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Introduccion

En el ano 2007 se publicaron los resultados de la observacién a muy altas energias (ma-
yores a 100 GeV) del sistema binario de rayos X Cygnus X-1. Las mismas fueron realizadas
con el telescopio Cherenkov atmosférico MAGIC (Albert et al., 2007). No se detecté emisién
persistente, pero si se registré un destello o flare, que también fue observado por los satélites de
rayos X INTEGRAL, Swift/BAT y RXTE/ASM. La deteccién en el rango de energias de Tera
electron-Volt (TeV) constituye la primera evidencia de emisién gamma de muy altas energias
producida en el entorno de un agujero negro de masa estelar en nuestra Galaxia. A su vez, es
la confirmacion de la produccién de rayos gamma de tales energias en un sistema binario con

acreciéon; en otras binarias de rayos < la acrecién no es un escenario totalmente aceptado.

Un hecho inesperado es que el exceso de emisiéon en el rango de energias de TeVs se de-
tectd cuando la fase orbital del sistema tomaba un valor de 0,91, siendo 1 el momento en el cual
el objeto compacto se encuentra por detras de la estrella companera respecto de la linea de la
visual (conjuncién superior). En esa configuracion se espera que la emisién +y sea fuertemente

atenuada por la absorcién que ofrece el intenso campo radiativo de la estrella.

Aun sin una explicacién detallada para el origen de este flare, se debe considerar que la
emision tiene que ser producida en una regién alejada del objeto compacto, tal que los efectos
de absorcién no supriman la emisién. Esto plantea el problema tedrico de determinar en que
sitio del sistema binario pudieron producirse los rayos . El objetivo de este trabajo consiste en
determinar dénde podria localizarse la ventana transparente a los rayos v que permite que esta

emision alcance al observador.
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La reciente deteccién de emision de altas energias por primera vez en un objeto de este tipo
es muy relevante. Se trata de un sistema extensamente estudiado !, y plantea desafios tedricos
que hacen de especial importancia su estudio. Uno de ellos es determinar dénde y cémo operan
los mecanismos de la emisién de altas energias en esta clase de objetos. Parece factible que la
emisién se haya originado lejos del objeto compacto (por el momento orbital en que se produjo
la deteccion). El primer paso para evaluar esta hipétesis es determinar dénde estaria situada la

region emisora en funcion de la absorcién que se produce en el sistema.

La absorcion variable puede proveer diagnésticos ttiles para la determinacién de la locali-
zacién y naturaleza de la emisién ~y. En tal sentido, en el presente trabajo se complementara el

estudio de la opacidad con una discusion sobre la energética involucrada en el evento.

1Cygnus X-1 es el principal candidato a agujero negro estelar en la galaxia y una posible rélica de un antiguo

colapsar (Mirabel et al., 2003)



Capitulo 1

Microquasares

1.1. Historia

La primera evidencia de un jet en astrofisica se remonta a 1918, y se debe al descubrimiento
hecho por Curtis del jet éptico emanando del nicleo de la galaxia eliptica M87 en el cimulo de
Virgo (Curtis, 1918). Entendemos por jet al material colimado de plasma ionizado y particulas
relativistas que esta siendo eyectado con un angulo de apertura menor o igual a 15 grados (Bridle
& Perley, 1984). Sélo muy recientemente se descubrié que los jets también podrian producirse
a escalas menores en sistemas binarios estelares. La deteccién hecha por Margon et al. (1979)
de grandes y periddicos corrimientos Doppler en las lineas épticas de SS433 (sistema binario
eclipsante de la constelacion del Aguila) resultaron en la propuesta de un modelo cinematico
(Fabian & Rees, 1979; Milgrom, 1979) que consistia de dos jets de materia colimada precesante
con una velocidad de ~ 0,26¢. Observaciones en radio mostraron la presencia de jets salientes,
confirmando completamente el modelo cinemético. (Spencer, 1979; Gilmore & Seaquist, 1980;

Gilmore et al., 1981).

Desde el descubrimiento de Scorpius X-1 (binaria de rayos X localizada en la constelacién
de Escorpio) en radio (Ables, 1969), se sabe que algunas binarias de rayos X son fuertes fuentes
variables de emisién no térmica. Se sospechaba de la eyeccién de nubes emisoras de radiacion
sincrotron por ese entonces, pero la verdadera confirmacion de los jets en radio recién llegd con

la observacién de SS433.
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En los dltimos anos se ha descubierto que eyecciones colimadas pueden producirse en muchos
entornos estelares cuando un disco de acrecién esta presente. Se sabe que jets emanan de obje-
tos tan diversos como estrellas muy jovenes, niicleos de nebulosas planetarias, y enanas blancas
acretantes que aparecen como fuentes de rayos X muy suaves (supersoft). Estos tipos de jet
estelar tienen velocidades no relativistas y su emisién asociada es dominantemente térmica. En

todos los tipos de fuentes de jets se cree que un disco de acrecion esta presente.

Jets con velocidades que pueden ser consideradas relativistas v > 0,1c, son observados en
binarias de rayos X que contienen un objeto compacto: una estrella de neutrones o un agujero

negro.

1.2. ;Qué es un microquasar?

