg s−1 es ∼ 104 veces menor que el obtenido en la Sec. 4.3.2.3. Esto es
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consistente con que estamos utilizando un valor 104 veces mayor para ζB y con la relación
LIC/Lsin ∝ ζ−1

B (por ej., [155]). Mostramos la SED para este escenario en distintas épocas en
la Fig. 4.8. Además, en dicha figura se realiza una comparación con las SEDs obtenidas con
los escenarios de las Secs. 4.3.2.3 y 4.3.2.5, y otros casos intermedios no discutidos aquí. Po-
demos ver que en este escenario de campo magnético intenso HD 93129A no sería detectable
con los observatorios de R−γ actuales ni en desarrollo.

Figura 4.8. Las SEDs para un B intenso (izquierda), intermedio (centro), y bajo (dere-
cha). Los paneles de arriba corresponden a distribuciones de electrones con un índice de
inyección constante, mientras que en los de abajo tiene un endurecimiento a altas energías
(Sec. 4.3.2.5). Las curvas de color representan la suma de las contribuciones de sincrotrón,
IC, Bremsstrahlung relativista y p-p. La curva sólida naranja corresponde a la época de las
observaciones (∼ 2008), la azul a rayas largas aproximadamente a la etapa previa/posterior
al periastro (∼ 2016 o∼ 2020) y la magenta a rayas cortas al pasaje por el periastro (∼ 2018).
También mostramos los datos en radio del 2008 (puntos rojos), el UL en el flujo en R-X
derivado por [146] (flechas lilas), y las sensibilidades instrumentales de 1 Ms NuSTAR (gris),
4 años de Fermi (gris oscuro) y 50 h CTA (negra). Figura extraída de [160].

4.3.2.5. Escenario óptimo

En este caso fijamos el espectro de partículas de altas energías de manera tal de optimizar
la emisión NT. Básicamente, utilizamos los mismos parámetros que los del escenario de la
Sec. 4.3.2.3 pero considerando que los electrones con un factor de Lorentz γe > 7 × 103 son
acelerados con un espectro p = 2. Esta puede ser una suposición razonable en vistas de lo
discutido en la Sec. 4.2.2. La emisión a frecuencias de radio es similar a la del caso de la
Sec. 4.3.2.3; la mayor diferencia es una emisión IC más alta en R-γ, como puede verse en la
Fig. 4.8. A energías de fotones cercanas a 10 GeV, la fuente estaría dentro de las capacidades
de detección de Fermi cuando la binaria esté cerca del periastro. A energías ε > 100 GeV, la
fuente podría ser detectada por CTA (si su construcción finalizara antes del 2020). El valor de
γe al que se da el cambio de pendiente fue seleccionado simplemente para ilustrar las chances
de detección de la fuente a altas energías bajo condiciones óptimas.
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Como se muestra en la Fig. 4.8, la presencia de un endurecimiento en el espectro de
electrones conlleva a un endurecimiento del espectro en R-γ que, de ser detectado, confirmaría
la existencia del mismo. No obstante, el parámetro del modelo más determinante del nivel de
emisión en R-γ es la intensidad del campo magnético, y una detección en R-γ parece posible
sólo si el mismo es relativamente bajo.

4.3.2.6. Escenario hadrónico

Los pares secundarios creados en interacciones p-p podrían dar cuenta de buena parte de
la emisión en radio (por ej., [161]). Para explorar esta posibilidad, consideramos el caso más
favorable en que casi la totalidad de la potencia cinética de los vientos disponible en la WCR
es destinada a la aceleración de protones (fNT,p ≈ 1). En este caso, dadas las condiciones de
la densidad en el viento chocado, la luminosidad del proceso para protones inyectados con
p ∼ 3.2−2 es Lpp ∼ 3×1030−7×1031 erg s−1 (las luminosidades más altas se obtienen para
valores altos de ζB). Teniendo en cuenta que la luminosidad inyectada en pares secundarios
es Le± = κLpp, con κ ≈ 0.25− 0.5 dependiendo del valor de p [35], la luminosidad sincrotrón
de los pares en la banda de radio puede estimarse como

Le±,sin ∼ κLpp
tesc
tsin

. (4.8)

Los pares e± son creados con una distribución en energías inicial similar a la de los
protones primarios. Para el tiempo de escape, estimamos tesc = D?/vesc ∼ 3 × 106 s, donde
D? es la distancia de la WCR a la estrella más cercana, y vesc es la velocidad típica del viento
chocado. El tiempo de enfriamiento por sincrotrón de los pares depende de su energía y del
campo magnético. Para pares que producen radiación sincrotrón a las frecuencias observadas
obtenemos que tsin ∼ 1010 s para B ∼ 0.01Beq, y tsin ∼ 106 s para B ∼ Beq. Por lo tanto,
si B < 0.1Beq, tenemos que Le±,sin < 1029 erg s−1 = Lsin,obs, i.e., demasiado bajo para dar
cuenta de la luminosidad observada. Si, en cambio, B > 0.1Beq, entonces Le±,sin & Lsin,obs.
No obstante, un B tan alto implica una luminosidad sincrotrón de los primarios excesivamente
alta, a menos que sólo una minúscula cantidad (< 10−3 si B = 0.1Beq, < 10−4 si B = Beq)
de la potencia inyectada en CRs es transferida a electrones.

En conclusión, aún en el caso extremo en que fNT = 1 (el cual está lejos de ser realista) no
podemos explicar satisfactoriamente el espectro observado en radio con un origen hadrónico
a menos que B & 0.1Beq y fNT,e < 10−3 en la WCR. No obstante, una pequeña contribución
a la emisión por parte de pares secundarios no puede ser descartada.

4.3.3. Campaña observacional

El trabajo desarrollado por [132] alentó la participación en una campaña observacional
multifrecuencia dedicada al sistema HD 93129A, cuyo mayor énfasis está puesto en torno al
pasaje por el periastro previsto para mediados–fines del 2018. Las predicciones de los modelos
teóricos sugieren que la intensidad de la emisión de la WCR en las bandas de R-X y R-γ será
máxima durante el pasaje por el periastro, por lo que esa es la mejor (y única, dado el largo
periodo de la binaria) oportunidad de la que disponemos para observar esta fuente.

En los modelos presentados existe una degeneración entre la cantidad de energía depo-
sitada en CRs (particularmente en electrones) y la intensidad del campo magnético. Como
puede verse en la Fig. 4.9, observaciones en el rango de los R-X duros pueden romper dicha
degeneración, y ayudar a determinar el valor de B y parámetros relacionados con la física de
aceleración de partículas.
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La campaña cuenta con un proyecto de observación conjunta con los satélites Chandra y
NuSTAR. El satélite Chandra tiene un excelente poder resolvente, el cual es necesario para
estimar la contribución de fuentes espurias del background y para medir el espectro térmico,
mientras que el satélite NuSTAR es el único capaz de detectar los R-X duros de origen NT.
Las observaciones con estos instrumentos se realizan de forma cuasi-simultánea y se están
llevando a cabo durante el 2018 (PI del Palacio). A su vez, también se ha obtenido tiempo
de observación con el satélite de R-γ AGILE para observar en esta época (PI Romero). El
objetivo principal de la campaña es la detección de emisión NT de altas energías en una
PACWB aparte de η-Car, lo que permitiría avanzar en la comprensión de las PACWBs como
progenitoras de CRs y su contribución al cielo en R-γ.

Figura 4.9. Espectros sintéticos en R-X duros para un B bajo (izquierda), intermedio
(centro), y alto (derecha) observables con NuSTAR con exposiciones de 20 ks (rojo) y 50 ks
(azul). La emisión térmica fue re-escalada a un factor 2 más intensa que la de las obser-
vaciones con XMM-Newton del 2015 (no mostradas), mientras que la emisión IC NT fue
calculada con el modelo de la Sec. 4.2. Las diferencias en el espectro a ε > 20 keV se en-
cuentran tanto en el índice espectral (más blando para B alto) como en el flujo integrado
(menor para B alto). El total de cuentas para 50 ks de exposición a ε > 10 keV son ∼ 800
si B es bajo y ∼ 50 si B es alto.

4.3.4. Conclusiones

En este trabajo hemos estudiado en detalle la información provista por las observaciones
de la PACWB HD 93129A. Hemos desarrollado un modelo leptónico que reproduce razonable-
mente bien las observaciones en radio, en el cual la disminución en el flujo a bajas frecuencias
se explica por medio de una combinación de FFA en los vientos estelares y un corte a bajas
energías en la distribución de electrones. También presentamos argumentos basados en la
morfología de la emisión en radio para favorecer un ángulo de observación ψ < 45◦.

El conocimiento limitado (o hasta escaso) de los parámetros físicos de la fuente, junto con
una degeneración en los parámetros libres del modelo (fNT,e y ζB) hacen que sea imposible
determinar con precisión la física NT en HD 93129A. Aún así, los resultados presentados en
este trabajo lograron proveer una buena base teórica para observaciones en altas energías de
la fuente, y también para futuras campañas de observación en radio. En particular, futuras
observaciones en radio en el rango de 0.5− 10 GHz pueden ayudar a confirmar el mecanismo
por el cual se produce la caída del flujo a bajas frecuencias. Por otro lado, observaciones en el
rango de los R-X duros (10− 70 keV) pueden proveer restricciones fuertes en los parámetros
libres de nuestro modelo, tal como la cantidad de energía transferida a partículas NTs y la
intensidad del campo magnético en la WCR. Esta información, a su vez, es relevante en el
contexto de la física de aceleración de CRs y posibles mecanismos de amplificación de campo
magnético.
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Hemos demostrado que valores moderados del campo magnético superficial (B? < 50 G)
pueden ser suficientes para dar cuenta de la emisión sincrotrón observada en la WCR, in-
cluso si no actúan procesos de amplificación del campo magnético además de la compresión
adiabática. No obstante, si el campo magnético es de hecho intenso (como sugeriría una no
detección de la fuente en R-X y/o R-γ durante el periastro), entonces es factible que estén
operando mecanismos de amplificación del campo.

Predecimos que HD 93129A es una buena candidata para ser detectada durante el pa-
saje por el periastro por satélites de R-γ como Fermi y AGILE, aunque la fuente no sería
particularmente intensa y se encuentra en una región del cielo con mucha contaminación
de background (por ejemplo, η-Carinae se encuentra a sólo unos 10’ de distancia y es una
fuente de R-γ). Detecciones en este rango de energías permitirían restringir mejor el índice
espectral de la distribución de electrones a altas energías. Considerando la posibilidad de un
endurecimiento en el espectro de electrones a altas energías, la detección de HD 93129A en
R-γ parece viable siempre y cuando se cumpla que fNT & 10−2 y ζB . 10−3.

Esperamos que la campaña observacional en marcha logre confirmar (o refutar) en un
futuro cercano al menos algunos de los puntos arriba mencionados.

4.4. Investigación de polarización en binarias masivas

Un número considerable de PACWBs exhiben emisión NT en la banda de radio que, de
acuerdo a la física NT que conocemos, sólo puede deberse a radiación sincrotrón (Sec. 2).
La presencia de partículas relativistas se explica naturalmente por la presencia de choques
fuertes en los que puede operar el mecanismo de DSA. Si el campo magnético en la WCR
está ordenado, su componente paralela al frente de choque debería estar amplificada, y la
emisión sincrotrón resultante estaría polarizada (Sec. 2.4.1). No obstante, dicha polarización
nunca ha sido medida.

La polarización de la emisión sincrotrón de una fuente puede proveer información útil e
inaccesible de otras formas sobre las condiciones en la fuente [162]. Una determinación pre-
cisa del grado de polarización (PD, por sus siglas en inglés) permite, en principio, distinguir
entre diferentes escenarios. Si el PD observado es de un ∼ 20 − 70%, esto aporta evidencia
concluyente sobre el origen sincrotrón de la emisión NT y restringe el grado de turbulencia
en el plasma. En cambio, si no se detecta polarización (i.e., PD. 1 %) y no resulta posible
atribuir dicho fenómeno a efectos de transporte o instrumentales, entonces el modelo están-
dar de PACWBs –aceleración por DSA y emisión de radiación sincrotrón– podría necesitar
ser reformulado. En conclusión, estudios polarimétricos de PACWBs pueden aportar nueva
evidencia que nos permita mejorar nuestro conocimiento de la física de PACWBs.

En esta sección resumimos los resultados presentados en [163] y estudios aún en desarrollo
relacionados con este fenómeno.

4.4.1. Polarización de la radiación

Los mecanismos de aceleración de CRs generan una población de electrones de altas ener-
gías que siguen una distribución de tipo ley de potencias con un índice espectral típicamente
cercano a p ∼ 2 (Sec. 2.2). La radiación sincrotrón emitida por una distribución de electrones
de este tipo puede tener una polarización intrínseca cercana a Πi(p) ∼ 70 % (la dependencia
con p de esta cantidad es débil). No obstante, un campo magnético turbulento puede disminuir
significativamente el PD. Si el campo magnético ambiente se descompone en una componente
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desordenada Br y una componente ordenada B0, el PD observado a una frecuencia λ es [164]:

Πobs(p, λ) = Πi(p)
B2

0
B2

0 +B2
r
ξ(λ), (4.9)

donde la función ξ(λ) tiene en cuenta posibles efectos de depolarización (Sec. 4.4.3.1). Dado
que las líneas de B están congeladas en el plasma, la componente Br está ligada al grado
de turbulencia en la WCR, medido por el cociente Br/B0. Luego, la PD está estrictamente
relacionada con el grado de turbulencia, y un valor pequeño de PD puede ser evidencia
indirecta de un medio altamente turbulento.

4.4.2. Adaptación del modelo para reconexión magnética

Se piensa que el mecanismo más viable para dar cuenta de la aceleración de CRs en
PACWBs es DSA [165, 129, 139, 136]. No obstante, la MR (Sec. 2.2.2) también podría operar
en estos sistemas [166]. Para que la DSA opere eficientemente, un choque fuerte, movimiento
turbulento del plasma y un campo magnético desordenado son requeridos. Es esperable que el
plasma desarrolle inestabilidades cerca de la CD [133], lo cual provee la turbulencia requerida
en este escenario; no obstante, una turbulencia demasiado alta podría debilitar el choque y
por lo tanto reducir la eficiencia de la DSA. Por otro lado, para que la MR sea eficiente hacen
falta movimientos turbulentos de pequeña escala [22], por lo que este mecanismo no puede
ser descartado en regímenes turbulentos (por ej., [114]). Vale notar, además, que no requiere
un B intenso para que pueda operar la DSA [167], a diferencia del caso de MR.

Por lo antes expuesto, para que la aceleración de partículas ocurra por MR y no por
DSA, adaptamos el modelo descrito en la Sec. 4.2. Para ello hay que readaptar cuál es la
energética para las partículas relativistas y cuál es su tasa de aceleración. Para ello asumimos
que un ∼ 4 % de la energía liberada en la MR es aprovechada en la aceleración de electrones
relativistas ([26] y referencias allí), y consideramos que la eficiencia de aceleración viene dada
por la Ec. (2.12), asumiendo una velocidad de reconexión vrec = 0.6vA [82].

4.4.3. Estudios observacionales

A continuación describimos las campañas observacionales relacionadas con este tema en
la que hemos y estamos participando.

4.4.3.1. Ausencia de polarización en WR 146

Hemos llevado a cabo un estudio pionero de búsqueda de polarización lineal en la PACWB
WR 146. Los resultados de este trabajo fueron presentados en [163]. A continuación detalla-
mos los aspectos más relevantes de dicho trabajo.

WR 146: WR 146 es el sistema con una estrella WR más brillante a radio-frecuencias en
el catálogo de [65], y fue la cuarta en ser asociada a una fuente NT [168]. Este sistema se
encuentra a una distancia de 1.2 kpc y se cree que está conformado por una WC6 y una
O8 [169]. Observaciones de VLBI con MERLIN a 5 GHz [170] muestran una fuente NT al
norte de la estrella primaria. Observaciones con VLBA en 1.4–43 GHz fueron presentadas por
[125]. Las observaciones a 43 GHz revelan dos componentes estelares separadas por aprox.
0.2 arcsec, correspondientes a las dos estrellas. Las observaciones a 1.4 GHz y 5 GHz revelan
una fuente NT localizada entre medio de estas dos componentes, más cerca de la secundaria.
El sistema ha sido monitoreado durante una década con el WSRT a 350 MHz y 1.4 GHz.
Una variabilidad con un periodo de 3.38 años sugiere la presencia de una tercera componente
que modula el viento de la estrella O [171].
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Figura 4.10. Observaciones en radio de WR 146 en banda L (puntos azules) y banda C
(puntos rojos). Mostramos un ajuste espectral Sν ∝ ναR a todos los datos (línea púrpura
sólida) y sólo a los datos de banda C (línea naranja a rayas). También mostramos los flujos
medidos a 327 MHz por [172] (triángulo gris) y por Benaglia & Ishwara-Chandra en el 2014
(comunicación privada; cuadrado amarillo).

Observaciones: Hemos observado el sistema WR 146 utilizando el JVLA (Proyecto 15A-
480, PI del Palacio) en arreglo B, con observaciones polarimétricas en dos bandas de frecuen-
cias: 1.5 GHz (20 cm, banda L) y 6 GHz (5 cm, banda C), con anchos de banda de 1 GHz y
4 GHz, respectivamente.

Detectamos a WR 146 como una única fuente, espacialmente no resuelta, en los mapas de
intensidad total a 20 cm y 5 cm. La densidad de flujo medida es 79.8± 1.6 mJy a 1.52 GHz y
35.7±0.7 mJy a 6.00 GHz (los errores reportados incluyen sistemáticos en el flujo absoluto del
orden del 2%). El espectro obtenido se muestra en la Fig. 4.10; el mismo muestra evidencia
marginal de un turnover a 1.5 GHz. El índice espectral obtenido a partir de los flujos en todas
las frecuencias es αR = −0.58± 0.02, pero dado que es posible que las frecuencias más bajas
estén afectadas por absorción, también realizamos un ajuste únicamente en las frecuencias
más altas (banda C), obteniendo un índice un poco más blando de αR = −0.62 ± 0.02
(Fig. 4.10). Para resaltar el posible turnover, en la Fig. 4.10 (y en la posterior Fig. 4.12)
también graficamos las mediciones a 327 MHz de Benaglia & Ishwara-Chandra (comunicación
privada; observadas con el GMRT en Oct. 2014) y de [172], donde el corte se vuelve más
pronunciado. Notamos que estos datos no son contemporáneos con nuestras observaciones
por lo que no se espera que coincidan con nuestro ajuste (recordar que la fuente es variable).
La distribución de electrones tiene un índice p = −2αR + 1 ' 2.3 ± 0.1, que al ser p < 2.5
está en acuerdo con el índice de inyección esperable para MR [27].