Observaciones en los dos extremos del espectro electromagnético, en el dominio de los rayos
X duros por un lado (Sunayaev et al., 1991; Paul et al., 1991), y en el dominio de las ondas de
radio por el otro, revelaron la existencia de nuevas fuentes estelares de jets relativistas conocidas
como microquasares (Mirabel et al., 1992; Mirabel & Rodriguez, 1998; Mirabel & Rodriguez,
1999). Estos son objetos compactos de masa estelar en nuestra galaxia que presentan, a escala

reducida, muchos de los fenémenos vistos en quésares.

Parece extrano que los jets relativistas se hayan descubierto antes en los nicleos de galaxias
y quésares distantes, y que durante més de una década SS433 haya sido el inico objeto conocido
de su clase en nuestra galaxia (Margon, 1984). La razén es que los discos en el entorno de aguje-
ros negros supermasivos emiten fuertemente en el 6ptico y en el ultra violeta. De hecho, cuanto
mas masivo sea el agujero negro, mas frio es el disco de acrecién que lo rodea. Mientras los
discos de acrecién en AGNs (ntcleos galdcticos activos) emiten fuertemente en el 6ptico y en el
ultravioleta con lineas anchas de emisién distintivas, los agujeros negros y estrellas de neutrones
binarios usualmente son identificados por primera vez mediante su emisién en rayos X. Entre
estas fuentes en SS433 inusualmente se dan sus lineas 6pticas anchas de emisién y su brillo en
el visible. Hubo que esperar entonces que la astronomia de rayos X se desarrolle para poder

descubrir nuevas fuentes estelares de jets relativistas.
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Los microquésares combinan dos aspectos relevantes de la astrofisica relativista: agujeros
negros acretantes (de origen estelar) identificados por la produccién de rayos X duros de los

discos de acrecién que los rodean, y jets de particulas relativistas que son observados a través

de su emisién sincrotron.

Los microquésares son entonces sistemas binarios formados por una estrella y un objeto com-
pacto (agujero negro o estrella de neutrones). Si la estrella es de la secuencia principal de baja
masa, estamos ante un microquésar de baja masa; si la estrella, en cambio, es de tipo temprano

de gran masa, estamos ante un microquéasar de gran masa.

QUASAR MICROQUASAR
RADIO RADIO
«= LOBE « LOBE
: A
RELATIVISTIC RELATIVISTIC
| JET | JET
‘XA/ 51/
HOST | COMPANION
UV AND _
OPTICAL GALAXY X-RAY STAR
/ RADIATION

Millions of Light Years
Light Years

ACCRETI(Q) ACCRETI?N
DISK (~10" km} | SPINNING DISK (~10° km) | SPINNING
|| SUPERMASSIVE | STELLAR-MASS

BLACK HOLE ' BLACK HOLE

Figura 1.1: Similitudes, a diferentes escalas, entre un quésar y un microquéasar (Mirabel &

Rodriguez 1998)
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1.2.1. Distribucion espacial

Actualmente cerca de 250 binarias de rayos X se conocen en nuestra galaxia, posiblemente
representando una poblacion subyacente de mas de 1000 objetos. La Figura 1.2 presenta la dis-
tribucién espacial de binarias de rayos X conocidas. Estas se pueden separar en dos poblaciones:
las binarias de rayos X de baja masa que se cree son mas viejas y estan concentradas cerca del

bulbo de la galaxia, y las binarias de rayos X mas jévenes, concentradas en los brazos espirales.

y [kpe]

-10

x [kpe]

Figura 1.2: Distribucién de las binarias de rayos X en nuestra galaxia (Grimm et al.,2002)

Basados en la definicién de microquésar, cerca del 15 % de las binarias de rayos X de nues-
tra galaxia definitivamente caen en esta clase. La Figura 1.3 presenta la distribucién espacial
de microquédsares en nuestra galaxia. Actualmente se conocen cerca de 16 microqudsares. Sin
embargo, se cree que la produccién de jets es comtun en el 70% de las binarias de rayos X
(Fender & Maccarone, 2004). En este caso es apropiado considerar a los microquésares como un
fenémeno asociado con las binarias de rayos X, antes que considerarlos como una subclase de

objetos inusuales.
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Microguasars in the Galaxy
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Figura 1.3: Distribucién de microquésares en nuestra galaxia (Ribd, 2002)

1.2.2. Caracteristicas generales

Los ingredientes béasicos de un microquéasar son: el objeto compacto, la estrella donante, el
disco de acrecién, los jets que usualmente son relativistas o medianamente relativistas y una

region de plasma caliente llamada corona que rodea al objeto compacto.

Si la estrella companiera es de tipo espectral temprano (tipo O, By WR, a veces supergigan-
tes), estrella caliente, la acrecién procede mediante la captura del material proveniente de los
fuertes vientos estelares. En general las binarias de baja masa, y algunos otros sistemas cerca-

nos, transfieren masa a sus compaiferos mediante el derrame de material a través del 16bulo de

Rouche que desborda.

1.2.3. Estados espectrales

Los microqudsares presentan distintos estados espectrales en rayos X. Los dos estados basicos

son: el estado high/soft y el estado low/hard.

El estado high/soft esta dominado térmicamente. La distribucién espectral de energia tiene
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Figura 1.4: Componentes fisicas de un microquésar y sus rangos caracteristicos de emisién (Fen-

der & Maccarone, 2004)

un pico a energias del orden de 1 keV. En este estado, ademds se observa una contribucién débil
en forma de ley de potencia con un espectro muy blando (pendiente pronunciada), es decir que si
Nph X E~T | entonces I' >2. Esta componente se cree originada en la corona. En este estado no
se observan jets y la emisién en rayos X esta dominado por el disco de acrecién que se extiende

hasta la ultima 6rbita estable.

El estado low/hard estd dominado por la emisién no térmica . Este estado esta caracterizado
por una distribucién espectral de energias en la cual la componente térmica esta disminuida y
corrida hacia energfas mas bajas. Hay ahora una fuerte contribucién en forma de ley de potencia
con un espectro mucho mas duro, es decir I' < 1.6 que llega a energias del orden de los 150
keV. Esta emisién es usualmente interpretada como la comptonizacién de rayos X blandos en
la corona (Ichimaru, 1977), aunque se ha sugerido que pueden producirse en el jet a través de
interacciones externas Compton inverso (Georganopoulos et al., 2002) o a través del mecanismo

sincrotrén (Markoff et al. 2001, 2003).

En el estado low/hard se observa un jet que emite radiacién sincrotrén hasta bajas frecuen-
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cias de radio. El papel de la corona es ahora méas importante y el disco de acrecién en esta

configuracién parece estar truncado a cierta distancia del objeto compacto.

Los microquésares permanecen la mayor parte del tiempo en el estado low/hard. El cambio
al estado high/soft suele ser rdpido y va acompanado de la eyeccién de componentes o plasmones

relativistas.

Estrellas de neutrones binarias presentan un comportamiento similar, también con eyeccio-

nes relativistas, pero con luminosidades en radio mas bajas.

Algunos microquésares parecen eludir tales estados espectrales y presentan jets persistentes
en radio y bajas luminosidades en rayos X todo el tiempo. Los jets son cortos y de potencia
moderada. En estos casos se sospecha que el objeto compacto del sistema es una estrella de

neutrones (e.g. Sco X-1, Cin X-1).

1.3. Jets

El mecanismo de formacién de los jets no esta claramente establecido. Es muy probable que
los campos magnéticos asociados al disco de acrecién jueguen un papel importante en el lanza-
miento y colimacién del plasma relativista. El fluido puede comenzar como un plasma térmico
que se mueve a velocidades relativistas macroscépicas. Las ondas de choque generadas por coli-
ciones supersonicas de plasma pueden transformar la energia cinética macroscopica en energia
de las particulas, que al tornarse relativistas se enfrian por radiacién sincrotrén e interaccion

Compton inverso.

Los jets parecen estar autoabsorbidos debido a que su espectro en radio suele ser chato o
invertido: con un indice espectral o >0 donde la relacién entre densidad de flujo y frecuencia

esta dada por S, oc v®.
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1.3.1. EIl material del jet

El material del cual estd conformado el jet de los microquésares es una de las cuestiones

abiertas més importantes que concierne a éstos objetos.

Se sabe a ciencia cierta que estdn presentes en el jet leptones relativistas con distribuciones
tipo ley de potencia, ya que se los puede detectar a través de su emision sincrotrén en radio.
El jet puede estar conformado de pares electrén-positrén o puede ser un plasma relativista de
protones y electrones. Otra posibilidad es un plasma constituido por un fluido frio de electrones
y protones, donde las particulas tengan una distribucion térmica, més un contenido relativista,
acelerado localmente por shocks (Bosch-Ramon, Romero & Paredes, 2006). En este tipo de jets
el grueso del momento es llevado por el plasma frio, que adicionalmente confina a la componente

relativista.

Las perturbaciones observadas en el medio interestelar en el entorno de algunos microquésa-
res sugieren la presencia de bariones en los jets (e.g. Gallo et al., 2005). Como parece haber
una clara correlacién entre la acrecién y la eyeccién de materia en los microquésares, es natural
suponer que el contenido de los jets no difiere en su naturaleza del contenido de la materia acre-
tada. Estas consideraciones hacen muy probable la presencia de protones relativistas en los jets,
de modo que sus rastros radiativos no pueden ser ignorados en un analisis serio de los procesos
de emisién en estas fuentes. Lineas épticas, en infrarojo (IR) y rayos X en el sistema SS433 han

permitido inferir la presencia de iones en su jet (Margon, 1984).

1.3.2. Interacciones en el jet

Cuando el jet relativista pasa a través del medio que rodea a una estrella caliente, los fo-
tones ultravioletas dominantes interactian con las particulas relativistas del fluido produciendo
emision de alta energia. La interaccion del viento estelar con el jet forma una capa limite donde
es probable la formacién de shocks, aunque se espera un cierto grado de mezcla de los fluidos.
Las interacciones del jet con los fotones de la estrella pueden separarse en dos grupos segun sean
de naturaleza lepténica o hadrénica, ambos tipos de reacciones ocurrirdn pero uno dominara la

emision de alta energia sobre el otro, dependiendo de las condiciones especificas.
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» Interacciones lepténicas: Los fotones de baja energia sufriran dispersion Compton inverso
con los electrones y positrones presentes en el jet ganando energia. Los fotones de baja
energia tienen un origen diverso: fotones ultravioletas provenientes de la estrella, fotones
X del disco de acrecién y de la corona de plasma caliente que rodea al objeto compacto, o
fotones no térmicos producidos en el mismo jet mediante el mecanismo sincrotrén. En la
Figura 1.5 se ven los campos externos de fotones a los que estd expuesto el jet. Efectos de
opacidad sobre la propagacién de rayos v debido a la presencia de los campos de fotonces
locales pueden resultar en la generacién de cascadas Compton Inverso (Bednarek, 1997;
Orellana et al. 2007). Los leptones relativistas pueden interactuar con protones frios y
ntcleos del viento estelar, produciendo emision de alta energia a través de radiacién de

frenado (Bremsstrahlung) relativista.