Aplicación del modelo de MR: Considerando únicamente el efecto de la turbulencia en el
campo magnético en la Ec. (4.9), las cotas de PD observadas en WR 146 implican Br/B0 > 8.
Ante estas condiciones es de esperar que los choques estén severamente debilitados [173] y
que la DSA no opere eficientemente, lo que implicaría que la MR podría ser el principal
mecanismo de aceleración al menos en esta PACWB.

En el modelo de MR, la aceleración depende fuertemente de B. En S1 (el choque más
cercano a la estrella primaria; ver Fig. 4.2) no ocurre aceleración eficiente de partículas,
mientras que en S2 (el choque más cercano a la secundaria) los electrones alcanzan energías
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de hasta ∼ 100 GeV (Fig. 4.11); este valor está limitado por pérdidas IC con los fotones
estelares.

 33

 34

 35

 36

 37

 38

 39

 6  7  8  9  10  11  12

lo
g

1
0
(E

e
2
 N

e
(E

e
) 

[e
rg

])

log10(Ee [eV])

S1
S2

Figura 4.11. Distribución en energías de los electrones en los choques de WR 146. El
choque reverso del viento de la primaria (S1) es menos eficiente que el de la secundaria (S2)
para acelerar CRs.

Para los parámetros físicos del sistema puede verse que, siempre y cuando la estrella
primaria (WR) no esté extremadamente magnetizada (B?,1 < 2000 G) o que no ocurra una
amplificación muy eficiente de B en el S1, la emisión NT sincrotrón está completamente
dominada por el S2, es decir, B2 es el único campo magnético relevante. Ajustar los flujos
observados requiere que en S2 la densidad de energía del campo magnético sea del 38% de
la densidad de energía térmica, lo que corresponde a un campo B2 ∼ 150 mG y ηac ∼ 10−7.
Para valores típicos del radio de Alfvén, rA = R2, y una velocidad de rotación de la estrella
Vrot = 250 km s−1, esto implica un valor máximo de B?,2 ≤ 800 G; esta condición se relaja si
hay amplificación de B en S2. La Fig. 4.12 muestra un buen acuerdo entre nuestro modelo
y las nuevas observaciones en radio. Algunos aspectos de las observaciones no simultáneas
también se reproducen cualitativamente, aunque no es claro si el corte a bajas frecuencias
puede explicarse únicamente debido a FFA (el efecto R-T en este escenario es despreciable
dado el alto valor de B2). La luminosidad IC esperada no es muy alta y cae por debajo de
los límites de detección de Fermi (4 años) y del CTA (50 h).

Procesos de depolarización La emisión sincrotrón puede ser depolarizada por varios
efectos de transporte radiativo. En el caso de radio fuentes transparentes, el principal efecto
es la rotación de Faraday (FR, por sus siglas en inglés). La FR altera el plano de polarización
y puede reducir el grado de PD observado. [174] discuten los principales mecanismos que
pueden producir depolarización de la emisión sincrotrón en radio. A continuación resumimos
el análisis de los procesos más relevantes para PACWBs presentado en [163]. Para ser más
conservadores, en dicho análisis suponemos un escenario con aceleración por DSA como en la
Sec. 4.2, que no requiere un B tan intenso: B2 ∼ 40 mG es suficiente para ajustar el espectro
en radio.

1. Polarización reducida debido a una fracción de emisión térmica: una contribución signi-
ficativa de emisión térmica (no polarizada) puede reducir la PD observada. No obstante,
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Figura 4.12. Los puntos violetas corresponden a las luminosidades en las bandas de 20 cm
y 5 cm de [163], la curva verde continua es la emisión simulada considerando aceleración por
MR y emisión sincrotrón atenuada por FFA en el viento estelar. También incluimos datos
de [172] (triángulo gris), Benaglia & Ishwara-Chandra del 2014 (comunicación privada;
cuadrado naranja), y de [125] de la emisión total (cuadrados negros) y la componente de los
vientos (cuadrados azules). La línea roja representan la emisión f-f de los vientos estelares
de acuerdo a la Ec. (8) de [49].

en el caso de WR 146 la contaminación térmica está debajo del 1% en banda L y debajo
del 5% en banda C, por lo que este efecto no es relevante.

2. FR diferencial: cuando la emisión sincrotrón se origina en un plasma que contiene un
campo magnético regular, la FR rota en distintos ángulos los planos de polarización
de la radiación producida a diferentes “profundidades” dentro de la fuente. La emisión
de regiones más profundas puede ser rotada significativamente respecto a la producida
en la superficie, resultando en una disminución en el PD observado (por ej., ver [175]
para un estudio de este efecto en SNRs). Este es un efecto que depende de λ. En el
caso de WR 146, la separación orbital grande implica que los choques en la WCR son
adiabáticos. Una estimación muy cruda a partir de los valores de densidad electrónica,
campo magnético, y ancho de los choques, sugiere que este efecto puede ser relevante
en caso que domine un B ordenado en la WCR.

3. Dispersión de Faraday interna: en la WCR coexisten electrones relativistas que emiten
sincrotrón y un plasma térmico. En caso de que el plasma sea turbulento, radiación
producida en líneas de la visual cercanas van a sufrir una FR aleatoria. Si el haz del
telescopio engloba varias de estas celdas turbulentas, el PD observado disminuye. Este
efecto depende de λ. Una estimación grosera de este efecto considerando Br ∼ Bz (con
Bz la componente del campo en la dirección de la visual) y celdas turbulentas con
tamaños del 10% del ancho del choque, sugiere que la depolarización por este efecto
podría ser significativa, aunque un tratamiento más detallado es necesario para llegar
a conclusiones confiables.

4. Dispersión de Faraday externa: es un efecto similar al anterior, pero en este caso la
FR se origina en un plasma térmico externo (el viento estelar) a la región que produce
la radiación sincrotrón (la WCR). Este efecto depende tanto de la intensidad como
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de la geometría del campo magnético estelar. Para campos magnéticos superficiales
moderados (B? ∼ 200 G), este efecto puede ser relevante, aunque su impacto depende
fuertemente de la línea de la visual del elemento de superficie sobre la WCR considerado.
Este efecto es menor si el campo magnético estelar es más bajo (para lo cual debería
ocurrir amplificación de B en la WCR), y podría jugar un papel secundario en ese caso.
Otras pantallas de Faraday externas en el ISM son despreciables en el caso de interés.

5. Gradientes de RM en el haz: este es un efecto similar a los efectos de dispersión anterio-
res, pero debido a una variación en la RM originada por un gradiente sistemático en el
haz del instrumento. En nuestro caso, observamos un choque curvo que no está resuelto
en el haz. Si hay un gradiente de RM a lo largo del choque los vectores de polarización
dentro del haz pueden cancelarse, llevando a una depolarización. No esperamos que este
efecto lleve a una depolarización completa de la emisión siempre y cuando la línea de
la visual no coincida con el eje de simetría de la WCR (lo cual sólo podría ocurrir en
algunas fases orbitales y si i ∼ 90◦).

Observaciones polarimétricas con alta resolución (VLBI) serían útiles para disminuir el
impacto de algunos de los procesos mencionados.

Variabilidad de WR 146: El sistema WR 146 es una radiofuente variable [171]. La
modulación orbital puede jugar un rol significativo en dicha variabilidad si la excentricidad
y/o inclinación de la órbita son grandes [64]. Si la órbita es excéntrica, varían tanto las
condiciones del plasma en la WCR como las condiciones del medio en que se propagan los
fotones sincrotrón. Si i es grande, esto modulará la FFA de los fotones de bajas frecuencias
según la fase orbital. Si i ∼ 90◦, la absorción será máxima durante la conjunción y mínima
durante la cuadratura. No obstante, observaciones de VLBI de este sistema revelan que la
WCR tiene una forma curva [125], lo cual sugiere una i más bien chica a menos que esas
observaciones se hayan realizado en posiciones de la órbita cercanas a la cuadratura (en la
Fig. 4.4 puede verse el impacto del ángulo de observación en la forma del mapa) .

Para explicar el pronunciado corte en el espectro que se ve en la Fig. 4.12, hay dos
posibilidades: (i) El efecto se debe principalmente a la excentricidad de la órbita, en cuyo
caso las observaciones a 325 MHz deberían corresponder a fases orbitales distintas que aquellas
de las observaciones a 5 GHz (lo cual implica cierta coincidencia, dado que las observaciones
fueron realizadas en fases al azar), o (ii) El efecto se debe a R-T, lo cual para el valor típico
de ne,2 ∼ 106 cm−3 en S2, requiere B2 ∼ 50 mG. Este valor de B2 es demasiado pequeño
para MR, y por lo tanto el corte es más consistente en el escenario de DSA. No obstante,
remarcamos que nuestra interpretación del corte debido a FFA está sujeta a parámetros
orbitales desconocidos; se requieren observaciones (cuasi)simultáneas a bajas (< 1 GHz) y
altas (> 1 GHz) frecuencias para desentrañar esta ambigüedad.

Conclusiones: presentamos el primer estudio polarimétrico en radio para una CWB. Nues-
tra observación de WR 146 con el VLA reveló la ausencia de emisión linealmente polarizada
a un nivel menor a 0.6% en el rango de frecuencias 1–8 GHz. La ausencia de polarización po-
dría deberse tanto a un campo magnético turbulento, como a mecanismos de depolarización
relacionados con FR, o una combinación de estos procesos. Demostramos que, en principio,
cualquiera de estos escenarios es posible. Sin embargo, no es claro que sea posible desarrollar
el grado de turbulencia y campos magnéticos intensos (B ∼ 150 mG) requeridos para que ha-
ya MR eficiente en una binaria de largo periodo como WR 146. Este escenario también tiene
problemas en explicar el corte en el espectro a bajas frecuencias. Por lo tanto, favorecemos
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4. Estrellas masivas binarias

un escenario en que las partículas se aceleran por DSA (B ∼ 40 mG) y la depolarización se
produce por otros mecanismos en vez de un campo magnético predominantemente irregular.

4.4.3.2. Observacionales en curso

Propuesta VLA: obtuvimos tiempo de observación con el VLA para repetir el experimento
de detección de emisión polarizada en otras 5 PACWBs (PI del Palacio). Esperamos que estas
observaciones nos ayuden a avanzar en el entendimiento de las condiciones físicas en la WCR
de PACWBs en general.

Propuesta VLBA: obtuvimos tiempo de observación con VLBA en banda L para volver
a observar la binaria WR 146, pero en este caso logrando resolver la WCR (PI Hales).
La posibilidad de medir la polarización espacialmente resuelta en la WCR daría información
sobre la topología del campo magnético en la WCR. Además, mediciones de la FR permitirían
restringir mejor las propiedades de los vientos estelares y estimar de forma más confiable el
impacto de los procesos de depolarización. Estas observaciones podrían aportar evidencia
más robusta sobre el mecanismo de aceleración de CRs en PACWBs, puesto que si se detecta
polarización se confirmaría que opera DSA bajo un B coherente, mientras que si no se detecta
la emisión polarizada quedará abierta la posibilidad de MR y/o depolarización por otros
procesos.
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Capítulo 5

Estrellas masivas en sistemas con
objetos compactos

En este capítulo nos enfocamos en el estudio de sistemas formados por una estrella de
gran masa y un objecto compacto (OC).

5.1. Binarias de Rayos-γ

Varias fuentes Galácticas de R-γ se han identificado como sistemas binarios compuestos
por una estrella temprana y un OC(i). Algunos de estos sistemas han sido detectados desde
radio hasta R-γ de HE (ε > 100 MeV) y/o VHE (ε > 100 GeV) [178, 179]. Se estima que
hay alrededor de un centenar de estos objetos en la Galaxia (Dubus 2017). Dependiendo
de la naturaleza y características del OC compañero, el sistema puede ser descrito como
un microcuásar de alta masa (HMMQ, por sus siglas en inglés) o como una binaria con
púlsar joven. En un HMMQ, el OC es un agujero negro de masa estelar o una estrella de
neutrones con un campo magnético débil, capaz de acretar material de la estrella y lanzar
jets relativistas (por ej.,[180, 181, 182, 108]). En una binaria con un púlsar joven, el OC
es una estrella de neutrones con un campo magnético intenso y rápida rotación que genera
un viento relativista; la interacción del viento relativista del púlsar con el viento estelar da
lugar a fuertes choques donde puede operar la DSA (por ej.,[183, 184, 185, 186]). La insignia
característica de la emisión NT en R-γ de estos sistemas es la modulación orbital con el
periodo de la binaria. Esta variabilidad está asociada al movimiento del OC en torno a la
estrella masiva. En conclusión, la estrella de gran masa y la configuración entre la estrella, OC
y observador, juegan un rol crucial en la fenomenología NT observada (por ej.,[187, 188, 189]).

La radiación NT en binarias masivas con OCs es generada por partículas ultra-relativistas
probablemente aceleradas en fuertes ondas de choque. La fuente de energía para estas par-
tículas puede estar asociada a los jets en MQs o a los vientos de la estrella y/o el púlsar.
Las partículas relativistas se enfrían localmente a través de interacciones con los campos de
materia, magnético y de radiación ambientes [108]. La emisión resultante a altas energías por
estas interacciones depende fuertemente de la estrella masiva, puesto que esta provee partí-
culas objetivo para las interacciones, principalmente fotones UV para IC y átomos o núcleos
para colisiones p-p. Destacamos que para condiciones típicas (campos de radiación y mag-
néticos relativamente intensos) los leptones se enfrían más eficientemente que los hadrones.
Adicionalmente, hay que tener presente que la radiación γ generada en las regiones internas
de estos sistemas es propensa a sufrir absorción en el campo de radiación estelar debido a

(i)Recientemente, incluso se ha detectado una de estas fuentes con un origen extragaláctico [176, 177].
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5. Estrellas masivas en sistemas con objetos compactos

creación de pares (Sec. 2.5.3)
El estudio de binarias de R-γ permite obtener conocimiento de procesos físicos en am-

bientes astrofísicos extremos. No obstante, aún hay muchas características desconocidas sobre
mecanismos de aceleración de partículas, la estructura del emisor, y, en muchos casos, incluso
la naturaleza del OC. Estas incertezas se manifiestan en la simplicidad de los modelos adop-
tados y en su incapacidad de predecir o interpretar en detalle la fenomenología observada en
estas fuentes. Aprovechando las pocas suposiciones que un modelo de tipo one-zone requiere,
en [190] exploramos en detalle la validez de su aplicación en binarias de R-γ. Esto resulta útil
para bosquejar, a primer orden, las propiedades físicas de estos objetos.

En la Sec. 5.1.1 presentamos una herramienta simple pero robusta, basada en un mo-
delo one-zone, para investigar exhaustivamente los efectos de la geometría emisor-estrella-
observador, y diferentes pérdidas de energía, a la radiación resultante; en la Sec. 5.1.2 apli-
camos esta herramienta al sistema LS 5039 para desarrollar un análisis más detallado; final-
mente, en la Sec. 5.1.3 discutimos nuestros resultados en el contexto del estado observacional
de LS 5039, y resumimos las principales conclusiones del trabajo [190].

5.1.1. Modelo one-zone

Aquí presentamos un análisis de carácter más bien informativo sobre las hipótesis que
subyacen a los modelos one-zone, su validez para binarias de R-γ y los límites de su capacidad
predictiva.

5.1.1.1. Descripción del enfoque

Como discutimos en la Sec. 2.3.1, un modelo one-zone describe una región emisora en la
que las partículas relativistas son inyectadas homogéneamente y evolucionan bajo condiciones
también homogéneas. Este modelo, pese a su simpleza, es capaz de incorporar los procesos
físicos más relevantes de un dado sistema y reproducir las características principales de sus
cantidades observables. De hecho, los modelos one-zone leptónicos han demostrado ser una
herramiento robusta para estudiar la fenomenología en altas energías en sistemas binarios
con estrellas de gran masa (por ej.,[191, 181, 188, 189, 192, 193, 194]).

Las binarias masivas con un OC pueden caracterizarse por la presencia de una estrella
masiva y un acelerador de partículas relativistas relacionado con la presencia del OC. En [190]
consideramos tanto a la estrella masiva como al acelerador como objetos puntuales y, por lo
tanto, homogéneos. Adicionalmente, el acelerador y el emisor se consideran estacionarios y
co-espaciales, ya que, simplificando mucho, se considera que los electrones no pueden recorrer
grandes distancias mientras radían debido a sus cortas escalas de enfriamiento. Presentamos
un esquema del modelo en la Fig. 5.1.

Consideramos que en el emisor se inyecta una distribución de electrones relativistas con
Ee ≥ 1 MeV de la forma Q(Ee) ∝ E−2

e exp (−Ee/Ee,max). Esto es consistente tanto con la
teoría de DSA (Sec. 2.2) como con la evidencia observacional en R-X para LS 5039 (por
ej.,[192, 194]). Los electrones relativistas interactúan con el B del emisor y con el campo de
fotones UV estelar produciendo radiación a lo largo de todo el espectro electromagnético. El
valor de Ee,max se puede obtener como se discute en la Sec. 2.2.3; no obstante, por simplicidad
en [190] fijamos Ee,max = 30 TeV, ya que este es el valor esperado en la fuente LS 5039 [188].

Los electrones pueden perder energía a través de procesos no radiativos, en particular
enfriamiento adiabático, o pueden escapar de la fuente. El tiempo característico de escape
es tconv = d/v [192], donde para d se adopta la distancia del emisor a la estrella (un límite
superior holgado para el tamaño del emisor) y v es la velocidad del fluido en que se encuentran
inmersas las partículas relativistas. Los procesos radiativos dominantes son IC y sincrotrón,
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5.1. Binarias de Rayos-γ

Figura 5.1. Esquema del modelo one-zone considerado en [190]; la estrella masiva se en-
cuentra en la posición (0, 0), y se señalan el radio del emisor (R) y su distancia a la estrella
(d). El panel de la izquierda corresponde a un emisor “detrás” de la estrella, mientras que
el de la derecha a uno “delante” de la misma.

mientras que la absorción dominante es por creación de pares a partir de interacciones entre
R-γ de VHE y fotones UV estelares (por ej.,[43, 31, 195]). Notar que el IC entre fotones UV y
electrones con Ee > 1 TeV ocurre en el régimen de K-N, y por lo tanto calculamos la emisión
IC utilizando expresiones válidas también en ese régimen.