» Interacciones hadroénicas: La reaccién principal que sufrird un protén en un microquasar
de gran masa es la colisién ineldstica con otro protén (pp), los canales de la interaccién
son: pp — p+p+E7° y pp — pAp+EF (7t +77) con € la multiplicidad de los piones. Los
piones neutros decaen en rayos v a través de 70 — 4y, mientras que los piones cargados

+

producen neutrinos, electrones y positrones: 7= — ;FVMITN — et 7;. El espectro en rayos

~ sigue a la distribucién del espectro de la poblacién de los protones relativistas.

Existe evidencia de que el viento estelar no es siempre homogéneo y tiene estructura, por
ejemplo en forma de grumos (clumps), un hecho que darfa lugar a emisién + variable en
escalas de tiempo cortas (Romero et al., 2007; Owocki et al, 2009). Si se detectara esta
variabilidad podria usarse para inferir la estructura del viento. El jet actuaria como una

especie de farol que ilumina el viento en rayos « hacia el observador.

Los jets pueden propagarse a través del medio interestelar produciendo regiones de emi-
sién internas al frenarse, similares a los observados en fuentes extragaldcticas. Las particulas
re-aceleradas en la terminacién del jet pueden difundirse en el medio interestelar, interactuando

con material difuso, produciendo fuentes extendidas de alta energia (Bosch-Ramon et al., 2005).
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Figura 1.5: Potencia tipica de los campos de fotones externos a los que esta expuesto el jet para

el caso de Cygnus X-1 (Romero et al., 2002)

1.4. Emision

La estrella donante puede producir radiacion desde el infrarrojo al ultravioleta. El disco de
acreciéon produce rayos X blandos (~ keV), mientras que la corona es responsable de los rayos X
duros (~ 100 keV) que muy probablemente sean el producto de la comptonizacién de los fotones
del disco (e.g. Poutanen, 1998; McClintock & Remillard, 2004). La emisién del jet va desde la
longitud de onda de radio a los rayos v en algunos casos. Asi, los microquésares pueden emitir a
lo largo de todo el espectro electromagnético. Su distribucién espectral es compleja ya que es el

resultado de la suma de diferentes procesos radiativos que ocurren a diferentes escalas espaciales.

Estos sistemas emiten en rayos X como resultado de procesos de acrecién de la materia de
la estrella companera. Muchos escenarios se han propuesto para explicar esta emisiéon en rayos
X, dependiendo de la naturaleza del objeto compacto, su campo magnético, en el caso de una
estrella de neutrones, y la geometria del flujo acretante. La materia acretada es acelerada a
velocidades relativistas, transformando energia potencial provista por el intenso campo gravi-
tatorio del objeto compacto en energia cinética (ver por ejemplo Frank, King & Raine, 2002).
Suponiendo que esta energia cinética es radiada finalmente, la luminosidad de acrecién puede
calcularse. Se encuentra que este mecanismo provee una fuente muy eficiente de energia, mas

eficiente que la correspondiente a reacciones nucleares.
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En estos sistemas hay una correlaciéon universal entre las luminosidades en radio y en rayos

X de la forma: L,qgi0 X L& con b~ 0.7.

El mecanismo mas eficiente conocido para la produccién de emisién intensa en radio en fuen-
tes astrondmicas es el mecanismo sincrotrén, en el cual la interaccién de electrones relativistas
con campos magnéticos da lugar a emision linealmente polarizada. La emisién en radio observada
puede explicarse asumiendo una poblacién no-térmica de electrones relativistas, usualmente con

una distribucién de energia tipo ley de potencia, interactuando con campos electromagnéticos.

Los microquésares tienen todos los elementos para producir rayos -y: chorros salientes de
particulas relativistas, campos fuertes de fotones que pueden actuar como blanco para electro-
nes y positrones energéticos, y también densos campos de materia en forma de vientos estelares
que puede interactuar con hadrones relativistas para producir piones neutros, rayos -y, y neu-
trinos mediante el decaimiento de piones cargados (ver Romero 2005, y 2008 para revisiones

recientes).

Hasta el momento sélo hay cuatro binarias de rayos X detectadas en energias del orden
del TeV. Tres de ellas, PSR B1259-63, LS I +61 303 y LS 5039, han sido detectadas en va-
rios puntos de sus orbitas y muestran una emisién variable. En PSR B1259-63 se cree que la
emisién de altas energias se produce por la interaccién del viento relativista proveniente de un
pulsar jéven no acretante con el viento de la estrella companera. Este escenario se vé confirmado
por la deteccién de las pulsaciones en radio. En los casos de LS 5039 y LS I +61 303 la situa-

cién no esta muy clara ain (para discusiones al respecto ver Romero et al., 2007; Romero, 2008).

La otra fuente, Cygnus X-1, se ha detectado sélo una vez durante un flare y el exceso de
emision se detecté cuando la fase orbital del sistema tomaba un valor de 0,91. Este 1ltimo sis-

tema, que ha sido el caso de estudio de esta tesis, serd descripto en el préximo capitulo.
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Capitulo 2
Cygnus X-1

2.1. Caracteristicas

Cygnus X-1 es una de las fuentes de rayos X mads estudiadas desde su descubrimiento por
Bowyer et al. (1965). Es el candidato mejor establecido para contener un agujero negro estelar
en la Galaxia y es una de las fuentes de rayos X maés luminosas del cielo, radiando un maximo
de luminosidad en X de 1037erg s~1. Cygnus X-1 es un microqudsar de gran masa, formado por

una estrella supergigante y un agujero negro.

El sistema binario se encuentra a un distancia de 2.240.2 kpc. El agujero negro de 21£8 Mg,
orbita en torno a una estrella de tipo espectral 09.7 Iab de 40+10 Mg, (Zidlkowski, 2005). La
orbita es circular con un periodo de 5.6 dias. Lamentablemente la inclinacién estd acotada en el

amplio rango entre 25 y 65 grados (Gies & Bolton, 1986).

La fuente de rayos X es mayormente potenciada por la acrecién del fuerte viento estelar de
la estrella supergigante. De hecho, Cygnus X-1 probablemente represente un estado intermedio

entre acrecion pura del viento esféricamente simétrico, y acrecién a través del 16bulo de Roche.
Observaciones en el éptico indican que el viento parte de una geometria esférica y que existe

un viento “focalizado” en la direccién del objeto compacto. La intensa emision en rayos X se

cree producida por el disco de acrecién y la corona.
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La fuente presenta los tipicos estados espectrales en rayos X, low/hard y high/soft de acuerdo
a la tasa de acrecién de masa de (Esin et al., 1998). Cygnus X-1 pasa la mayor parte del tiempo
en el estado hard. Este tltimo esta caracterizado por un espectro tipo ley de potencia con indice
espectral I' ~ 1.6 (e.g. Gierliniski et al., 2001) con un cutoff exponencial, mas una componente

tipo cuerpo negro (Poutanen et al., 1997).

Durante el estado high/soft domina la componente tipo cuerpo negro y tiene un indice es-
pectral T' ~ 2.8 (Frontera et al., 2001). El disco se acerca al agujero negro y entonces la mayoria
de la energia disipada ocurre a través de sus regiones internas. Debido a que Cygnus X-1 pasa
s6lo una pequena fraccién de tiempo en el estado soft, este estado esta relativamente menos

estudiado en comparacion con el estado hard.

Como se ha mencionado antes, la componente tipo cuerpo negro se cree proveniente de
un disco de acreciéon épticamente grueso, mientras que la componente tipo ley de potencias es
producida por la comptonizacién de fotones del disco en una corona caliente (T ~ 109 K )
6pticamente delgada (Poutanen et al., 1997; Dove et al., 1997). La corona caliente llenara los
radios gravitacionales mas internos en torno al agujero negro. El disco de acrecién penetra sélo

marginalmente en esta regiéon coronal.

Durante el estado low/hard se coliman jets compactos y aproximadamente estacionarios
cuando el radio mas interno del disco se cree truncado. Los jets en radio fueron descubiertos en
Cygnus X-1 por Stirling et al. (2001) (ver también Fender, 2001). La imagen obtenida fue la pri-
mer imagen directa de un jet estacionario en radio de una fuente en el estado low/hard. Durante
el estado high/soft el jet no esta presente. Cygnus X-1 manifiesta un jet compacto relativista,
de espectro chato y flujo S, ~ 15 mJy' (un solo jet) con v > 0,6c. Romero et al. (2002) han
sugerido que Cygnus X-1 es un microblazar, donde el eje del jet esta ligeramente alineado con

la visual. Se volverd a esto mas adelante.

Cada algunos anos Cygnus X-1 hace una transicién del estado low/hard al estado high/soft,
y permanece en este estado durante semanas a meses antes de regresar al estado low/hard. Hay
muchas teorias acerca de las causas de las transiciones (Chakrabarti & Titarchuk, 1995; Pouta-

nen et al., 1997; Meyer et al., 2000; Wen et al., 2001; Young et al., 2001; Robertson & Leiter,

'mJy=10"%erg cm2Hz 's*
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Figura 2.1: Estados espectrales de Cygnus X-1 (Zdziarski et al., 2002)

2002) que generalmente son atribuidas a las condiciones fisicas del gas que envuelve al aguje-
ro negro. Por ejemplo, Esin et al. (1998) describen las transiciones en términos de un modelo
de flujo de acrecién dominado por la adveccién (ADAF) en el cual las transiciones son debidas

a cambios en el radio interno del disco kepleriano geométricamente delgado y 6pticamente grueso.

Las transiciones al estado high/soft se creen debidas al resultado de un moderado incremento
en la tasa de acrecién. Sin embargo, no hay evidencia observacional clara disponible para res-

paldar la demanda de un aumento en la transferencia de masa durante el estado high/soft.

Se ha observado un jet transitorio extendido (70 mas) en radio frecuencias (Fender et al.,
2006). El jet fue observado mientras el sistema sufria frecuentes cambios de estado en rayos X.
El espectro se encontraba en su estado mas blando 1.5-12 keV. Se infiere una velocidad v > 0,3¢

para el jet.

Un anillo de emisién en radio, de ~ 1 millén de UA de didmetro, se observa en las inme-
diaciones de Cygnus X-1 (Marti et al., 1996). Esta estructura parece marcar el limite con la
nebulosa cercana Sh2-101 (Sharpless, 1959). Gallo et al. (2005) interpretaron que en analogia
con fuentes de jet extragalacticas, el anillo de Cygnus X-1 puede ser el resultado de un fuerte
choque que se desarrolla en el lugar donde el jet colimado impacta con el medio interestelar
(ISM). Las particulas del jet alimentan un 16bulo en radio (radio lobe) que esta siendo sobre pre-

sionado respecto a sus alrededores, por tanto el 16bulo se expande hacia los costados formando
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una burbuja esférica de ISM comprimido por el choque, que se observa como un anillo debido a

su naturaleza épticamente delgada.