En [190] no consideramos reprocesamiento radiativo en la forma de cascadas electromag-
néticas ni como emisión de pares secundarios. También hemos asumido que el fluido emisor
no es considerablemente relativista, lo que corresponde al caso de un choque estático en un jet
o en una región de colisión de vientos, por lo cual no hemos incluido efectos de Doppler boos-
ting(ii). Dado que estas suposiciones pueden tener un impacto considerable en los resultados,
en la Sec. 5.1.3 discutimos más en detalle -pero a nivel cualitativo- estas cuestiones.

Bajo estas consideraciones, sólo tenemos dos parámetros libres en nuestro modelo:

La velocidad del fluido que contiene a las partículas NTs, v. Esta es la velocidad con
que las partículas NTs se escapan del sistema. Es razonable que el valor de v se halle
entre la velocidad del viento estelar y la velocidad de la luz en el vacío, o sea en el
rango ∼ 108 – c = 3 × 1010 cm s−1; en particular, exploramos los valores extremos
v = 108 cm s−1 y v = c.

El cociente de energía entre el campo magnético y el campo de fotones estelar, ξ = umag/urad.
El rango de valores estudiado está entre ∼ 10−4 – 1, que abarca desde un enfriamiento
sincrotrón despreciable a un caso en que es dominante; en particular, exploramos los
valores ξ = 10−4, 10−2 y 1.

5.1.1.2. Espectros, flujos y mapas

Dado que tanto la dispersión IC como la absorción por creación de pares dependen fuerte-
mente del ángulo de interacción, la geometría emisor-estrella-observador juega un rol crucial
en las SEDs resultantes. No obstante, el estudio de SEDs particulares no es lo suficientemente
útil para explorar estos aspectos geométricos cuando la estructura y localización del emisor en
el sistema no son conocidos. Alternativamente, podemos hacer uso de mapas para desplegar
simultáneamente todas las posibles configuraciones espaciales del emisor. Para ello, primero
se define una grilla con todas las posibles ubicaciones del emisor en torno a la estrella. Luego,
se calcula la distribución de partículas y la SED (corregida por absorción) para el emisor en
cada una de esas ubicaciones particulares. Una vez hecho esto, es posible extraer la propiedad

(ii)Este es un efecto de amplificación de la potencia recibida a causa del movimiento relativista del emisor.
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5. Estrellas masivas en sistemas con objetos compactos

que interesa estudiar en cada posición (por ej., un flujo en una banda específica) y desplegarla
en forma de un mapa bidimensional (mapas similares para absorción de R-γ y aceleración de
partículas fueron presentados por [196, 188, 197, 198]).

En [190] nos concentramos en las siguientes cantidades: el flujo total de energía en los
rangos 0.3–10 keV (FX), 1–30 MeV (FMeV), 0.1–10 GeV (FGeV) y 0.1–10 TeV (FTeV); la lumi-
nosidad inyectada en electrones relativistas (Liny); el radio máximo del emisor normalizado
a la distancia a la estrella (R/d). El valor de R lo obtenemos a partir de suponer un balance
entre la presión del viento estelar y la presión de electrones NTs, siendo esta última un límite
inferior a la presión en el emisor.

La comparación entre los flujos de energía predichos por el modelo y los observados resulta
informativa respecto a la capacidad del modelo de captar la fenomenología radiativa de la
fuente o no, aún sin tener en cuenta aspectos detallados de la SED. Esto nos permite inferir
qué otro ingrediente puede ser necesario agregar al modelo, tal como la presencia de más
poblaciones de partículas relativistas, varias regiones de emisión, o la relevancia de otros
procesos físicos no contemplados. Más aún, la no detección de fuentes con ciertos niveles de
flujo, o combinaciones de flujos en diferentes bandas, puede descartar la existencia de objetos
con ciertas propiedades.

Las cantidades Liny y R/d pueden dar indicios indirectos de falencias del modelo, ya sea
porque el presupuesto energético es demasiado alto en comparación a lo que se conoce en
las fuentes (si Liny > 1037 erg s−1), o porque se viola la suposición de fuente puntual (si
R & 0.5 d). Lo primero puede sugerir beaming como una forma de relajar las restricciones
energéticas, mientras que lo segundo probablemente apunta a la necesidad de un emisor ex-
tendido y con estructura; aunque también puede implicar que se deben descartar parámetros
o posiciones que lleven a R� d.

Cuantificar la bondad del ajuste: En un mapa de emisión a un dado rango de energías,
resulta inmediato identificar en qué posiciones se logra el mejor ajuste entre el flujo predicho
y el observado. No obstante, no es tan directo cruzar la información reflejada en cada mapa de
emisión individual. Para medir qué tan cerca está un modelo dado de poder ajustar el espectro
total observado, necesitamos pesar el ajuste en cada banda y obtener un valor que represente
el ajuste global. Esto último lo obtenemos utilizando un método de mínima desviación. Dado
que en [190] no pretendemos ajustar detalladamente la curva de luz (i.e., flujo en función de
la fase orbital), nos limitamos a tomar el valor medio del flujo en una banda como el valor a
ajustar, y los valores mínimos y máximos del flujo observados en esa banda como los errores
a 1σ. Luego, al calcular la SED para una dada ubicación del emisor, estimamos la desviación
entre la SED observada y la calculada mediante un test de χ2 con los puntos observacionales
disponibles. Podemos repetir este procedimiento en cada posible ubicación del emisor para
generar así un mapa de χ2, el cual reúne la información del ajuste global de la SED.

5.1.1.3. El sistema LS 5039

El sistema LS 5039, ubicado a una distancia de 2.9 kpc [199], es una binaria de gran masa
muy estudiada. Este objeto fue propuesto como una fuente de R-γ por [200] y confirmada
como tal por [201]. Los parámetros de la estrella de este sistema son: temperatura efectiva
T? ' 3.9× 104 K, radio R? ' 9.3R� [202] y velocidad terminal del viento v∞ ' 2400 km s−1

[203].
La naturaleza del OC no está clara; su masa está estimada en M = 3.7M�, pero este

valor depende fuertemente de la poco conocida inclinación de la órbita [202]; además, las
estructuras en radio detectadas por [204] pueden ser consistentes con un pulsar no acretante
(no obstante, ver objeción de [186] a este escenario en un objeto similar). La órbita de LS 5039
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5.1. Binarias de Rayos-γ

tiene una excentricidad moderada, e = 0.24 − 0.35 [202, 205, 206], con un semi-eje mayor
a ≈ 3.5R?. En [190] adoptamos el valor de a como la escala espacial de la binaria.

El valor de Liny en el sistema LS 5039 no es conocido, pero podemos fijarlo al valor nece-
sario para reproducir los valores de los flujos en la banda del MeV o del GeV observados (no
ambos simultáneamente). Notamos que el valor de los flujos en estas bandas de energía varía
a lo largo de la órbita en un factor de unos pocos, pero podemos tomar valores intermedios de
los mismos. Elegimos FMeV y FGeV como las cantidades más relevantes para caracterizar esta
fuente puesto que estos valores son particularmente altos: FGeV = 2.8× 10−10 erg cm−2 s−1

[207] y FMeV = 2.6 × 10−9 erg cm−2 s−1 [208]. Resulta informativo tratar de reconciliar
ambos valores con un único modelo radiativo simple, o estudiar los requerimientos energé-
ticos y tamaño del emisor que del mismo se desprenden. Por otro lado, los flujos obser-
vados en la bandas de R-X y TeV son: FX ≈ (0.5 − 1.3) × 10−11 erg cm−2 s−1 [192] y
FTeV ≈ (1.9− 7.4)× 10−12 erg cm−2 s−1 [209], dependiendo de la fase orbital.

Calculamos las SEDs y los mapas de las cantidades listadas en la Sec. 5.1.1.2 para los
parámetros de LS 5039, explorando las distintas posibilidades para el campo magnético y la
velocidad del emisor de acuerdo a los rangos discutidos en la Sec. 5.1.1.1.

Adoptamos un límite superior de Liny . 1037 erg s−1, que es aproximadamente lo requerido
para dar cuenta de la luminosidad MeV inferida [208]. Valores más altos de Liny entrarían en
conflico con los dos posibles escenarios en LS 5039. Por un lado, para el escenario de HMMQ,
es difícil reconciliar un emisor NT tan potente tanto con la falta de signos de acreción en el
espectro en R-X, como con los modelos presentes de formación de jets [210, 211, 212]. Por
otro lado, para el escenario de binaria con púlsar, la falta de evidencia de emisión térmica en
R-X sugiere luminosidad de frenado del púlsar debajo de 1037 erg s−1 [213].

5.1.2. Resultados

Aquí presentamos un subconjunto de las SEDs y mapas obtenidos para LS 5039, selec-
cionados de manera tal de que sean ilustrativos para discutir la física en este sistema. El
conjunto completo de resultados puede consultarse en [190].

5.1.2.1. Distribuciones espectrales de energía

Distintos factores considerados en [190] (intensidad del campo magnético, importancia de
pérdidas no radiativas, posición del emisor) afectan al espectro resultante. Para dar una idea
cualitativa de cuál es su impacto, mostramos en las Figs. 5.2 y 5.3 las SEDs para emisores con
distintas ubicaciones y propiedades. Presentamos casos extremos para pérdidas no radiativas
rápidas (v = c) o lentas (v = 108 cm s−1), campos magnéticos altos o bajos (ξ = 1 o ξ = 10−4,
respectivamente, lo que -dependiendo de la ubicación del emisor- se traduce respectivamente
en B ∼ 10–102 G o ∼ 0.1–1 G). Consideramos configuraciones emisor-estrella-observador
más bien intermedias, con una distancia de la estrella al emisor del orden del tamaño del
sistema binario. Las posiciones del emisor elegidas son (−a, a) o (a, a), las cuales corresponden,
respectivamente, a un emisor ubicado aproximadamente detrás o delante de la estrella para
el observador. En todos los casos la normalización de Ne (a través del valor de Liny) se fijó de
modo tal que FGeV = 2.8× 10−10 erg cm−2 s−1. En las Figs. 5.2 y 5.3 graficamos además los
niveles de emisión en las distintas bandas de energía consideradas (R-X, MeV, GeV, y TeV),
lo que permite juzgar la calidad del ajuste entre el modelo y las observaciones. A su vez, la
calidad del ajuste se muestra en un mapa de χ2 (Sec. 5.1.1.2).

Las Figs. 5.2 y 5.3 muestran el comportamiento típico de un emisor one-zone en el que
operan sincrotrón e IC y distintas geometrías de absorción (por ej.,[188, 189, 192, 194]). Dado
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Figura 5.2. Distribución espectral de energía para un emisor ubicado en (−a, a), detrás de
la estrella masiva ubicada en (0, 0) respecto al observador en la dirección del eje x positivo.
La curva verde es la emisión sincrotrón y la curva violeta es la emisión IC (en línea punteada
sin corregir por absorción γ-γ. En los gráficos también se muestran en bandas doradas las
restricciones observacionales en R-X y R-γ de energías del MeV, GeV y TeV. El valor de Liny
en cada panel es tal que FGeV = 2.8×10−10 erg cm−2 s−1. Los distintos paneles corresponden
a casos de pérdidas no radiativas rápidas (arriba) o lentas (abajo), y de campos magnéticos
débiles (izquierda) o fuertes (derecha).

que en estos gráficos el valor de Liny no está fijo (fueron normalizados para fijar FGeV), no es
posible comparar de forma directa los niveles de emisión entre ellos.

Independientemente del mecanismo de enfriamiento dominante, cuando el emisor está en
frente de la estrella (con respecto al observador), la componente IC se vuelve más dura y débil
que cuando está detrás de la misma. Además, en este caso la absorción de R-γ es menor, y
tanto el máximo de absorción como el umbral de creación de pares se encuentran a energías
más altas. Todas estas variaciones se relacionan con las dependencias diferentes con el ángulo
de interacción de los procesos IC y de creación de pares. Los ángulos de interacción más
pequeños corresponden al caso del emisor delante de la estrella(iii). Por otro lado, la radiación

(iii)En el caso de la absorción, el ángulo de interacción va variando (disminuyendo) a lo largo del trayecto del
fotón γ hacia el observador.
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Figura 5.3. Ídem Fig. 5.2 pero para un emisor ubicado en (a, a), delante de la estrella
masiva ubicada en (0, 0) respecto al observador en la dirección del eje x positivo.

sincrotrón depende sólo de la distancia a la estrella (a través de la normalización para B),
por lo que la componente sincrotrón en ambas geometrías coincide.

Cuando el IC es el proceso de enfriamiento dominante, tanto la emisión sincrotrón como
IC se vuelven más duras a energías en las que el efecto K-N es relevante. Esto se debe a
que σIC cae rápidamente con Ee en el régimen de K-N; para el extremo de los electrones
más energéticos el sincrotrón se vuelve dominante. Por otro lado, tanto el enfriamiento por
sincrotrón como por IC en el régimen de Thomson suavizan la distribución de partículas,
produciendo SEDs planas justo por encima de las energías en que las pérdidas no radiativas
son relevantes. Finalmente, el impacto de las pérdidas no radiativas es endurecer (a menos
que compitan con enfriamiento IC en K-N) los espectros sincrotrón e IC por debajo de una
dada energía, que resulta mayor cuanto más rápidas son estas pérdidas.

En la Sec. 5.1.2.3 aplicamos el uso de mapas para encontrar de forma aproximada el
escenario que lleva al mejor ajuste del modelo.
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5.1.2.2. Mapas

Las Figs. 5.5 y 5.4 muestran los mapas con pérdidas no radiativas intermedias (v = 109 cm s−1)
y campo magnético intermedio (ξ = 10−2), para un caso normalizado según FMeV (Fig. 5.5)
o según FGeV (Fig. 5.4). La escala de colores de todos los mapas ha sido elegida de manera
tal que las zonas rojas y azules representen valores ∼ 10 veces por encima y por debajo de
los límites establecidos, respectivamente, excepto en el caso del mapa de χ2, en cuyo caso el
azul representa un valor óptimo y el rojo que el ajuste está en total desacuerdo con los datos.
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Figura 5.4. Mapas calculados para un emisor con pérdidas no radiativas intermedias,
campo magnético intermedio y FGeV = 2.8× 10−10 erg cm−2 s−1. Mostramos Liny (arriba,
izquierda)R/d (arriba, derecha), FX (centro, izquierda); FMeV (centro, derecha), FTeV (abajo,
izquierda) y χ2 del ajuste (abajo, derecha). En la Sec. 5.1.1.2 se detalla explícitamente qué
representan cada una de estas cantidades.

Los resultados de los cálculos mostrados en los mapas de Liny, R/d, FX, FMeV ó FGeV,
y FTeV, dan valores demasiado grandes de Liny, R/d, FX y FTeV (también de FGeV cuando
se normaliza según FMeV), para más de la mitad de las posibles ubicaciones del emisor. Esto
se debe a los requerimientos energéticos muy grandes para explicar el flujo en MeV/GeV
cuando el emisor está delante (x > 0) de la estrella. Los mapas aquí mostrados ilustran las
tendencias generales, y nos permiten investigar las discordancias entre fijar FMeV o FGeV.
Estas discordancias son, básicamente, que cuando se fija FMeV se obtienen mayores reque-
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Figura 5.5. Ídem Fig. 5.4 pero fijando FMeV = 2.6× 10−9 erg cm−2 s−1 en vez de FGeV.

rimientos energéticos, un emisor más grande, y un apartamiento mayor con respecto a los
flujos observados a otras frecuencias.

El análisis de valores más extremos de los parámetros en [190]f muestra que variaciones
en B provocan cambios a nivel cualitativo, mientras que variaciones en v generan cambios
más bien cuantitativos y moderados. Esto se debe a que el valor de ξ afecta fuertemente a
cómo se distribuye la radiación en la SED, mientras que las pérdidas no radiativas afectan
a las componentes sincrotrón o IC de forma más pareja. Como puede verse en las SEDs de
las Fig. 5.2, para un emisor detrás de la estrella el flujo en la banda del GeV está dominado
por radiación IC, mientras que para un emisor delante de la estrella (Fig. 5.3) este flujo está
dominado por radiación sincrotrón si el B es alto. Por otro lado, el flujo en MeV es de origen
sincrotrón si el emisor está delante de la estrella, y de origen IC si el emisor está detrás de
la estrella y el B es bajo. Las pendientes de cada componente de los espectros también varía
más fuertemente bajo pérdidas radiativas que no radiativas.

5.1.2.3. Identificación del mejor modelo

Buscamos los parámetros, posición del emisor y flujo de normalización que mejor repro-
ducen las observaciones. En esta etapa, nos concentramos sólo en los niveles de flujo en las
distintas bandas, ignorando información relacionada con la fase orbital. Utilizamos el método
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5. Estrellas masivas en sistemas con objetos compactos

descrito en la Sec. 5.1.1.2 para producir mapas de χ2 a partir de los cuales evaluar la bondad
de los ajustes. Para ello, consideramos los niveles de los flujos en 4 bandas (R-X, MeV, GeV,
y TeV) reportados en la literatura, y calculamos el χ2 del ajuste con los 4 datos observa-
cionales (en realidad 3, ya que uno se utiliza para fijar la normalización). Repetimos este
procedimiento para distintos valores de los parámetros ξ y v, e identificados el mejor ajuste
como aquel que produce el valor de χ2 más bajo. Utilizando este procedimiento encontramos
que la mínima desviación (χ2 = 7.5) se alcanza para un emisor con un campo magnético
bajo (B = 0.5 G), pérdidas adiabáticas rápidas (v = c), ubicado en (x, y) = (−1.2a, 0.8a), y
normalizado de acuerdo a FGeV, lo que implica un valor de Liny & 1036 erg s−1. Además, en
este caso obtenemos R/d ≈ 0.25, lo cual significa que el emisor está bien confinado. La SED
correspondiente a este escenario se muestra en la Fig. 5.6, junto con los datos observacionales
en las distintas bandas de energía.
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Figura 5.6. Cálculos para un emisor con pérdidas no radiativas rápidas, un campo magné-
tico débil (B = 0.5 G), y FGeV = 2.8× 10−10 erg cm−2 s−1. El panel de arriba muestra un
mapa de χ2 utilizado para identificar la posición óptima (donde se minimiza χ2). El panel
de abajo muestra la SED para el escenario de mejor ajuste (χ2 = 7.5), que corresponde a
que el emisor se encuentre en la posición x = −1.2a e y = 0.8a; en el gráfico también se
muestran restricciones observacionales en R-X y R-γ de energías del MeV, GeV y TeV.

Los valores de la velocidad de escape (v . c) son similares a los valores esperables en un jet
relativista de un HMMQ o en el viento chocado de un púlsar, dependiendo del escenario. En
este caso es de esperar que el Doppler boosting juegue un papel relevante. El campo magnético
hallado es consistente con los valores encontrados en estudios previos (por ej.,[188, 189, 192,
214]); en particular, es posible hacer una comparación directa con [189] y [192], ya que esos
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autores también adoptaron un modelo one-zone para explicar la emisión NT de LS 5039, y
obtuvieron valores de B ≈ 1 y 3 G, respectivamente.

En cuanto a la localización del emisor, nuestros resultados son consistentes con un emisor
fuera del plano orbital [188, 192], y también parecen apuntar a una explicación más natural
de los flujos en R-X, GeV y TeV en el contexto de un modelo one-zone que cuando los
datos en el MeV son incluidos. Pese a que obviamos información específica de fases orbitales,
en nuestros cálculos sí tuvimos en cuenta diferentes posiciones del emisor. Mostramos que,
incluso adoptando la variabilidad orbital simplemente como errores estadísticos en los flujos
de las distintas bandas, podemos restringir fuertemente la posición del emisor. En este sentido,
nuestro enfoque nos permite hacer un estudio más detallado de la geometría de la fuente.

5.1.3. Discusión

La imposibilidad de explicar globalmente con un modelo one-zone los flujos en R-X, MeV
(GeV) y TeV observados a través de una normalización compatible con el flujo GeV (MeV)
observado, implica que al menos una de las suposiciones adoptadas para LS 5039 es incorrecta.
Analicemos dichas suposiciones en el contexto de las propiedades físicas y fenomenológicas
de la fuente, para dar cuenta de cuáles de ellas son más o menos robustas:

1. Adoptar un modelo radiativo puramente leptónico en un medio magnetizado diluido,
con sólo enfriamiento IC y sincrotrón, y pérdidas no radiativas independientes de la
energía. Si bien la radiación producida en interacciones hadrónicas no puede ser des-
cartada, no se espera que sea importante en el ambiente de LS 5039 [108]. Esto se debe
que la densidad de materia es relativamente baja para colisiones p-p, al igual que la
densidad de fotones de R-X para producción de foto-mesones o foto-desintegración, y
el campo magnético es demasiado bajo para emisión sincrotrón de protones eficiente.

2. Obviar el rol de las cascadas electromagnéticas producidas por los pares creadas en
absorción γ-γ. Para B . 1 G en los alrededores de la estrella podrían desarrollarse
cascadas IC [197]. No obstante, los datos de Fermi parecen descartar cascadas electro-
magnéticas efectivas en LS 5039, ya que la emisión predicha por modelos leptónicos
alrededor de 10–100 GeV sobrepasa los valores observados [215, 216]. Este hecho es
bastante general (o sea, poco modelo-dependiente) puesto que el rango 10–100 GeV
está alrededor del umbral de creación de pares en un campo UV, y la mayor parte de la
radiación debería ser liberada allí. Por otro lado, si el emisor está ubicado en regiones
donde el campo magnético es intenso, la emisión sincrotrón en R-X de pares secundarios
caería por encima de los flujos observados en R-X, lo cual implica que el emisor debe
estar lejos de la estrella y el OC (ver [210, 217] para conclusiones similares al estudiar
la emisión en R-X). Por otro lado, el desarrollo de cascadas disminuye la opacidad de
fotones del TeV, lo cual relaja las restricciones de la posición del emisor [197].

3. Adoptar una única población de partículas relativistas que sigue una distribución de
tipo ley de potencias con un corte exponencial, bajo condiciones homogéneas en un
acelerador/emisor puntual. El tiempo de enfriamiento para electrones acelerados den-
tro de la binaria es corto (∼ 10 − 104 s, [192]), por lo que la suposición de un modelo
one-zone parece natural. No obstante, diferentes poblaciones de partículas y un ace-
lerador/emisor estructurado están físicamente motivados [218]. Tanto el escenario de
HMMQ como de púlsar joven presentan regiones de disipación de energía en la peri-
feria del sistema y más allá (por ej.,[219, 167] y referencias allí). Potencialmente, los
fenómenos hidrodinámicos pueden producir una gran cantidad de energía NT que es
arrastrada fuera de la binaria [214]. Además, otros sitios de emisión no relacionados con
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un origen puramente hidrodinámico son posibles, tal como un viento de púlsar frío o la
magnetósfera del púlsar. Estas regiones pueden ser relevantes [179], y por lo tanto la
suposición one-zone es probablemente imprecisa.

4. Despreciar el Doppler boosting. Este efecto puede ser relevante tanto en el escenario
de HMMQ como en el de binaria con púlsar, puesto que ambos involucran fluidos
relativistas [220, 180, 221]. Simulaciones muestran que la interacción del viento estelar,
ya sea con el jet de un HMMQ o con el viento de un púlsar, puede producir regiones
más lentas que contienen partículas NT [219, 167], pero el flujo chocado se espera que
sea medianamente relativista y que ocurra reaceleración del fluido en la región post-
choque [221]. Por lo tanto, incluso cuando choques estacionarios pueden formarse, el
Doppler boosting puede volverse importante. Para una región que emisión que emite
un flujo de energía F ′ en su sistema de referencia, el flujo de energía en el sistema
de referencia del observador es F ∼ (δ3/Γ)F ′, donde δ = 1/Γ(1 − β cos θ), con Γ
el factor de Lorentz del fluido de velocidad v y β = v/c, y θ es el ángulo entre la
dirección de movimiento del emisor y la línea de la visual(iv). Cuando la mayor parte
de la energía inyectada es radiada, se puede relacionar la luminosidad observada con la
inyectada como Lobs ∼ δ3Liny/Γ3. En el caso de un emisor apuntando en la dirección
del observador (θ = 0), tenemos que Lobs ∼ (1 + β)3Liny. Por lo tanto, incluso un valor
modesto de Γ . 2 puede incrementar la radiación observada en un factor ' 5. Esto
indica que, al menos bajo algunas geometrías específicas de la fuente, adoptar δ = 1 es
poco realista.

5.1.4. Resumen y conclusiones

Las herramientas presentadas en [190] consisten en una aplicación exhaustiva de un mo-
delo one-zone para binarias de R-γ que incluye pérdidas no radiativas. Este procedimiento
permite determinar, para cualquier fuente, apartamientos significativos respecto a un mode-
lo simple. Esto puede sugerir la necesidad de un esquema físico más complejo, incluyendo
movimientos relativistas, procesos radiativos no contemplados, o un emisor no uniforme. A
modo de prueba y también por sus implicancias potencialmente interesantes, hemos aplicado
nuestro modelo a LS 5039, una de las binarias de R-γ mejor conocidas y más intrigantes. Por
simplicidad, esta aplicación ha sido llevada a cabo sin tener en cuenta aspectos detallados del
espectro o comportamiento orbital de la fuente, sino enfocándonos en los flujos de energía
en distintas bandas. Nuestros resultados, como se destaca en la Sec. 5.1.3, son sugestivos
de diferentes extensiones del modelo one-zone compatibles con las propuestas por trabajos
previos. Las dos ventajas adicionales del enfoque presentado son que es robusto y que es poco
modelo-dependiente, ya que depende sólo de información básica de la fuente y física conocida.

Nuestro estudio de LS 5039 muestra que, para explicar los datos de GeV (MeV) con nuestro
modelo, hay una tendencia a sobre-predecir los flujos en R-X y TeV en la mayoría de las
configuraciones. El modelo también subestima (sobreestima) los flujos MeV (GeV), y requiere
un emisor de tamaño incompatible con la suposición de emisor puntual, con requerimientos
energéticos muy demandantes.

Campos magnéticos bajos y pérdidas no radiativas rápidas dan resultados relativamente
buenos cuando el emisor está “detrás” de la estrella. En cambio, si el emisor está “delante”
de la misma, los requerimientos energéticos para explicar los flujos MeV/GeV se vuelven muy
grandes para cualquier combinación de valores de B y v.

Campos magnéticos altos (independientemente de la velocidad del fluido) también pueden
descartarse para la mayor parte de las configuraciones, ya que dan valores de Liny, R/d y FX

(iv)Ver [222] para detalles de las transformaciones relativistas involucradas.
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demasiado altos. Estas disparidades se vuelven evidentes incluso sin tener en cuenta aspectos
más detallados del espectro o el comportamiento orbital, lo cual restringiría aún más la
aplicabilidad del modelo one-zone.

Nuestros resultados favorecen fuertemente la presencia de varias poblaciones de partículas
NTs, ya que los flujos en las distintas bandas son incompatibles con una única población. El
tamaño grande del emisor predicho también sugieren que el mismo debería ser tratado como
extendido e inhomogéneo, y los mapas (junto con la discusión sobre cascadas) favorecen un
emisor a cierta distancia de la estrella y del OC. Los grandes requerimientos energéticos
cuando el emisor está delante de la estrella sugieren el Doppler boosting como una forma
de relajar las eficiencias radiativas bajas en esas fases orbitales. Finalmente, las presiones
relativistas grandes derivadas de las partículas NTs podrían también indicar movimientos
relativistas del plasma. Todo esto apunta a descartar las suposiciones de una única población
de partículas relativistas y un emisor no relativista. La suposición de un modelo leptónico
sigue pareciendo apropiada, aunque la incorporación de componentes adicionales (tales como
el viento frío en un púlsar o su magnetósfera) no puede descartarse.

Los mapas presentados en [190] pueden aplicarse, tras un re-escaleo apropiado, al estudio
de otras binarias de R-γ. Esta simple y poderosa herramienta analítica puede guiarnos a un
mejor entendimiento de los mecanismos NTs que operan en estas fuentes.

5.2. Microcuásares con estrellas de gran masa

Los HMMQs son sistemas binarios que albergan una estrella de gran masa y un OC capaz
de producir jets en los que tienen lugar procesos NTs (por ej.,[108, 179, 223] y referencias
allí). Dos HMMQs han sido confirmados como fuentes de R-γ, Cyg X-3 y Cyg X-1 ([224, 225],
respectivamente). La variabilidad de la emisión detectada indica que la fuente de altas energías
debe estar ubicada relativamente cerca del OC, a una distancia comparable a la separación
de la binaria(i) [227, 225]. Los sistemas Cyg X-1 y Cyg X-3 fueron detectados en R-γ de GeV,
lo que se suma a una detección de Cyg X-1 en el rango del TeV con MAGIC durante un
evento de tipo eruptivo [228]. Ambas fuentes presentan emisión en R-γ de larga duración,
posiblemente en superposición con fulguraciones intra-día, asociada con actividad del jet
[228, 224, 229, 230, 231, 232, 225, 233, 234].

Los vientos de las estrellas masivas son inhomogéneos, por lo que una descripción más
acertada de los mismos es la de “grumos” (sobredensidades) embebidos en un medio diluido
(por ej.,[235, 236] y referencias allí). El sistema Cyg X-1 alberga una estrella de tipo OI,
mientras que Cyg X-3 una WR; la presencia de vientos grumosos ha sido sugerida en ambos
sistemas (por ej.,[237, 238, 239]). Cuando una de estos grumos penetra en un jet, se espera
que desencadene la formación de fuertes choques. Por este motivo, es factible que los grumos
de los vientos estelares en HMMQs tengan un impacto significativo en la dinámica de los jets
[219] y en el desarrollo de procesos NTs en escalas del sistema binario [240, 193, 198]. En
particular, estos choques pueden producir una alta conversión de energía cinética en energía
interna del fluido del jet [241]. Además, el Doppler boosting de la emisión NT asociada con
interacciones entre el jet y grumos puede ser importante.

5.2.1. Vientos estelares inhomogéneos

Los métodos observacionales de determinación de Ṁ dependen de la densidad promedio
del viento, ρv. Algunos métodos escalean ∝ ρv, por ej. los que se basan en la absorción

(i)El HMMQ SS 433 también parece ser una fuente de R-γ, aunque en este objeto pareciera que la emisión
se origina en la región terminal del jet [226].
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de líneas, alas de líneas de emisión en estrellas WR, o líneas de absorción de resonancia
(especialmente el doblete no saturado de P V) en estrellas O, mientras que otros dependen de
ρ2

v, tal como la intensidad de la línea de Hα o de la emisión f-f en radio/IR. La comparación
de los valores de Ṁ a través de diferentes métodos, al igual que estudios polarimétricos,
han llevado a la siguiente conclusión: Los vientos de las estrellas masivas no son “suaves”,
sino estocásticamente inhomogéneos. La grumosidad es universal en los vientos de estrellas
masivas.

Las inhomogeneidades del viento se han tenido en cuenta bajo dos conceptos: micro-
clumping y macro-clumping.

1. Micro-clumping: En comparación a un escenario de un viento homogéneo “suave” de
densidad ρv, la misma cantidad de materia es “condensada” en grumos. Estos grumos
se supone que son ópticamente delgados para toda frecuencia y que tienen una densidad
incrementada: ρc = Dρv, donde D es el factor de grumosidad (clumping). Suponiendo
que todo el gas está concentrado en estos grumos, el factor de llenado del volumen
es simplemente f = 1/D. Bajo este formalismo, a Ṁ = cte, las emisividades son
incrementadas en un factor D. Por este motivo el flujo observado de un viento estelar
puede explicarse con una cantidad de materia menor y, por lo tanto, una menor tasa de
pérdida de masa estelar. Por lo tanto, el micro-clumping implica valores menores de Ṁ
cuando son obtenidos a partir de diagnósticos que dependen de ρ2

v. El ajuste de líneas
de emisión en estrellas WR sugiere valores de D = 4–10 [236].

2. Macro-clumping: También llamado “porosidad” en el viento, se basa en considerar gru-
mos más realistas con distintas opacidades, que incluso pueden ser ópticamente gruesos
a algunas frecuencias. Este modelo es necesario para ajustar mejor líneas de resonancia
y los perfiles de líneas de emisión en R-X. Podemos considerar una distribución esta-
dística de grumos en la atmósfera estelar con una separación promedio L y diámetro
l. El comportamiento radial de la distribución se prescribe en términos del factor D y
la longitud de porosidad, h = l/f . Para un mismo valor del factor de llenado del volu-
men f = (l/L)3, un valor mayor de L significa grumos más grandes y más separados
(Fig. 5.7). Si l es lo suficientemente grande como para que los grumos individuales se
vuelvan ópticamente gruesos, el medio se vuelve poroso. Cuanto mayor sea la escala de
longitud L, más eficiente se vuelve este mecanismo [242].

En la literatura podemos hallar diversas prescripciones para la estructura del viento es-
telar. Algunas de ellas son:

1. Grumos con tamaño angular ∆θ que se expanden homólogamente en el viento, distri-
buidos uniformemente y con simetría esférica alrededor de la estrella. Se estiman valores
de ∆θ = 3◦ en vientos de estrellas WR [244] y ∆θ = 12◦ para vientos de LBV [245].

2. Grumos con forma de “panqueque” y tamaño uniforme con un diámetro lineal l, distri-
buidos con una separación promedio L, y un valor constante de D = (L/l)3. Suponiendo
conservación de los grumos se obtiene: L(r) = L0(r2vv(r)/v∞)1/3, donde L0 ∼ 0.25− 1
es la separación típica de los grumos [246, 247].

3. Vientos compuestos de una distribución jerárquica de grumos turbulentos, con pocos
grandes y un número creciente de otros más pequeños. Esta distribución de grumos en
tamaño y masa puede describirse como una ley de potencias (por ej.,[235, 248]).
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5.2. Microcuásares con estrellas de gran masa

Figura 5.7. Panel superior : Representación esquemática de distribuciones de grumos con
distintas separaciones promedio L y tamaños l; extraída de [243]. Panel inferior : Estructura
de un viento con grumos de diámetro l = 0.1r (f(r) fijo), para distintas longitudes de
porosidad h. La escala de grises es proporcional a la opacidad, mientras que el disco blanco
central ilustra la posición y tamaño de la estrella; extraída de [242].

5.2.2. Interacciones jet-grumo

La interacción entre los grumos del viento estelar y el jet de HMMQs puede ser una
fuente importante de producción de R-γ. A continuación veremos las condiciones bajo las
cuales pueden ocurrir estas interacciones, cuál es el resultado radiativo esperable en una de
ellas, y por último cuál es el efecto global de las mismas. Nuestro tratamiento es válido para
HMMQs en general, aunque adoptaremos a Cyg X-1 y Cyg X-3 como fuentes de referencia
para contrastar nuestros resultados en el contexto de objetos reales. Los resultados aquí
presentados son una parte del trabajo publicado en [249].

Una fenomenología similar se presta entre las interacciones de los jets de blazares y nube
densas de su entorno. En el apéndice (Sec. A) mostramos una aplicación a ese escenario.

5.2.2.1. Condiciones necesarias

Primero estudiaremos analíticamente las principales características de una interacción jet-
grumo para demostrar que bajo suposiciones conservadoras estas interacciones son propensas
a ocurrir. Definiremos las siguientes cantidades para el análisis:

(i) Viento estelar: tasa de pérdida de masa estelar Ṁv, velocidad vv y densidad ρv.

(ii) Jet: luminosidad (o potencia) Lj, velocidad vj (o factor de Lorentz Γj), radio Rj, altura
zj, densidad ρj, y ángulo de semi-apertura θj = Rj/zj.

(iii) Grumo: lo asumimos esférico y uniforme, con radio característico Rc y densidad ρc, que
se relaciona con la densidad promedio del viento a través del factor de contraste de
densidad χ = ρc/ρv > 1 (equivalente al factor D descrito en la Sec. 5.2.1).

(iv) Región de interacción: en [249], asumimos que el jet es perpendicular al plano orbital y
medianamente relativista, con Γj = 2 y una distancia entre la estrella y la base del jet
(o separación orbital) Rorb. Consideramos la emisión de un grumo interactuando con el
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5. Estrellas masivas en sistemas con objetos compactos

jet a una distancia similar a Rorb, ya que a estas escalas las interacciones jet-grumo se
ven favorecidas (el jet está más diluido y expandido, y la velocidad del grumo es aún
aproximadamente perpendicular al jet).