Figura 2.2: Imagen en 1.4 GHz de Gallo et al. (2005). El recuadro muestra una ampliacién del
jet de Cygnus X-1

Actuando como un calorimetro, el ISM permite una estimacién del producto potencia x edad
del jet que es, en principio, independiente de las incertidumbres asociadas al espectro del jet y su
eficiencia radiativa (Burbidge, 1959). Teniendo en cuenta esto se calcula que la potencia cinética
total del jet de Cygnus X-1 es ~ 9x 103 <Pje; <1037 ergs™! (Gallo et al., 2005). La potencia total

llevada por el jet es una fraccién significativa f ~ 0.03-0.5 de la luminosidad integrada en rayos X.

La falta de una contraparte para el anillo puede explicarse en términos de una densidad de
particulas mucho maés baja en la direcciéon opuesta a Cygnus X-1. Tales inhomogeneidades no
son inusuales en regiones densas de formacion estelar como la asociacién Cygnus, respaldando la
hipdtesis de que el anillo es el resultado de la interaccién entre el 16bulo de radio y la cola de la
nebulosa HII. Si asi fuese, la contraparte del jet estaria viajando sin ser perturbado a mayores

distancias, gradualmente expandiéndose y liberando enormes cantidades de energia cinética. La
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deteccién del anillo de Cygnus X-1 parece ser excepcional, hecha posible por su proximidad a la

nebulosa HII.

Cygnus X-1 es un objeto en permanente estudio, y la comprensién de los fenémenos fisicos
que tienen lugar en el sistema se encuentran en constante evolucién. Aun cuando se trata de un
sistema extensamente estudiado, existe una variedad de fenémenos por descubrir y por explicar
de esta fuente que no deja de sorprender con cada nueva observacion. Ejemplo de esto es su

reciente deteccién en muy altas energias.

2.2. Deteccion en muy alta energia

Albert et al. (2007) reportaron observaciones de Cygnus X-1 en muy alta energia E, >100
GeV utilizando el telescopio Cherenkov MAGIC, Major Atmospheric Gamma Imaging Cheren-
kowv telescope, entre junio y noviembre de 2006 2. No se detecté emisién persistente, sino un flare
de escala temporal menor a un dia. Esta es la primer evidencia experimental de emisién en muy

altas energias de un agujero negro de masa estelar, y ademas de una binaria de rayos X acretante.

El flare ocurrié simultdneamente a otro en rayos X duros detectado por los satélites INTE-
GRAL, Swift/BAT y RXTE/ASM. La Figura 2.3 muestra la correlacién entre las curvas de luz de
MAGIC, Swift/BAT (de http : //swift.gsfc.nana.gov/docs/swift/results/transients/) y
RXTE/ASM (de http : //heasarc.gsfc.nasa.gov/xteyeather). De esta figura puede interpre-
tarse que rayos X duros y blandos se producen en diferentes regiones durante la observacion.
Ma3s aun, rayos X duros y rayos v de muy alta energia pudieron haberse producido en regiones
ligadas al jet, es decir los rayos X en la base del jet, y los rayos v en una region de interacciéon
entre el jet y el viento estelar. Estos procesos tienen diferentes escalas de temporales, producien-
do un corrimiento en el tiempo entre los maximos en X y en rayos 7. El exceso de emisién en
TeV ocurrié cuando la fase tomaba un valor de 0,91, siendo 1 el momento en el cual el objeto

compacto se encuentra por detras de la estrella respecto al observador.

2El arreglo MAGIC esta ubicado en La Palma, Islas Canarias
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Figura 2.3: Flujos medidos de Cygnus X-1 en funcién del tiempo. Los paneles izquierdos muestran
todo el tiempo utilizado por las observaciones de MAGIC. Las lineas punteadas verticales azules
delimitan la regiéon ampliada en los paneles a la derecha. Las lineas punteadas horizontales rojas

marcan el tiempo de la senial de MAGIC (Albert et al., 2007)
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Figura 2.4: Espectro de energia de Cygnus X-1. También se muestra el espectro de la nebulosa

del Cangrejo y el mejor ajuste de los datos por una ley de potencia (Albert et al., 2007)

En la Figura 2.4 se observa el espectro de energia que ha sido ajustado por una ley de

potencia sin indicios de cutoff

(d/ii];[dE) = (23:506) % 107 ()7 om =2 Ty 21)

La ubicacién del exceso en rayos v permite descartar que la emision se produzca en el choque
con el ISM pero carece de resolucién suficiente como para discriminar una regién del tamano del
sistema binario o menos. En modelos para la emisién “estacionaria” de microquésares de gran
masa lo normal es que la produccién de fotones TeV se concentre cerca del objeto compacto, en

la base de los jets (e.g. Romero & Vila, 2008).
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Figura 2.5: Mapa de la regién de Cygnus X-1 durante el méximo del destello en rayos v (Albert
et al., 2007).