Definiremos dos condiciones para que las interacciones jet-grumo puedan ocurrir. La pri-
mera de ellas está relacionada con que el grumo pueda alcanzar el jet, y la segunda con que
el grumo sobreviva suficiente tiempo como para penetrar completamente en el jet sin antes
ser destruido.

Veamos la primera condición. Para valores de χ � 1, las interacción entre el jet y el
viento puede ocurrir principalmente por la penetración de grumos dentro del jet, en cuyo
caso el jet estaría rodeado por un material tenue que no tendría un impacto significativo en
la dinámica del jet o de los grumos. No obstante, suponemos que aún para χ ∼ 10, el viento
estelar interactúa con el jet formando una región relativamente suave de material chocado
que circunda al jet [219] (ver [250] para un análisis similar en CWBs). Este medio más denso
puede prevenir que grumos pequeños alcancen el jet y por tanto que ocurran las interacciones
jet-grumo. Podemos cuantificar esta situación considerando un grumo que viaja perpendicular
al jet con una velocidad ∼ vv y alcanza la región donde el viento interactúa con la frontera
del jet. Para penetrar el jet, el grumo debe atravesar el viento chocado (con respecto al cual
el grumo también se mueve a ∼ vv) sin frenarse significativamente. Dicha región tiene un
grosor ∼ Rj y ejerce un arrastre en el grumo que puede cuantificarse a través de la presión
dinámica Pv ∼ ρvv

2
v. La aceleración que esta presión ejerce en el grumo de superficie sc ∼ πR2

c
y volumen Vc ∼ scRc, es aac ∼ sc Pv/mc. Utilizando mc = Vc ρc, Vc/sc ∼ Rc, y ρc = χρv,
se obtiene la expresión aac ∼ Pv/(χρvRc). Luego, la típica distancia requerida para que el
grumo se frene significativamente es l ∼ v2

v/aac ∼ χRc. Es necesario que l & Rj, de donde
Rc & Rj/χ, lo que nos da un límite inferior al tamaño del grumo:

Rc > R0 = 3× 1010
(
θj
0.1

)(10
χ

)(
Rorb

3× 1012 cm

)
cm. (5.1)

Veamos ahora la segunda condición. El impacto del jet en un grumo genera un choque que
se propaga en este último con una velocidad vch y eventualmente lo destruye. Por lo tanto, la
velocidad del choque en el grumo debe ser menor que la velocidad del grumo perpendicular
al jet, de manera tal que el grumo logre penetrarlo antes de destruirse [193]. Entonces, para
que un grumo penetre el jet a una altura zj . Rorb, es necesario que vch . vv. Para un
jet frío, su presión Pj está dominada por la componente cinética del flujo de momento, i.e.
Pj ∼ Γ2

j ρjv
2
j

(ii). Asumiendo equilibrio entre esta presión y la del grumo chocado, obtenemos
vch ∼ (Pj/ρc)1/2 ∼ Γj(ρj/ρc)1/2vj. Considerando que

ρj = Lj
πR2

j Γj(Γj − 1)vjc2 , (5.2)

ρc ∼
χṀv

4πR2
orbvv

, (5.3)

y fijando zj ∼ Rorb, obtenemos la siguiente limitación a la potencia del jet:

Lj . 1.4×1037
(

Γj − 1
Γj

)(
χ

10

)(
Ṁv

3× 10−6M�yr−1

)(
θj
0.1

)2 ( vv
108cm s−1

)(
vj
c

)−1
erg s−1.

(5.4)

(ii)Para un jet caliente, la entalpía específica debe incluirse al derivar Pj.
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Para los parámetros típicos de Cyg X-3 y Cyg X-1 (ver [251, 252] y citas allí) y adop-
tando χ ∼ 10 y Γj ∼ 2, los grumos capaces de penetrar en los jets de estos HMMQs tienen
Rc ∼ 3× 109 y 3× 1010 cm, y Lj . 1038 y 1037 erg s−1, respectivamente. Estas potencias de
jet son similares a las estimadas para estas fuentes, aunque las incertezas en las propiedades
de los vientos y el jet son grandes.

5.2.2.2. Simulación de una interacción

En [249] se presentaron cálculos numéricos de la emisión a altas energías producida por
una interacción grumo-jet, para lo cual se utilizó información hidrodinámica obtenida a partir
de una simulación relativista hidrodinámica (RHD) axi-simétrica de dicha interacción. Se
asume que electrones relativistas son acelerados localmente en el choque en el jet, ya que este
es mucho más energético que el que atraviesa el grumo. Los parámetros adoptados para la
simulación sirven de referencia para el caso discutido en la Sec. 5.2.2.1. Los cálculos radiativos
detallados para una de estas interacciones nos permiten extrapolar al caso más general de
múltiples interacciones colectivas.
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Figura 5.8. Distintos estadíos en una interacción jet-grumo que corresponden, de izquierda
a derecha, a tiempos de ≈ 0.5, 3.5, 4.1, 4.8, y 5.6 Rc/vch.

Los procesos radiativos contemplados en las simulaciones son sincrotrón e IC con fotones
estelares. Estos cálculos se repitieron para distintas etapas de la interacción (Fig. 5.8), y para
distintos valores del campo magnético B y el ángulo de observación φ. El valor de B es fijado
imponiendo que una fracción χB del flujo de energía de la materia se convierta en energía
magnética. Cuanto mayor es el B, más eficiente es el enfriamiento sincrotrón y por lo tanto
este proceso se vuelve más dominante. No obstante, los resultados obtenidos en [249] muestran
que la luminosidad aparenten en R-γ producida por IC puede ser significativa incluso para B
altos. En el caso de un B débil, la radiación IC domina el espectro (Fig. 5.9). Además, pese al
movimiento lento de los choques en el jet durante la mayor parte de la interacción, el Doppler
boosting en el fluido post-choque es relevante incluso para jets sólo medianamente relativistas.
Este efecto genera una dependencia con el ángulo de observación y es más relevante si φ es
pequeño (Fig. 5.9), ya que en ese caso la mayor parte de los elementos de fluido tienen una
componente de velocidad predominante en la dirección del observador (z en la Fig. 5.8).
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Figura 5.9. Distribuciones espectrales de energía típicas durante una interacción jet-grumo
para ángulos de observación φobs = 0◦, 30◦, y 90◦, y para valores de χB = 10−3 (izquierda,
campo magnético bajo) y χB = 1 (derecha, campo magnético alto).

5.2.2.3. Efecto colectivo de un viento inhomogéneo

Buscamos generalizar fenomenológicamente los resultados obtenidos para una interacción
jet-nube (Sec. 5.2.2.2) para el caso de múltiples interacciones que respondan a un modelo
de vientos estelares. Estimando la tasa de interacción podemos inferir las luminosidades
esperables en el rango del GeV. También podemos explorar distintos modelos de vientos
estelares y restringir algunos de sus parámetros.

Por simplicidad, consideraremos un modelo de grumos esféricos con una distribución je-
rárquica como la comentada en la Sec. 5.2.1. Empíricamente, escribimos la distribución de
densidad numérica de grumos con radio Rc en el viento estelar:

n(Rc) = dN
dRc dV = n0Rc

−α , (5.5)

con radios de grumos en el rango Rc,min < Rc < Rc,max. El valor de Rc,min puede considerarse
cercano a la longitud de Sobolev(iii), RSob ≈ 0.01R? [242], mientras que el tamaño máximo es
del orden de R? [253], aunque podría ser significativamente menor (ver discusión en [248]).

Asumiendo que todos los grumos tienen la misma densidad y que el medio intra-grumo
está vacío, el factor de llenado de volumen es f = χ−1 [246] y la función de distribución debe
seguir la siguiente condición de normalización:

4π
3

∫ Rc,max

Rc,min
R3

c n(Rc) dRc = f . (5.6)

Fijando Rc,min = 0.01R? y Rc,max = 0.5R?, podemos resolver la Ec. (5.6) para obtener la
constante de normalización n0.

Que las interacciones jet-grumo aparezcan como fenómenos transitorios o persistentes
queda determinado por el ciclo de trabajo (DC, por las siglas en inglés de duty-cycle) de
estos eventos. Para determinar el DC necesitamos estimar la tasa de penetración de grumos
en el jet, Ṅ , y su tiempo de vida, tc [248]; notamos que el tiempo de cruce del jet es más
relevante que tc si Lj×Rj/Rc es menor que el límite dado por la Ec. (5.4), ya que en ese caso el
grumo logra cruzar el jet antes de destruirse. En [249] nos interesa estudiar fuentes brillantes,

(iii)Esta es una longitud característica definida para fenómenos de transporte radiativo en gases.
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Figura 5.10. Distribuciones de grumos para distintos valores de α. Las regiones coloreadas
indican los grumos que pueden penetrar dentro del jet.

por lo que asumimos que la potencia del jet es cercana al límite dado por la Ec. (5.4) (que
de hecho es el caso para Cyg X-3 y Cyg X-1).

Visto desde la estrella, el jet subtiende un ángulo sólido Ωj. Para interactuar con el
jet, un grumo debe propagarse dentro de ese ángulo sólido. Considerando un jet cónico
(Rj = tan θjzj ≈ θjzj) y grumos que entran en el jet a alturas aproximadamente entre
0.5Rorb . z . 1.5Rorb (de manera tal que ∆z ∼ Rorb), obtenemos Ωj ≈ θj/2 = 0.05. La
tasa diferencial de arribo de grumos al jet para grumos de radio Rc puede estimarse como
dṄ = Ωd2vwn(Rc) dRc, donde por simplicidad d ≈

√
R2

orb + z2
j . El DC diferencial para

esos grumos es dDC = tc dṄ , con tc ∼ Rc/vch ≈ Rc/vw, donde la última aproximación es
válida ya que lidiamos con jets poderosos, y de hecho hace que nuestras estimaciones de la
luminosidad colectiva de las múltiples interacciones sea más conservadora. A partir de esto,
podemos hacer la siguiente estimación para la tasa de llegada de grumos con radio entre R1
y R2 al jet:

DC(R1, R2) = Ωd2n0

∫ R2

R1
R−α+1 dRc ≈

θj
2 d

2n0

∫ R2

R1
R−α+1 dRc. (5.7)

Exploramos diferentes valores del índice de la ley de potencias: 2.5 ≤ α ≤ 6. Valores
de α > 4 implican que grumos pequeños dominan la masa del viento. Dado que la energía
emitida por una interacción jet-grumo se espera que sea ∝ tc × R2

c ∝ R3
c , se obtiene que

para α > 4 la radiación NT estará dominada por los grumos más pequeños que entran al jet,
es decir, aquellos con Rc ∼ R0. Por otro lado, valores de α ≈ 2.5 están en acuerdo con los
valores inferidos para estrellas WR [235] (iv).

La luminosidad NT de las interacciones jet-grumo colectivas depende del tamaño do-
minante de los grumos; la producción de R-γ puede estar dominada por interacciones con
grumos chicos o grandes, dependiendo el caso. Por ej., el DC puede estar dominado por gru-
mos pequeños y la luminosidad por los más grandes. No obstante, las simulaciones muestran
que grumos significativamente más grandes que R0 no pueden incrementar considerable-
mente la producción radiativa, o incluso pueden disminuirla. La razón es que, a menos que
(θj/0.1)(10/χ)� 1 (ver Ec. 5.1), los grumos más grandes son propensos a desarmar el jet por

(iv)El valor reportado es en realidad N(m) ∝ mγ , con γ = 1.5± 0.1. Asumiendo densidad constante, grumos
de densidad constante y esféricos, se obtiene α ≈ 2.5.
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Figura 5.11. Panel superior : DC para distintos rangos de radios de grumos según el valor
de α. Panel inferior : Ídem pero para el DC pesado por la sección efectiva del choque (y
por lo tanto su potencial luminosidad) en unidades de la luminosidad L0 producida por la
interacción entre un grumo con Rc = R0 y el jet. La distribución del número de grumos en
el viento es n ∝ Rc

−α, con R0 el radio mínimo para penetración dado por la Ec. (5.1).

completo, reduciendo fuertemente el Doppler boosting, y pueden incluso apagar la aceleración
de partículas. Por este motivo, consideramos grumos con tamaños entre ∼ R0 y unas pocas
veces este valor.

Definimos un valor DC∗ que es un DC pesado por la sección efectiva del choque, de
manera tal que da una idea de cuánto aumenta la luminosidad promedio de las múltiples
interacciones colectivas en interacciones jet-grumo con respecto a una interacción individual
como la simulada. En la Fig. 5.11 mostramos la dependencia deDC yDC∗ con α, concentrán-
donos en el rango 1R0 < Rc < 3R0, aunque también mostramos una curva para Rc > 3R0.
El radio 3R0 ha sido considerado como un límite superior para que los grumos sean radia-
tivamente relevantes en el contexto del trabajo, que es (θj/0.1)(10/χ) ∼ 1. Los resultados
obtenidos permiten arribar a una conclusión robusta: grumos con Rc > R0 siempre estarán
presentes en el jet, a menos que los parámetros del viento se desvíen significativamente de los
valores esperados y se cumpla que DC < 1. También vemos que la luminosidad colectiva debe
ser un factor de unos pocos mayor que la obtenida para una interacción del jet con un grumo
de radio R0 (a menos que α esté en los extremos del rango explorado). Estudiamos casos
con distintos valores de Rc,max (no mostrados), y encontramos que nuestras conclusiones son
válidas para un rango amplio de Rc,max ∼ 0.1− 1R?.

Para Lj bien por debajo del límite dado por la Ec. (5.4), la luminosidad de la interacción
jet-grumo es menor que la del caso de referencia (ya que es ∝ Lj), pero la duración del evento
se alarga en un factor ∝ v−1

ch ∝ L
−1/2
j (dado que en este caso vch es relevante en vez de vw).

Por lo tanto, a primer orden, la disminución de la luminosidad radiada es de forma efectiva
∝ L1/2

j .
Si grumos con Rc > 3R0 están presentes y DC & 0.5, el jet probablemente sería quebran-

tado la mayor parte del tiempo en la región de interés (zj ∼ Rorb), lo cual dijimos que reduciría
la eficiencia no térmica del mismo. Para el escenario explorado, i.e. (θj/0.1)(10/χ) ∼ 1, un
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valor de DC ∼ 0.5 para Rc > 3R0 es alcanzado sólo si α . 3 y Rc,max ∼ 0.2R?. Esto
limita las propiedades de los vientos que permiten que las interacciones jet-grumo produzcan
radiación γ significativa.

Finalmente, exploramos situaciones diferentes a (θj/0.1)(10/χ) ∼ 1:

i. Fijando (θj/0.1) ∼ 1: para fuentes con χ < 10, R0 sería mayor y podrían no haber
grumos lo suficientemente grandes que cumplan la condición de la Ec. 5.1. Además,
χ � 10 implicaría un viento bastante homogéneo. Por otro lado, si χ > 10, R0 sería
incluso menor y muchos más grumos cumplirían con las condiciones para que haya una
interacción. Esto podría tener un efecto disruptivo si gran parte de la masa del viento
estuviese concentrada en grumos grandes [219]. Adicionalmente, el número de grumos
sería menor en un factor χ−1 ∝ f (ver Ec. 5.6), y como DC es ∝ f−1/2 ∝ χ1/2 (debido
a tc), la luminosidad radiada sería un factor ∝ f1/2 ∝ χ−1/2 menor.

ii. Fijando (10/χ) ∼ 1: tomar θj < 0.1 implicaría que más grumos podrían alcanzar el
jet (Ec. 5.1), pero sería más difícil que estos lograsen penetrar en el mismo (Ec. 5.4).
Además, el DC sería menor (DC ∝ Ω ∝ θj). Por otro lado, si θj > 0.1, la condición de
penetrabilidad del jet se relajaría considerablemente, pero se necesitarían grumos más
grandes para que logren cruzar la región de material del viento chocado que circunda
al jet.

5.2.3. Resumen y conclusiones

Mostramos que las interacciones jet-grumo pueden contribuir significativamente a la emi-
sión estacionaria de altas energías en HMMQs, y que también pueden ser responsables de
fulguraciones de R-γ de corta duración.

Para valores típicos del factor de clumping en los vientos de estrellas masivas, y de la
geometría y potencia de los jets, obtenemos que grumos con tamaños intermedios (∼ 5 %
de R?), pueden atravesar la región del viento chocado que rodea al jet y luego penetrar en
este. Para χ ∼ 10, los grumos pueden sobrevivir al impacto del jet suficiente tiempo para
penetrar completamente dentro del mismo, desencadenando una fuerte interacción dinámica.
Bajo estas condiciones, y asumiendo una moderada eficiencia de conversión de energía interna
del fluido a partículas relativistas (ηNT ∼ 0.01 − 0.1), podemos predecir una luminosidad γ
significativa para fuentes galácticas a distancias de unos pocos kpc. Para jets medianamente
relativistas, el impacto del Doppler boosting es apreciable incluso para ángulos de observa-
ción relativamente grandes, ∼ 30◦. Si Γj fuera aún mayor, las interacciones jet-grumo serían
detectables para ángulos de observación dentro de un cono relativamente angosto en torno
al eje del jet, mientras que para Γj → 1 las luminosidades serían menores, aunque quizás
detectables si la eficiencia NT fuese grande. Resaltamos la importancia del Doppler boosting
en aumentar la emisión NT en un factor & 10 para ángulos de observación pequeños. Además,
el radio efectivo del emisor es mucho mayor que el radio del grumo, especialmente para las
etapas de la interacción en que el grumo se ha expandido significativamente y comienza a
desmembrarse.

Las simulaciones mostradas en la Sec. 5.2.2.2 corresponden a una interacción jet-grumo
en un sistema con propiedades parecidas a las de Cyg X-1. Para Cyg X-3 los resultados serían
similares, aunque Rorb y R0 serían un factor ∼ 10 más pequeños, mientras que Lj –y por tanto
la luminosidad NT– serán ∼ 10 veces mayores (ver [251] y citas allí para una comparación
entre estas dos fuentes). Además, la luminosidad IC en el caso de B alto sería menor con
respecto a la luminosidad inyectada debido a la región emisora más compacta.

De las propiedades de una interacción jet-nube tipo, podemos extrapolar las caracte-
rísticas de la luminosidad en R-γ en el contexto de múltiples interacciones colectivas. Esta
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5. Estrellas masivas en sistemas con objetos compactos

luminosidad promedio en el rango de 0.1 − 100 GeV (v), para una inclinación del jet con
respecto a la línea de la visual φobs = 30◦, es L0 ∼ 1035 (ηNT/0.1) erg s−1 para Cyg X-1
(∼ 1036 (ηNT/0.1) erg s−1 para Cyg X-3), con una incerteza de un factor ∼ 2 (incluyendo las
distintas posibilidades del valor del B). El valor de φobs ∼ 30◦ es aplicable al jet de Cyg X-1
si este es perpendicular al plano orbital [254]. En Cyg X-3, φobs puede ser similar o inclu-
so menor (por ej.,[255, 227]; no obstante, ver [256]). La Sec 5.2.2.3 muestra que valores de
DC ∼ 1 son esperables. Por lo tanto, teniendo en cuenta que observacionalmente en Cyg X-1
LGeV ≈ 5 × 1033 [225] y en Cyg X-3 LGeV ≈ 3 × 1036 erg s−1 [229] podemos obtener que la
eficiencia NT requerida es ηNT ∼ 0.005 para Cyg X-1, y ηNT ∼ 0.3 para Cyg X-3 si φobs = 30◦,
o ηNT ∼ 0.05 si φobs ∼ 0◦. Vemos que estas restricciones energéticas para Cyg X-1 son muy
modestas, mientras que para Cyg X-3 son bastante demandantes. No obstante, los ćalculos
mostrados en la Sec. 5.2.2.2 fueron hechos para Γj = 2, y dado que distintos valores para Γj
son posibles –aunque la relación entre este valor y la del material del jet chocado no es trivial
(depende en la reaceleración del fluido post-choque)– jets un poco más rápidos podrían ali-
viar estos requerimientos energéticos. Además, adoptar un B bajo y la posibilidad (factible)
de DC & 2, relajarían aún más las restricciones energéticas. Por último, las simulaciones
numéricas de [249] probablemente subestiman la emisión NT ya que la grilla computacional
engloba una región relativamente pequeña, y parte de la radiación producida (especialmente
en las últimas etapas de la interacción) no es capturada.

Valores de DC � 1 llevarían a fulguraciones en vez de un continuo suavizado de interac-
ciones jet-grumo. Grandes cambios en Rc,min y Rc,max no son posibles, por lo que el DC no es
muy sensible al valor de α. Luego, valores de DC � 1 sólo son posibles si el grado de inhomo-
geneidad es mucho mayor al asumido en [249]. No obstante, destacamos que la luminosidad
radiada es ∝ χ−1/2, por lo que, para los mismos parámetros, vientos altamente inhomogéneos
interactuando con jets son en promedio menos eficientes radiativamente que los vientos que
son sólo moderadamente inhomogéneos. Por último, sugerimos que es posible restringir mo-
delos de la estructura de vientos estelares estudiando detalladamente y modelando la curva
de luz de R-γ para HMMQs.

(v)La luminosidad GeV fue calculada en distintas fases orbitales para que la estimación sea representativa, y
durante distintas etapas de la evolución del grumo chocado.

106



Capítulo 6

Conclusiones

Las estrellas de gran masa son candidatas prometedoras para acelerar CRs y producir
radiación no térmica a lo largo de todo el espectro electromagnético. No obstante, aún queda
mucho por entender en cuanto a la física de sus interacciones con su entorno, tanto en sistemas
aislados como con objetos compañeros, ya sean objetos compactos u otras estrellas de gran
masa.

Hemos desarrollado herramientas para avanzar en la dirección de dar respuestas a inte-
rrogantes tales como cuál es la eficiencia de aceleración de rayos cósmicos en choques desen-
cadenados por vientos estelares, bajo qué condiciones los sistemas con estrellas de gran masa
pueden ser emisores de rayos γ, y cuál es la intensidad y topología de los campos magnéticos
en estos escenarios. El abordaje con que lo hemos hecho consiste principalmente en la mo-
delización de los procesos no térmicos que ocurren en sistemas con estrellas de gran masa.
Estos modelos requieren del desarrollo de códigos numéricos de relativa complejidad para
estimar la emisión esperada en los distintos escenarios a lo largo de todo el espectro elec-
tromagnético. En particular, hemos realizado dos tipos de modelos, dependiendo de la física
del escenario analizado. Por un lado, modelos one-zone altamente simplificados, útiles para
captar la física relevante a primer orden en fuentes no térmicas puntuales (no resueltas). Por
otro lado, modelos multi-zona más detallados que contemplan la estructura del emisor, por lo
que permiten producir mapas de emisión comparables con los observados en fuentes resueltas.
Una de las mejoras a implementar a futuro es acoplar los códigos radiativos a simulaciones
(magneto)hidrodinámicas que permitan relajar algunas de las simplificaciones adoptadas en
los modelos.

Hemos aplicado estos modelos a distintos escenarios, obteniendo los siguientes resultados:

1. Estrellas runaway con bow-shocks: desarrollamos un modelo capaz de ajustar tanto la
SED como los mapas de emisión observados en radio para BD+43◦3654, el cual no
sobrepredice la emisión a altas energías de la fuente. Estamos llevando a cabo una
campaña observacional para medir con mayor sensibilidad y buscar polarización en la
emisión radio de BD+43◦3654. Presentamos estimaciones de la emisión NT esperable
a altas energías que son fácilmente escalables de acuerdo a los parámetros de fuentes
específicas. Mostramos que la producción de CRs en los BSs puede ser significativa pese
a que no sean emisores γ intensos.

2. Sistemas binarios con colisión de vientos: elaboramos un modelo de emisor extendido que
permite ajustar la SED de HD 93129A y la forma de los mapas de emisión observados
en radio. Presentamos predicciones de los niveles de emisión esperados a altas energías,
los cuales motivaron la participación en una campaña observacional dedicada a intentar
detectar dicha emisión tanto en R-X como R-γ durante el pasaje del periastro. El modelo
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6. Conclusiones

es fácilmente adaptable a otras CWBs de largo periodo, y en particular mostramos una
posible aplicación a escenarios donde la aceleración de partículas se deba a procesos de
MR.

3. Binarias de R-γ: presentamos una forma de explorar la geometría emisor-estrella-observador
mediante el uso de mapas numéricos para modelos one-zone. Mostramos que en LS 5039
las pérdidas adiabáticas son rápidas y juegan un rol importante, lo cual apunta a que el
fluido emisor se mueve a una velocidad (cuasi)relativista. El Doppler boosting parece ser
una solución viable para resolver algunas tensiones entre el modelo y las observaciones.

En líneas generales, los modelos presentan ambigüedades producto de la cantidad de
parámetros libres que tienen. Hemos mostrado que para acotar el espacio de parámetros es
necesario realizar campañas de observación multi-longitud de onda profundas en las bandas
de radio, R-X y R-γ. En particular, hemos llevado a cabo estudios pioneros en la búsqueda
de polarización en radio, los cuales permitirían obtener información de la topología de los
campos magnéticos en las fuentes.

La aplicación de los modelos al estudio de fuentes concretas permite determinar o acotar
parámetros libres, lo que a su vez posibilita realizar predicciones cuantitativas verificables ob-
servacionalmente. Hemos participado en la elaboración de cerca de una decena de propuestas
observacionales ya aprobadas, cuyo impacto dependerá de lo que revelen los resultados en un
futuro cercano. Las fuentes observadas incluyen burbujas estelares (aisladas y en colisión),
BSs estelares, y CWBs. Finalmente, resaltamos que la generalización y extrapolación de los
resultados de observaciones específicas permitirán abordar estudios poblacionales y obtener
conclusiones más generales en cuanto a la radiación NT producida en sistemas con estrellas
de gran masa.
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Apéndice A

Emisión γ en interacciones jet-nube
en blazares

En la Sec. 5.2.2 se analizaron las interacciones que se producen en un HMMQ entre
grumos del viento estelar y el jet. En este apartado analizamos un escenario que guarda
ciertas similitudes, que se presenta cuando el material que orbita en torno a un agujero negro
supermasivo en el centro de una galaxia penetra en el jet, desencadenando fuertes choques
y la subsiguiente producción de R-γ. En particular, nos interesa estudiar el escenario en que
el jet apunta en la dirección del observador, en cuyo caso estamos en presencia de un blazar.
Resultados preliminares de este trabajo fueron presentados en [257].

A.1. Introducción

La mayoría de las fuentes de R-γ detectadas por el instrumento Fermi/LAT están aso-
ciadas a blazares, un tipo de galaxia activa en que los poderosos jets apuntan directamente
al observador [2, 258]. La población de blazares está formada por dos sub-clases de objetos:
los Flat-Spectrum Radio Quasars (FSRQs) y los objetos tipo Bl Lac. Los primeros presentan
un ambiente prominente alrededor del jet, el cual incluye nubes densas que se mueven a altas
velocidades, formando la región de líneas anchas (BLR, por sus siglas en inglés). En este
trabajo estudiamos un mecanismo que puede contribuir a la emisión en R-γ de HE detectada
en FSRQs.(i)

La SED de un blazar típicamente consiste en dos “jorobas”, una a bajas energías (que se
puede extender hasta los R-X) de origen sincrotrón, y una en R-γ que se debe probablemente
a emisión IC (ii). Los fotones objetivo para las interacciones IC pueden ser los propios fotones
sincrotrón producidos en la fuente o fotones provenientes de un campo de fotones externo
(como la BLR, el toro o el CMB). Un estudio detallado de las propiedades de la emisión
γ detectada con Fermi de la población de blazares fue recientemente publicada por [259].
Basándose en el análisis de la SED de 448 Fermi FSRQs, los autores reportan el siguiente
comportamiento en R-γ: i) la dominación Compton (i.e., el cociente entre la emisión IC y la
emisión sincrotrón) aumenta con la luminosidad del blazar desde 0.5 para Lγ ∼ 1044 erg s−1

hasta 15 para Lγ ∼ 1048 erg s−1; ii) la pendiente de la SED en R-γ es casi constante; y iii)

(i)En los BL Lacs también hay una BLR, pero la misma no está foto-ionizada y por lo tanto su luminosidad
es mucho menor. Por este motivo el modelo que desarrollamos para un FSRQ no es directamente aplicable a
BL Lacs.

(ii)La SED puede presentar también componentes adicionales de origen térmico provenientes del disco, toro,
y/o la BLR.
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A. Emisión γ en interacciones jet-nube en blazares

Figura A.1. Representación esquemática de la BLR, las JCIs, y algunas de las cantidades
relevantes definidas en la §A.3.1.

la frecuencia del pico IC varía ligeramente desde 5× 1021 hasta 9× 1020 Hz (i.e. desde ∼ 21
hasta 4 MeV) para un incremento en luminosidad de cuatro órdenes de magnitud.

Aquí investigamos la emisión de R-γ, concentrándonos en particular en el rango de HE,
para el escenario de una interacción entre una nube de la BLR y el jet (JCI, por sus siglas
en inglés) en un blazar (por ej., [260, 261, 262]). [263] mostraron que las nubes de la BLR
pueden penetrar en un jet relativista, dando lugar a choques en los que partículas NT pueden
acelerarse (a través de DSA) y emitir R-γ (para escenarios similares, ver [264, 265, 266]).
Para ello modelamos consistentemente la dinámica de esta interacción, la evolución de la
distribución de partículas NTs en la nube emisora (entendiendo como tal al material chocado
del jet que rodea a la nube penetrante) y su producción de R-γ, incluyendo efectos de Doppler
boosting. La emisión de R-γ producidos en interacciones IC entre electrones relativistas en el
jet y fotones de la BLR ha sido estudiada por varios autores (por ej., [267, 268]). En dichos
trabajos no se especifican la naturaleza del mecanismo dinámico que lleva a la aceleración de
partículas NTs, ni su evolución. Por este motivo, aquí exploramos el rol del escenario de JCI
como un posible contribuyente a la emisión en HE de blazares. Nuestros hallazgos pueden
contrastarse con los resultados recientes de [269], los cuales sugieren que la BLR juega un rol
menor en la emisión de R-γ en blazares.

A.2. Escenario físico

La BLR cuenta con un gran número de nubes densas que, eventualmente, pueden penetrar
en la región del jet. [263], demostraron que la nube ingresa por completo en el jet en una
escala de tiempo muy corta, y que el impacto del jet relativista en la superficie de la nube
lleva a la formación de dos choques. Un choque se propaga en la nube, mientras que el otro
(el bow-shock) se propaga en el material del jet; este último es adecuado para la aceleración
de partículas NTs que producen emisión de HE. Una ilustración del escenario se presenta en
la Fig. A.1.

A.2.1. La región de líneas anchas

Ni el proceso de formación de la BLR ni su geometría son claramente entendidos aún.
Varios trabajos favorecen una geometría esférica de la BLR [270, 271, 272, 273], mientras
que otros consideran una geometría de tipo tazón [274, 275]. En general, tanto la densidad
numérica de nubes (Nc) como su tamaño (Rc,0) se espera que dependan en la distancia radial
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A.3. Dinámica de la interacción y procesos no térmicos

como Nc ∝ r−p, con p = 1.5 − 2, y Rc,0 ∝ rq, q = 1/3 − 1, dependiendo de la geometría
considerada. Valores típicos del tamaño y densidad de las nubes de la BLR son Rc,0 ∼ 1013 cm
y nc,0 ∼ 1010−11 cm−3 (por ej., [276] y referencias allí).

Por simplicidad, en este trabajo asumimos que la BLR es una esfera de radio RBLR, de
la cual las nubes llenan sólo una pequeña fracción del volumen, f ∼ 10−6 [277]. Además,
asumimos que las nubes de la BLR tienen todas tamaño y densidad similares, que fijamos
en Rc,0 = 1013 cm y nc,0 = 1010 cm−3. De estas consideraciones, el número total de nubes
de la BLR es Nc,tot & 106 para RBLR & 1017 cm [278], y la masa de una nube (asumiendo
hidrógenero puro) es Mc = 7× 1025 g. Un análisis más detallado de la distribución de nubes
en la BLR se discute en §A.5. La radiación de la BLR puede considerarse isotrópica dentro
de RBLR dado que el número de nubes es muy grande y que las mismas se distribuyen
aproximadamente de forma uniforme dentro de la BLR (por ej., [279]).

En nuestro escenario simplificado, las propiedades de la BLR están determinadas por su
radio RBLR y su luminosidad LBLR. La mayor parte de la emisión producida por la BLR se
debe a fotones del disco que ionizan y excitan átomos en la BLR. Luego, es común asumir
que LBLR es una fracción de la luminosidad del disco, Ld, y dado que Lj ∝ Ld (por ej.,
[280]), podemos escribir LBLR = bLj, con b = 0.05− 0.1 [281]. Además, el tamaño de la BLR
se relaciona con su luminosidad de manera que aproximadamente RBLR ∝ L0.5

d ∝ L0.5
j (por

e.j.[280]; ver también [282]).

A.3. Dinámica de la interacción y procesos no térmicos
En esta sección presentamos las fórmulas utilizadas en el cálculo de las cantidades dinámi-

cas y nuestro código radiativo. Nos enfocamos en procesos leptónicos, en concreto sincrotrón
e IC, dado que en este escenario las condiciones no son apropiadas para que sean eficientes
el Bremsstrahlung, las colisiones p-p o la producción de foto-mesones, y es difícil acelerar
protones a energías suficientemente altas como para que su emisión sincrotrón sea relevante
(ver [283, 261] para escenarios similares con emisión hadrónica).

A lo largo del trabajo las cantidades sin primar se refieren al sistema de referencia de
laboratorio (LF), mientras que las cantidades primadas se refieren al sistema co-móvil de la
nube (CF). Asumimos que el fluido chocado se mueve junto con la nube que se acelera, y
por lo tanto el sistema de referencia del choque está en reposo con respecto al CF. Definimos
β = v/c. Nos enfocamos en las etapas avanzadas de la JCI, ya que éstas son particularmente
interesantes para el caso de blazares. Los principales efectos a tener en cuenta son:

El área del bow-shock se incrementa debido a la expansión de la nube dentro del jet.

El enfriamiento IC se vuelve más eficiente cuando la nube alcanza velocidades relativis-
tas dado que el campo de fotones de la BLR es amplificado en el CF por Doppler-boosting

La radiación emitida es altamente aumentada en el sistema de referencia del observador
(OF) debido al Doppler-boosting.

En conjunto, estos fenómenos llevan a que la emisión de R-γ sea sustancialmente mayor a
la estimada por [263], quienes asumieron una nube de tamaño constante dentro del jet y no
consideraron efectos relativistas.

A.3.1. Dinámica

Veamos las características principales de una JCI y que, bajo suposiciones conservadoras,
estas son factibles de ocurrir. Las siguientes cantidades son necesarias para el análisis: la velo-
cidad de la nube de la BLR fuera del jet (aproximadamente su velocidad kepleriana orbitando
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A. Emisión γ en interacciones jet-nube en blazares

Parámetro Modelo (jet canónico)

Luminosidad del jet [erg s−1] Lj = 2.5× 1046 (a)

Factor de Lorentz del jet Γj = 13 (b)

Masa del agujero negro [M�] MBH = 6× 108 (b)

Luminosidad del disco [erg s−1] Ld = 0.1Lj
(a)

Luminosidad de la BLR [erg s−1] LBLR = 0.1Ld
(c)

Radio de la BLR [cm] RBLR = 1.6× 1017 (c)

Radio de la nube [cm] Rc,0 = 1013 (d)

Densidad de la nube [cm−3] nc,0 = 1010 (d)

Velocidad de la nube [cm s−1] vc,0 = 109

Masa de la nube [g] Mc = 7× 1025

Cociente entre flujo de Poynting y de energía cinética ηB = 1
Fracción NT (electrones) ξe = 10−1

Eficiencia de aceleración ηac = 0.1
Ángulo de observación [rad] θobs = θj=1/Γj

Tabla A.1. Parámetros para una JCI típica.

al agujero negro central: vc,0 ≈
√
GMBH/RBLR ≈ 109(MBH/109M�)1/2(RBLR/1017 cm)−1/2 cm s−1),

y la densidad (nc,0) y radio (Rc,0) iniciales de la nube; la luminosidad (Lj), factor de Lorentz
(Γj), altura de penetración (zj), radio (Rj), densidad (ρj), y el ángulo de apertura(i) θj = Rj/zj
del jet; la luminosidad (Ld);y la luminosidad (LBLR), radio (RBLR), y temperatura caracte-
rística (TBLR) de la BLR. Los valores típicos de estos parámetros están dados en la Tabla A.1.