Capitulo 3
Aniquilacion -~

3.1. Introduccion

Los rayos  creados en una fuente astrofisica pueden ser absorbidos de diversas maneras. Los
principales mecanismos de absorcién son la creacién de pares en el campo Coulombiano de un
nucleo, y la creacién de pares por aniquilacién de fotones. A bajas energias, la radiacion ~y es
absorbida mediante el efecto Compton y a energias muy altas en presencia de campos magnéti-

cos intensos los fotones también pueden ser absorbidos mediante la creacion de pares.

Si la intensidad inicial en rayos v que emite la fuente es
1(E,), (3.1)

luego de atravesar una dada distancia, suponiendo que no operan otros procesos que generan

emisiéon de fotones con energia E,, la intensidad resulta
L(E,) = I9(B,)e "), (3.2)

donde 7 es la profundidad éptica (u opacidad o coeficiente de absorcién) del medio.

En un microquésar de gran masa el campo de radiacién de la estrella provee fotones para la
producciéon de pares de particulas mediante la aniquilacién con los fotones . Por tanto, la crea-

cién de pares es naturalmente el mecanismo de absorcién mas eficaz y dominante en el sistema.

Bajo las condiciones adecuadas los mecanismos de absorcién y emisién pueden operar en for-

ma eficiente dando lugar a la produccién de cascadas electromagnéticas lo cual puede modificar

29
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considerablemente el espectro original de rayos v (para un tratamiento detallado ver Orellana,
2007). Electrones con energias del orden del TeV en el campo radiativo estelar conducirian a
esta situacién. Para que las pérdidas energéticas para electrones de energias del orden del TeV
en el régimen de KN sean dominantes, el campo magnético del sistema debe ser menor a un

valor critico Be..

3.2. Aniquilacion ~-y por creacion de pares en un campo de
radiacion
Considérese la colision entre un fotén de muy alta energfa (energia E.) y un fotén de energfa

mas baja (energia €):

Y+y—et+e. (3.3)

Para que la materializacién del par sea posible, las energias deben satisfacer

Eye > 2(mec?)? (3.4)
si la colisién es frontal.
La seccién eficaz del proceso es
2 1+0
(B ) = (1= ) 20057 =2+ 3= ) n (115 35

donde

mec?)?
( zaye) }1/2 (3.6)

En el Apéndice A se esboza una demostracién de esta férmula.

g=[1-

La Figura 3.1 muestra la seccién eficaz -y en funcién de las energias E, y €. El denso campo
de radiacién de la estrella temprana en un sistema binario de rayos X puede absorber la emision
de alta energia a través de la produccién de pares (Gould & Scheréder, 1967). Para el rango
de temperaturas 20.000-40.000 K la energia de los fotones blanco tipicos es de unos pocos eV
que se encuentra en el rango de energia para la producciéon de pares con rayos v de energias del

orden del TeV. El maximo de la secciéon eficaz ocurre cerca de dicha energia.
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Figura 3.1: Seccion eficaz -y en funcién de la energia de los fotones involucrados. Con E; y Eg

siendo E, y € respectivamente.

La opacidad 77, al ser en rigor una integral de trayectoria, depende fuertemente de la geo-
metria. Depende entonces del camino que recorren los rayos v en la linea de la visual a través

del campo de radiacion.

3.3. Absorcién v-v en un microquasar de gran masa

La absorcién de un rayo « de energia E, por un fotén de la estrella de energia e ocurre sobre
un minimo de energia dado por
2(mec?)?

Ee> 1)
v (1—eye,)

(3.7)

donde e, es un vector unitario en la direccién de propagacion del rayo 7; e, es el vector unitario

en la direccién de propagacién del fotén estelar.

La opacidad depende del espectro de los fotones blanco y la dependencia angular tiene un
efecto significativo. Por tanto, rayos v propagandose en direcciéon paralela a los fotones blanco
no son absorbidos y la energia umbral se hace infinita. El decaimiento en la densidad del campo
de radiacién cuando se integra sobre el camino del fotén también reduce la opacidad total. A lo

largo de este camino, el campo de radiacién es fuertemente anisotrépico.

La opacidad diferencial vista por un rayo 7 localizado en la posicién P y viajando en la
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direccién e, debida a fotones de energfa e emitidos en S en la direccién e, es (ver Figura 3.2):

dryy = (1 — eye,)neoy,dedQdl, (3.8)

donde df2 es el angulo sélido de la superficie que emite los fotones, n. es la densidad especifica

1

de radiacion en ecm~3erg~!'sr~!. La seccién eficaz 7y depende sélo de s, definida como (Gould

& Schéder, 1967):

5 E.e
2m2ct

(1—eye,), (3.9)

y los fotones interactian sélo si s > 1. La variable s puede reescribirse como s=¢/ €, definiendo

 2(mec?)?
Emin = a (3.10)

—eye)E,

La estrella masiva domina por completo la distribucién espectral del campo radiativo a bajas
energias, de modo que cualquier otra fuente de radiacién para produccién de pares con rayos
es despreciada. La estrella tiene un radio R, y se asume que tiene una densidad de radiacién de

cuerpo negro de temperatura T, dada por

2 1
~ h3c3 (exp(e/kT,) — 1)

Ne phem3erg LsrL, (3.11)

Para saber si cascadas electromagnéticas eficientes pueden ocurrir en el sistema es necesario
estimar el campo magnético en las inmediaciones del emisor de la radiacion v, es decir el campo
magnético estelar. Los campos magnéticos medidos en estrellas masivas arrojan valores mayores
a Bc. Ademds, atin en los casos més extremos, puede considerarse que B > B. (Bosch-Ramon
et al., 2008). Por este motivo, al menos como primera aproximacion, no se tiene en cuenta el
efecto de las cascadas electromagnéticas en un microquédsar de gran masa.