Para que las nubes penetran completamente en el jet, se requiere que vsh < vc,0. Si esta
condición no se cumpliese, la nube se destruiría en la capaz de material existente entre el jet
y el medio circundante, siendo arrastrada sin continuar penetrando dentro del jet. A partir
de esta condición se obtiene la mínima altura de penetración para que se produzca una JCI
fuerte [263]:

zmin = 1
vc,0θj

√
Lj

πcmpnc,0
(A.1)

≈ 5× 1016
(

0.1
θj

)(
109

vc,0

)√√√√(1010

nc,0

)(
Lj

1046

)
cm,

con las cantidades en unidades de cgs. La máxima altura de interacción es zmax ≈ RBLR ≈ 3zmin.
Tomamos la posición de la JCI en un valor promedio (en términos de la salida radiativa) de
zc,0 = √zmax zmin.

De acuerdo a [260], definimos el parámetro D como el inverso (adimensional) de la masa
de la nube:

D = PjπR
2
czc

4c2McΓ3
j
. (A.2)

Para derivar D, se evalúa Rc cuando la nube ya ha alcanzado velocidades medianamente
relativistas (Γ ∼ 2), de manera de poder ser comparado con [260]. Obtenemos D & 1 para
una JCI típica, lo cual implica una rápida evolución dinámica de la nube dentro del jet [261]:
la distancia que la nube viaja a lo largo del jet durante su evolución es menor que RBLR.

(i)Por simplicidad consideramos que el jet es cónico.
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A.3. Dinámica de la interacción y procesos no térmicos

Luego, los campos de fotones externos no cambian sustancialmente con respecto a aquellos
a la altura de penetración. Obviamos aquí apartamientos de las suposiciones del modelo
cuando las nubes entran al jet cerca del borde exterior de la BLR, dado que este es un efecto
pequeño en comparación a las incertezas sistemáticas del escenario. El tiempo de aceleración
de la nube (en el LF) es tac ∼ zc,0/(cD) ∼ 106 s para zc,0 ∼ 1017. La actividad NT de la
nube se espera que tenga un pico angosto de duración en el OF: t0 ∼ zc,0/(cD 2Γ2

c) ∼ 104 s
(tomando Γc . Γj).

Una vez fijadas las condiciones iniciales, calculamos la evolución dinámica de la nube
dentro del jet resolviendo una ecuación diferencial para el factor de Lorentz de la nube que
se acelera, Γc. Utilizamos un método de Euler de primer orden con un paso de tiempo no
uniforme (logarítmico). De [260]:

Γc(t) = Γc(0) +
∫ t

0

πR2
cvcq

′

Mcc3 (1− fNT) dt̃ , (A.3)

donde el factor (1 − fNT) fue incorporado para tener en cuenta la reacción debida a la
emisión de fotones: si una fracción fNT ∼ 0.1 de la potencia del jet es inyectada en partículas
relativistas, y la mayor parte de esta energía (y por tanto momento) es emitida en la dirección
de movimiento (como es el caso de la JCI considerada), la presión de radiación ejercida en
dirección opuesta a la aceleración de la nube es ∼ fNT × la presión total del jet.

Las cantidades requeridas en cada paso temporal se calculan de la manera siguiente. El
radio del jet es Rj = zcθj y la presión de arrastre en el LF Pj = Lj/(cπR2

j ). La Ec. (A3) de
[260] da la presión de arrastre del jet en el CF:

P ′j = PjΓ2
c (βj − βc) (1− βjβc) . (A.4)

Esta ecuación aplica a jets dominados por flujo de Poynting, aunque para jets dominados por
materia los resultados se vuelven muy similares en el régimen relativista, que es cuando la
emisión se vuelve más importante.

La densidad (de masa) de la nube(ii) se calcula como ρ = Mc/V
′

c , con V ′c ∼ (4π/3)R3
c , i.e.

considerando a la nube esférica en el CF. La entalpía específica es h = 1 + 4Pc/(ρc2), donde
Pc = es la presión de la nube, tomada igual a la presión de arrastre del jet en el CF.

Consideramos que, a primer orden, la nube se expande isotrópicamente con una velocidad
igual a la velocidad del sonido en la nube(iii):

Rc(t′) = Rc,0 +
∫ t′

0
cs dt̃′ , cs =

√
γaP ′j
ρh

, (A.5)

donde γa = 4/3 es el coeficiente adiabático para un gas relativista monoatómico. Los intervalos
temporales en el CF y el LF se relacionan mediante dt′ = dt/Γc, mientras que en el OF se
tiene [222]: dtobs = dt(1− βc cos θobs), con θobs el ángulo entre la línea de la visual y el eje
del jet (ver Fig. A.1).

El flujo de energía es q′ = P ′j c [260], y el flujo inyectado en el choque es:

L′inj = q′πR2
c . (A.6)

(ii)Recordar que densidad, presión y entalpía específica son definidas en el CF.
(iii)Esta es una aproximación grosera, pero no afecta significativamente a los resultados ya que en el régimen
relativista la expansión de la nube es frenada por dilatación temporal, una velocidad diferencial de la nube
respecto al jet pequeña en el LF, y a la presión lateral del jet volviéndose más relevante. De hecho, [260, 261]
tomaron un radio constante para la nube.
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A. Emisión γ en interacciones jet-nube en blazares

Estimamos el campo magnético en el CF como en [249] al asumir que la presión magnética
del jet es una fracción ηB de la presión de arrastre del jet:

B′2

8π = ηBP
′
k . (A.7)

A lo largo de este trabajo, consideramos ηB = 1 ya que los jets se espera que sean bastante
magnetizados cerca de su base [261], pero nuestros resultados no son muy sensibles al valor
de ηB. La potencia total del jet es Pj = Pk + PB.

A.3.2. Campos de radiación

Existen múltiples campos de radiación presentes en los entornos de blazares, tales como los
producidos por la BLR, el toro, y el disco. No obstante, para una nube relativista moviéndose
en dirección del jet y localizada a una altura z ∼ RBLR, el único campo de radiación relevante
para dispersiones IC durante una JCI es el de la BLR. Esto puede demostrarse comparando
la densidad de energía de los distintos campos de radiación (ver, por ej., Fig. 2 de [281]). En
el CF, el campo de fotones del disco es atenuado mientras que el de la BLR es amplificado
por el Doppler boosting; el campo de radiación del toro también se ve aumentado en un
factor similar que el de la BLR, pero su densidad de energía es ∼ 100 veces menor para
z ∼ RBLR. Las densidades de energía del campo de la BLR en el CF y en el LF se relacionan
por U ′BLR ∼ δ2

BLRUBLR, donde δBLR es el factor de Doppler (por ej., [284]). El valor de UBLR
puede estimarse como

UBLR = LBLR
πcR2

BLR
, (A.8)

donde el valor de δBLR se obtiene considerando un campo de radiación isotrópico (Ec. (5.25)
de [284]):

δBLR = Γc

√
1 + β2

c
3 → Γc

√
4
3 . (A.9)

Para evaluar si las pérdidas por SSC son relevantes, estimamos la densidad de energía del
campo de fotones sincrotrón (calculado sin tener en cuenta SSC) como Usin = Lsin/(πcR2

c).
En la aproximación monocromática, el número de fotones objetivo es nph = U/ε, donde

ε es la energía característica de los fotones y transforma como ε′ = ε [Γc(1− βc cos θ)]. En el
caso de fotones de la BLR, 〈cos θBLR〉 = 0, de donde se obtiene ε′BLR = εBLRΓc.

A.3.3. Distribución de partículas

Consideramos que una fracción ξe = 0.1 de la energía inyectada en el choque se destina
a la aceleración de electrones relativistas: L′inj,e = ξeL

′
inj. Consideramos una función feno-

menológica para la inyección de electrones: Q′(E′) = KE′−α exp (−E′/E′max), con α = 2,
y una constante de normalización dada por

∫
Q′(Ẽ′)Ẽ′ dẼ′ = L′inj,e. Las escalas de tiempo

de aceleración y enfriamiento de partículas son mucho más cortas que las escalas de tiempo
dinámicas. Por lo tanto, la distribución en energías de las partículas alcanza un estado esta-
cionario antes de que las condiciones de enfriamiento hayan cambiado significativamente. La
solución para la ecuación de transporte es:

N ′e(E′) = Ė′
−1
∫ E′max

E′
Q′e(Ẽ′) dẼ′ , (A.10)

con Ė′ = E′/t′enf . Los resultados del modelo no son muy sensibles a α a menos que este
sea mucho mayor a 2, lo que implicaría poca luminosidad en el rango de R-γ. Tomamos un
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valor de 1 MeV para la energía mínima de los electrones inyectados, aunque este parámetro
tampoco afecta significativamente nuestros resultados a menos que sea & 1 GeV.

Calculamos el enfriamiento IC utilizando la parametrización dada por [33] para un campo
de radiación isotrópico. Tomamos la temperatura de la radiación en el CF como T ′BLR = TBLR(ε′BLR/εBLR),
e introducimos el factor de dilución κBLR = LBLRδBLR

2/
(
4πσR2

BLRT
4
BLR

)
. Definimos la cons-

tante C = πh̄3/(2r2
em

3
ec

4), una temperatura normalizada T̃ = k T/(mec
2), y el parámetro

CBLR = C/(κBLRT̃ ′
2
BLR). Luego, calculamos el tiempo de pérdidas IC con el campo de fotones

de la BLR como: t′IC = CBLR γe/Fiso(u′BLR), con u′BLR = 4γeT̃ ′BLR y

Fiso(u) =

5.68u ln
(
1 + 0.722u

5.68

)
1 + 5.68u

0.822

[1 + −0.362u0.682

1 + 0.826u1.281

]−1

. (A.11)

El campo magnético en la región chocada se asume que es isotrópico adoptando la simpli-
ficación B′⊥ =

√
2/3B′. Las pérdidas sincrotrón están dadas por t′sin = (1.6×10−3B′2⊥E

′
e)−1 s,

lo cual es preciso para un campo magnético isotrópico.
Hacemos la siguiente consideración respecto a la convección y las pérdidas adiabáticas:

dado que estamos trabajando bajo una aproximación de modelo one-zone, el tamaño carac-
terístico relevante en el que cambian los campos objetivo es del orden de zc. Por este motivo,
tomamos t′conv/ad = zc/

(
v′j Γc

)
, donde v′j = (vj − vc)/(1− βj βc).

Las pérdidas radiativas dominan por sobre las no radiativas si t′r < t′nr, con t′r = (t′−1
sin+t′−1

IC )−1

y t′nr = t′conv/ad. El tiempo de enfriamiento de las partículas queda dado por t′enf = mı́n (t′r, t′nr).
El tiempo de aceleración es t′ac = ηacE

′
e/(B′⊥ c qe), y fijamos la eficiencia de aceleración a

ηac = 0.1. La energía máxima de los electrones se obtiene como la mínima entre las condiciones
t′ac(E′max) = t′enf(E′max) y la dada por las pérdidas difusivas.

A.3.4. Emisión no térmica

Estimamos la emisión IC considerando al campo de radiación de la BLR como monocro-
mático, homogéneo e isotrópico. En el CF, los electrones ven que en promedio los fotones de
la BLR vienen de una dirección dada por 〈cosα′〉 = −βc. Durante las etapas tempranas de la
JCI, Γc ∼ 1 y el campo de fotones en el CF es aproximadamente isotrópico, pero para etapas
posteriores con Γ > 2 (que son las más relevantes en el contexto de este trabajo), el campo
de fotones en el CF es casi monodireccional debido a efectos relativistas, y las interacciones
entre electrones relativistas y fotones de la BLR ocurren como colisiones (cuasi)frontales.

Primero, calculamos la luminosidad emitida en el CF. El campo de fotones de la BLR está
caracterizado por la energía de los fotones ε′BLR y la densidad numérica de fotones n′BLR dada
en la §. A.3.2. En la aproximación monocromática, consideramos εBLR ≈ εLyα ≈ 10 eV.
Utilizamos la expresión con dependencia angular para σIC (por ej., [33]) con un ángulo
α′ = arc cos (−βc). La SED en el CF se calcula como

L′IC(ε′) = ε′
∫ E′e,max

ε′
N ′e(Ẽ′e) c n′BLRσIC(α′, ε′, Ẽ′e) dẼ′e . (A.12)

La luminosidad total en un dado instante es L′ =
∫
L′(ε′) dε′. También calculamos la lumi-

nosidad sincrotrón en el CF a partir de la distribución en energías de las partículas.
Segundo, calculamos la luminosidad esperada en el OF, la cual se relaciona con la lumi-

nosidad emitida en el CF como εL(ε) = δ4ε′L′(ε′), donde δ = [(1− βc cos θobs)Γc]−1 es el
factor de Doppler boosting.
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A. Emisión γ en interacciones jet-nube en blazares

A.3.5. Absorción

Los fotones de R-γ producidos en el choque deben escapar del blazar antes de poder alcan-
zar al observador. Durante su propagación, estos fotones pueden interactuar con los fotones
ambientes produciendo pares e±, resultando en su aniquilación. Este proceso es más efectivo
cuando los fotones colisionan de frente y si el campo de fotones ambiente es intenso. Como ya
han demostrado varios autores [273, 268, 285, 286], R-γ con energías entre 30 GeV y ∼ TeV
emitidos dentro de RBLR son completamente absorbidos en el campo de fotones de la BLR;
además, el campo de radiación del toro es totalmente opaco a R-γ con energías superiores al
TeV para distancias incluso mayores [279]. Por lo tanto, a primer orden, consideramos que la
emisión de R-γ no está atenuada si ε . 30 GeV, mientras que está totalmente absorbida si
ε & 30 GeV. En esta instancia no calculamos la radiación proveniente de cascadas electromag-
néticas que podrían potencialmente generar un medio más transparente para fotones de R-γ.
No obstante, podemos analizar cuantitativamente la importancia de la emisión proveniente
de pares secundarios.

Para probar si la emisión de pares puede ser relevante, necesitamos comparar la lumi-
nosidad en el rango 0.1 − 30 GeV predicha en el OF, Lγ,obs, con la luminosidad producida
en el OF por los pares secundarios. Si estos pares son creados dentro del jet, pueden quedar
atrapados en el fluido del jet y su luminosidad emitida (Le±) ser amplificada; bajo condicio-
nes de enfriamiento rápido, estos pares tendrán una luminosidad en el OF comparable a la
absorbida (respecto al observador). Dentro del jet, es posible que el campo amplificado de la
BLR domine por sobre el campo magnético, y que una cascada IC se desarrolle. Si los pares
se isotropizan en el LF fuera del jet, entonces su luminosidad en dirección al observador será
∼ 1/2Γ2

j veces menor. En el LF fuera del jet, el campo magnético puede ser más relevante,
en cuyo caso los pares se enfriarían vía sincrotrón. El valor máximo de la luminosidad de los
pares Le± depende de ∆L = Lγ,em − Lγ,obs ∼ L>30GeV,em, y está entre ∼ ∆L/2Γ2

j y ∆L.

A.4. Resultados para una interacción típica

Presentamos los resultados para una única JCI bajo condiciones típicas. De la Eq. A.1
obtenemos zmin ≈ 5 × 1016 cm y zj ≈ 1017 cm. La evolución de las cantidades dinámicas
relevantes se muestra en la Fig. A.2. En el LF, luego de ∼ 104 s la nube se expande consi-
derablemente, hasta un ∼ 10 % del radio del jet, y luego de ∼ 4 × 104 s se acelera hasta un
factor de Lorentz > 2, alcanzando Γc ≈ Γj luego de ∼ 106 s. El campo magnético en el CF
decae significativamente a medida que Γc se incrementa. Durante las etapas tempranas y no
relativistas (tLF < 104 s), la transferencia de momento del jet a la nube es significativa, pero
no así la transferencia de energía. En las etapas más tardías y relativistas (tLF > 104 s), la
transferencia de energía del jet a la nube (en el CF) se vuelve más eficiente. Una vez que la
nube se acelera y zc comienza a aumentar significativamente (tLF & 105 s), la expansión de
la nube ya es despreciable y por lo tanto la fracción de la sección del jet que ocupa comienza
a disminuir (Fig. A.2).

La normalización de la distribución de partículas relativistas depende de L′iny, la cual
varía como función del tiempo (Fig. A.2). Cualitativamente, L′iny se incrementa a medida que
la nube se expande y el área del jet que resulta chocada se vuelve mayor. Una vez que la nube
se ha acelerado significativamente y Γc → Γc, la velocidad relativa entre el jet y el choque se
vuelve pequeña y por lo tanto también lo hace el flujo de energía a través del choque, q′; en
consecuencia, L′iny cae fuertemente.

La máxima energía de los electrones está limitada por enfriamiento sincrotrón, por lo
que aumenta con el tiempo a medida que B′ disminuye. Los electrones se enfrían local-
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Figura A.2. Evolución de las cantidades dinámicas en una JCI típica. El área gris repre-
senta la etapa radiativamente eficiente en el OF.

mente independientemente de su energía. La etapa radiativamente eficiente ocurre durante
tLF ∼ 105 − 106 s, y se muestra con un sombreado gris en la Fig. A.2. La distribuciones
en energías de los electrones para distintos instantes (en el LF) se muestra en la Fig. A.3.
La forma de la distribución de partículas relativistas depende del mecanismo dominante de
enfriamiento/escape. Las pérdidas IC/SSC y sincrotrón dependen de la densidad de energía
de los campos de fotones objetivo y del campo magnético, respectivamente; éstas se muestran
en la Fig. A.2. Las pérdidas IC también dependen del producto entre la energía del electrón y
del fotón objetivo: si E′e ε′ > (mec

2)2, la interacción ocurre en el régimen de K-N (Sec. 2.4.2),
volviéndose menos eficiente. Para etapas tempranas de la JCI, el mecanismo de enfriamiento
dominante es sincrotrón, mientras que en estadíos más tardíos (que son los más relevantes
en términos de la emisión de R-γ) el enfriamiento es dominado por dispersión IC con los
fotones del campo de radiación de la BLR (amplificado en el CF). No obstante, electrones
con E′e & 1− 10 GeV interactúan en el régimen de K-N cuando la nube alcanza Γc � 1 (i).

En la Fig. A.4 mostramos la evolución de la SED sincrotrón e IC para distintos tiempos de
observación. Durante la etapa temprana de la JCI, los electrones se enfrían más eficientemen-
te por sincrotrón, aunque este proceso difícilmente genera emisión por encima de 0.1 GeV.
No obstante, a medida que la JCI avanza, la nube chocada se acelera desde Γc ≈ 1 hasta
Γc ≈ Γj = 13. Luego, debido al campo de fotones de la BLR incrementado en el CF, para
etapas posteriores las pérdidas por IC con fotones de la BLR dominan el enfriamiento radia-
tivo y LIC supera a Lsin. El proceso IC es responsable de la mayor parte de la emisión en
el rango 1 − 30 GeV. Además, el Doppler boosting desplaza la SED un factor ≈ 2 Γc hacia
energías más altas, y aumenta el flujo un factor ≈ (2 Γc)4. Ergo, el Doppler boosting tiene un
impacto notable en la forma de la SED, en particular aumentando la emisión en casi 5 órdenes
de magnitud en etapas avanzadas. El proceso sincrotrón puede radiar apreciablemente en el
rango 0.1− 1 GeV como consecuencia del corrimiento Doppler y de la presencia de electrones

(i)Como ε′BLR ∼ 10 Γc eV, la transición al régimen de K-N ocurre cuando E′e,KN ≈ 25 Γ−1
c GeV. Notamos

que los electrones interactúan con el campo de fotones del toro en el régimen de Thomson hasta energías
significativamente mayores, por lo que puede volverse un mecanismo de enfriamiento dominante para electrones
con Ee & 100 GeV cuando la nube alcanza Γc & 10. No obstante, por simplicidad este proceso no es tenido en
cuenta ya que no domina la SED en el rango del GeV.
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Figura A.3. Distribución de electrones relativistas para distintos instantes en el LF durante
una JCI.

de muy alta energía (> 10 TeV, Fig. A.3).

Figura A.4. La SED para distintos instantes de observación. Las curvas a rayas y a punto-
rayas representan las contribuciones IC y sincrotrón, respectivamente, mientras que la curva
sólida es la emisión total. La emisión aumenta en el tiempo hasta 4×104 s, cuando empieza
a disminuir. La emisión sincrotrón domina a energías < 10 GeV para etapas tempranas,
pero el IC domina la SED completa arriba de 0.1 GeV durante las etapas más luminosas.

La Fig. A.5 muestra que la fracción de la luminosidad que va a pares e± no es dominante,
aunque el proceso de absorción γ-γ es relevante moldeando la forma del espectro a energías
> 30 GeV.

La curva de luz de una JCI tiene un pico pronunciado en tobs ≈ 4× 104 s (Fig. A.6). En
el OF, la etapa radiativamente significativa dura ∆tobs ∼ 104 s.

Es interesante ver si la emisión en la banda 0.1–100 GeV presenta diferentes rasgos en
distintas sub-bandas (Fig. A.6). De hecho, la emisión a ε > 10 GeV tiene la variación más
significativa, ya que es producida por dispersiones IC de fotones de la BLR. En la Fig. A.6
también se muestra la luminosidad integrada (i.e., energía total radiada) recibida en distintas
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Figura A.5. Comparación entre Lobs, Lem, y Le± estimada como
Le±,min = (Lem − Lobs)/(2Γ2
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bandas de energía. La energía total emitida en el rango 0.1–1 GeV es casi el doble de la emitida
en el rango 1–10 GeV, por lo que la SED tiene una pendiente promedio de α ≈ −0.2. Esto
puede explicarse en términos de una SED IC plana y una contribución sincrotrón apreciable
a ε < 1 GeV (Fig. A.4). La Fig. A.7 muestra que la SED arriba de 100 keV promediada
en el tiempo está completamente dominada por IC con fotones de la BLR. La luminosidad
total promediada en el tiempo es 〈Lγ〉 ≈ 7.8× 1044 erg s−1 durante cada JCI, y en la banda
0.1− 30 GeV es 〈L0.1−30〉 ≈ 4.3× 1044 erg s−1.

A.5. Tasa de interacción

Para determinar si las JCIs dan lugar a emisión transitoria/fulguraciones o continua,
necesitamos tener en cuenta la tasa a la que ocurren estos eventos y su duración. Esto puede
lograrse estimando el ciclo de trabajo (DC, por las siglas en inglés de duty-cycle) definido
como: DC = Ṅ tint,OF, donde Ṅ es la cantidad de nubes que entran al jet por unidad de
tiempo, y tint,OF es la duración en el OF de cada interacción individual (i.e., el tiempo
durante el cual la JCI es visible en el OF). Estimamos Ṅ ∼ Nc,j/tj, con Nc,j el número de
nubes dentro del jet y tj el tiempo que tardaría una nube en cruzar el ancho del jet si no la
misma no interactuara con este (tj ∼ 2Rj/vc,0).

Consideramos el escenario más simple de una BLR esférica con nubes de igual tamaño,
y utilizamos los valores típicos dados en la Tabla A.1. El número total de nubes en la BLR
es Nc,tot. Si consideramos un factor de llenado fijo f ∼ 10−6, podemos estimar este número
como Nc,tot ∼ f (RBLR/Rc,0)3 (por ej., [263]). Otra posibilidad es considerar un factor de
cobertura fijo CBLR ∼ 0.1, en cuyo caso f = 4/3(Rc,0/RBLR)CBLR y Nc,tot ∼ C3

BLRf
−2 (por

ej., [286]); este es el método utilizado aquí, aunque la diferencia entre ambos es pequña. La
fracción de estas nubes que tiene suficiente velocidad para penetrar en el jet (Sec. A.3.1) es
fvel, y el número total de nubes dentro del jet en un instante dado es:

Nc,j = Nc,tot fvel

(∆Ωj
4π

)
, (A.13)

donde ∆Ω/(4π) = (1 − cos θj)/2 ≈ (θj/2)2 ≈ 0.0025 es el cociente entre el volumen del jet
y el de la BLR. De acuerdo a la Ec. (A.1), la velocidad mínima requerida por una nube
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Figura A.6. Luminosidad (izquierda) y luminosidad integrada (i.e., energía radiada; dere-
cha) en el OF como función del tiempo, para diferentes rangos de energías. La absorción
γ-γ tiene un efecto dramático para fotones con energía superior a 30 GeV. La mayor parte
de la emisión ocurre entre tobs = 3× 104 s y tobs = 5× 104 s, en el rango 0.1–100 GeV.

para entrar en el jet bajo las condiciones supuestas es vc,min ≈ 4× 108 cm s−1(i). Asumiendo
una distribución de velocidades Maxwelliana con dispersión σc =

√
GMBH/RBLR, obtenemos

fvel = 1− erf
(
vc,min
1.45σc

)
≈ 0.6.

En el OF, la interacción dura tint,OF ∼ 5×104 s. Para CBLR = 0.1, obtenemos f ≈ 8×10−6,
Nc,tot ∼ 107, y DC ∼ 10− 100 para parámetros típicos. Luego, la emisión que esperamos de
una JCI es continua, con una escala de tiempo de variabilidad de tint,OF/DC ∼ 103 (DC/30)−1 s,
y fluctuaciones en luminosidad de ∼ DC1/2/DC ≈ 0.20 (DC/30)−1/2 (≈ 20 (D/30)−1/2 %).
La luminosidad total esperada es DC veces la luminosidad de una JCI individual, i.e.,
∼ 3× 1045(DC/30) erg s−1. Esto es del orden de la emisión promedio detectada en blazares
con jets de potencia Lj ∼ 3× 1046 erg s−1 [259]. También es posible estimar la luminosidad
promedio como Ṅ < Eγ >∼ 1046 (N/10−3)(< Eγ > /1049) erg s−1, obteniendo resultados
similares.

Un aspecto interesante relacionado con las múltiples JCIs es la carga de masa en el
jet producido por la entrada de nubes. La tasa de carga de masa, Ṁ , es del orden de
ṄMc ∼ 1023 (Ṅ/10−3)(Mc/1026) g s−1. Este proceso no es dinámicamente relevante para
valores típicos como los considerados en este trabajo, ya que comparativamente Ṁj ∼ Lj/Γjc

2

y entonces Ṁ � Ṁj ∼ 1024 (Lj/1046)(Γj/10)−1 g s−1.

A.5.1. Escaleo de la luminosidad con la potencia del jet

Calculamos una JCI típica para los mismos parámetros de la nube (Rc,0, nc,0, y vc,0) que en
la Tabla A.1, pero para luminosidades del jet diferentes de la canónica (Lj ∼ 2.5×1046 erg s−1).
Independientemente de la potencia del jet, las características básicas de la JCI son esencial-
mente las mismas: la nube se acelera en tLF ∼ 106 s, los electrones de altas energías se enfrían
localmente a través de interacciones IC con fotones de la BLR durante la etapa radiativamente
dominante, la cual dura ∼ (1− 2)× 104 s en el OF.

Para un jet menos potente con Lj ∼ 1045 erg s−1, la BLR es más pequeña y D . 1. Luego,
(i)Recordar que las nubes se mueven aproximadamente con una velocidad Kepleriana alrededor del agujero

negro central.
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Figura A.7. La SED de una JCI promediada en el tiempo, especificando la contribución
sincrotrón, IC y la total.

la nube se escapa más rápidamente de esta región y la suposición de condiciones homogéneas
permanece válida sólo para alturas de penetración considerablemente menores a RBLR. Dado
que la BLR es menos luminosa, las pérdidas por convección se vuelven dominantes para
electrones con Ee < 10 MeV. El enfriamiento sincrotrón domina durante la mayor parte de
la JCI, excepto cuando la nube se ha acelerado hasta Γj. El radio del jet es menor, y como
fijamos el tamaño inicial de la nube (Rc,0), el radio máximo que alcanza la nube expandida
es casi la mitad del radio del jet. Esto lleva a que una fracción mucho mayor de la potencia
del jet sea transferida al choque. La SED promedio arriba de ε > 1 MeV está dominada por
emisión IC (debajo de esa energía la domina sincrotrón).

Para un jet más potente con Lj ∼ 1048 erg s−1, obtenemos D ∼ 10 y la dominación
del campo de fotones de la BLR en los aspectos radiativos es todavía más pronunciada. No
obstante, en este caso el radio del jet es mayor y el radio máximo que alcanza la nube es de
sólo ∼ 1 % del mismo, por lo que la cantidad de la potencia del jet depositada en el choque
es relativamente chica y por lo tanto la luminosidad de una JCI individual no se incrementa
significativamente.

Asumiendo una valor constante CBLR, Nc,tot ∝ f−2 ∝ R2
BLR ∝ Lj. Para un valor fijo de

MBH (sugerido por [259]), vc ∝ R−1/2
BLR ∝ L

−1/4
j , y por lo tanto hay (proporcionalmente) menos

nubes con velocidad suficiente para penetrar en el jet si Lj es alta; obtenemos fvel ≈ 0.84
para Lj ∼ 1045 erg s−1, y fvel ≈ 0.26 para Lj ∼ 1048 erg s−1. En suma, el escaleo de DC con
Lj es similar a DC ∝ L1/3

j .
La luminosidad en R-γ promedio y otras propiedades de la JCI para diferentes potencias

del jet se resumen en la Tabla A.2. Resulta interesante que la intensidad de una JCI individual
depende débilmente de Lj, mientras que la luminosidad colectiva de múltiles JCIs es más
sensible a Lj y por lo tanto jets más potentes resultan más luminosos.

A.6. Conclusiones

La evolución de la interacción entre el jet de un blazar con una nube de la BLR es compleja.
Con un modelo simple que da cuenta de la expansión de la nube y efectos relativistas, hemos
demostrado que las JCIs en blazares pueden producir emisión significativa en R-γ si ξe & 0.1,
y si la geometría de la BLR es aproximadamente esférica. Esta emisión de R-γ se espera que
sea más bien persistente, con moderadas fluctuaciones en el flujo.

121



A. Emisión γ en interacciones jet-nube en blazares

Lj zj L′iny,max 〈Lγ〉 DC 〈Ltot〉
[erg s−1] [cm] [Lj] [erg s−1] – [erg s−1]
1× 1045 2× 1016 5× 10−3 4.5× 1044 13 6× 1045

2.5× 1046 1× 1017 2× 10−4 7.8× 1044 49 4× 1046

1× 1048 7× 1017 5× 10−5 8.7× 1044 122 1× 1047

Tabla A.2. Comparación de las propiedades de las JCIs para diferentes potencias del jet.
La luminosidad total (colectiva) 〈Ltot〉 se estima como DC × 〈Lγ〉.

Si las JCIs en blazares no contribuyen significativamente a la emisión de estas fuentes
detectada por Fermi (como fue propuesto por [269] debido a la falta de atenuación fuerte en
sus espectros), podemos asesorar indirectamente al estudio de propiedades de la BLR (por ej.,
descartando una geometría esférica) si se asume que la aceleración de electrones es eficiente.
De lo contrario, la aceleración de electrones debería estar fuertemente inhibida (i.e. ξe � 1).

Incluso si las JCIs no contribuyen significativamente a la emisión persistente de R-γ en
blazares, las mismas sobresalen como mecanismos eficientes de generación de R-γ en estos
objetos.

Un modelo mejorado de JCIs debe considerar que la emisión necesita ser calculada en el
sistema de referencia del fluido del jet chocado en vez del de la nube en aceleración. Tal mejora
requiere de un análisis más detallado del fluido emisor (por ej., [287]). Otro perfeccionamiento
al modelo sería el introducir una prescripción más realista para la BLR, aunque esto no es
una tarea sencilla dadas las incertezas en la caracterización de la BLR.
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Apéndice B

Resumen de trabajos realizados

B.1. Publicaciones

B.1.1. Publicaciones con referato en revistas internacionales

1. Gamma-rays from jets interacting with BLR clouds in blazars
del Palacio, S., Bosch-Ramon, V., & Romero, G. E.
Enviado, 2018

2. Multi-zone non-thermal radiative model for stellar bowshocks
del Palacio, S., Bosch-Ramon, V., Müller, A. L., & Romero, G. E.
Astronomy & Astrophysics, 617, 13, 2018

3. Gamma rays from clumpy wind-jet interactions in high-mass microquasars
de la Cita, V. M., del Palacio, S., Bosch-Ramon, V., Paredes-Fortuny, X., Romero, G.
E., & Khangulyan, D.
Astronomy & Astrophysics, 604, 39, 2017

4. Synchrotron radiation and absence of linear polarization in the colliding
wind binary WR 146
Hales, C. A., Benaglia, P., del Palacio, S., Romero, G. E., & Koribalski, B. S.
Astronomy & Astrophysics, 598, 42, 2017

5. A model for the non-thermal emission of the very massive colliding-wind
binary HD 93129A
del Palacio, S., Bosch-Ramon, V., Romero, G. E., & Benaglia, P.
Astronomy & Astrophysics, 591, 139, 2016

6. Gamma-ray binaries beyond one-zone models: an application to LS 5039
del Palacio, S., Bosch-Ramon, V., & Romero, G. E.
Astronomy & Astrophysics, 575, 112, 2015

B.1.2. Actas en congresos internacionales

1. Contribution due to inhomogeneous winds to the gamma-ray emission in
microquasar jets
de la Cita, V. M., del Palacio, S., Bosch-Ramon, V., Paredes-Fortuny, X., Romero, G.
E., & Khangulyan, D.
Proceedings of Gamma2016
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2. Gamma-ray predictions for the very massive colliding-wind binary HD 93129A
del Palacio S., Bosch-Ramon, V., Romero, G. E., & Benaglia, P.
Proceedings of Gamma2016

3. Relativistic particle content in the most massive colliding-wind binary in
the Galaxy
del Palacio S., Bosch-Ramon, V., Romero, G. E., & Benaglia, P.y
Proceedings of HEPRO V

4. Interactions of relativistic particles in stellar winds
del Palacio S., Bosch-Ramon, V., & Romero, G. E.
Proceedings of Second Argentinian-Brazilian Meeting on Gravitation, Astrophysics, and
Cosmology

B.1.3. Actas en congresos nacionales

1. Gamma-ray emission from interactions between jets and BLR clouds
del Palacio S., Bosch-Ramon, V., & Romero, G. E.
Bol. Asoc. Arg. Astron., 60, 92, 2018.

2. A model for the non-thermal emission of the very massive colliding-wind
binary HD93129A
del Palacio S., Bosch-Ramon, V., Romero, G. E., & Benaglia, P.
Bol. Asoc. Arg. Astron., 58, 225, 2017.

3. High-Energy Radiative Processes in High-Mass Binary Systems
del Palacio S., Bosch-Ramon, V., & Romero, G. E.
Bol. Asoc. Arg. Astron. 56, 355, 2013.

B.2. Propuestas observacionales aprobadas

1. Co-I de Propuesta a GMRT: Investigating the low-frequency radio emission in Wolf-
Rayet Bubbles (2018). Tiempo asignado: 16 hs.

2. Co-I de Propuesta a JVLA: Mapping magnetic fields in the stellar bow shock EB27
(2017). Tiempo asignado: 3 hs.

3. PI de Propuesta conjunta a Chandra-NuSTAR: A unique opportunity to observe the
extreme massive binary HD 93129A near periastron passage (2017). Tiempo asignado:
50 ks con ambos instrumentos.

4. Co-I de Propuesta a XMM-Newton: The massive binary HD 93129A: an extreme wind-
wind collision during AO16 (2017). Tiempo asignado: 60 ks.

5. Co-I de propuesta a VLBA: Is the emission from the wind-collision region of WR 146
polarized? (2017). Tiempo asignado: 12 hs.

6. PI de Propuesta a JVLA: Search of synchrotron radiation in two interacting stellar
bubbles (2nd part) (2016). Tiempo asignado: 1.33 hs.

7. PI de Propuesta a JVLA: Search of synchrotron radiation in two interacting stellar
bubbles (2016). Tiempo asignado: 3.23 hs.
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8. Co-I de Propuesta a GMRT: Testing the non-thermal radio emission from the putative
gamma-ray source WR 11 (2016). Tiempo asignado: 24 hs.

9. Co-I de Propuesta a GMRT: Spatial Distribution and Variability of the Non-Thermal
Emission Associated with Proplyd-like Objects Near the Cygnus OB2 Region (2016).
Tiempo asignado: 14 hs.

10. PI de Propuesta a JVLA: Is the radiation from the brightest colliding-wind binaries
polarized? (2015). Tiempo asignado: 7.9 hs.

11. PI de Propuesta DDT a JVLA: Is the Emission from the Wind-Collision Region of
WR146 Polarized? (2015). Tiempo asignado: 1 h.
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