Siguiendo el tratamiento dado por Dubus (2006) se orienta el sistema de referencia centrado
en la estrella de forma tal que el rayo 7 se propague en el plano (z, z), su ubicacién y direccién

estan dados por v y d respectivamente (ver Figura 3.2 ). En funcién de los dngulos de la figura

(1 —eye,) =1+ cost)cosf + sin cos psinf. (3.12)
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Figura 3.2: Geometria para la absorcién de un rayo - en la posicién p debido a la creacion de
pares con fotones estelares emitidos en S. El rayo «v se emite en I y [ es la longitud del camino

que sigue el rayo ~ hasta p.

El angulo sé6lido del elemento de superficie de la estrella que emite fotones en la direccién e,
es
d€) = sin 6d¢dd. (3.13)

La longitud del camino que recorre el rayo + desde que fue emitido a una distancia dg a un

angulo 1y (punto I en la figura) esta relacionado con 1 a través de la relacién

_ do sin v
o 1 0 0
1 = tan <7do cos Yo — l) para I < dgcos iy (3.14)
y serd
_ do sin
o 1 0 0
1 = + tan (7d0 P l) para [ > dgcosyg. (3.15)

La distancia d se relaciona con [ mediante

d? = d% + 17 — 2dyl cos 1. (3.16)
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De modo que se tiene explicitamente la dependencia de dr.,, con E,, €, 8, 9, y l. La opacidad

total para la propagacién v hasta un observador lejano resulta de integrar

00 1 2m 00 dTWW
Ty = /0 dl o dCOSH/O d¢ /Emin mdﬁ, (317)
donde cpin = (1-R2/d?)'/2,
Es conveniente reescribir la integral en la energia como una integral definida en g = (1 —
1/5)%/2 en el intervalo [0, 1]. De manera similar, la integral en [ puede transformarse en una inte-

gral definida en 1) entre [y, 7] bajo la condicién dy sinty > R, o el rayo 7y choca contra la estrella.

Para cambiar la variable de € a 3, donde 8 = (1 — 1/5)!/? se necesita

2sm2ct
=—° 3.18
‘ Ey(1—eqey) (3.18)
Se escribe
2m2c 1/2
=(1— e 3.19
p ( eEy(1— e,ye*)) ’ (3:19)
y entonces
40 m2ct
de = L dg, 3.20
(1-752)2 E,(1 —eqey) b (3.20)
obteniéndose n,. en funcién de :
2(2m2ct)?
= e 3.21
e h33E2(1 — eqe,)?(1 — 32)2 . (3:21)
1
2m2ct ’
eXp(E%(kew»?(l—ﬁQ)kT) -1
Para cambiar de la variable [ a 1 se usa la siguiente relacion:
do sin 1/10
l=d - 3.22
ocosty - s (322)
Entonces se obtiene
dosi
qi = dosinvo (3.23)

sin? ¢
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El limite de integracién cp,;, se escribe

Cinin = \/ 1 i (3.24)

d2 12 — 2dgl cos iy

Finalmente la integral queda

™ 1 1 2 1 5
Ty = K - d d(cos @ / d / ngoL~y———=dg, 3.25
’W /1/)0 sin® (0 v Cmin (¥,do,%0) ( ) 0 ¢ 0 oo 1— 32 & ( )

donde

_ 2dpsinyomr?(2m2ct)?
B h3c3E3

(3.26)

y 7 es determinada por E,, dy y ¥o. En el caso de un microqudsar la fuente de rayos 7 se ubica

cerca del objeto compacto, las cantidades dg y ¥g dependen de los parametros orbitales.

a(l-¢€?)
14 ecos(f —w)

do (3.27)

donde a es el semieje mayor de la érbita (a = GM P2, /47?), e la excentricidad, 6 la anomalia
verdadera, y w el angulo de pasaje por periastro, esto hace que todo el problema sea dependiente

del tiempo. La fase orbital es ¢ = (n — esinn)/2m donde 7 es la anomalia excéntrica con:

n 1—e\1/2 0—w

tan — = tan ——. 3.28

ang = (3 + c) (3.28)
La fase ¢ se define de modo tal que el cero corresponde a la conjuncién superior. A su vez
¢ = (t —to)/P donde ty es el momento de la conjuncién superior y P el periodo. Luego ¢ varia

entre 0 y 1.

El dngulo 1y de la emisién al observador (localizado en el infinito) medido desde la estrella,

a cada punto de la orbita es

cos 1y = sinfsini (3.29)

donde 7 es la inclinacién de la érbita. Si la emision sucede a una altura h por encima del objeto

compacto perpendicular al plano orbital
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d=\/d%+ h?,

y el angulo inicial cambia a 1; (ver Figura 3.3 ), definiendo

Ji = (dgcos ¢,dysen o, h).

Entonces,

|dy|? = df + h*.

Introduciendo los vectores unitarios

—d; 1
€1 = -—=- = (dO COS ¢7d0 Sen Qs? h’)7
@ JBew
€obs = (—sini, 0, cosi)
se obtiene
s 1 . :
cos Py = €1 - €gps = ———=(dp cos ¢psini — hcosi).
(d2 + h2)

(3.30)

(3.31)

(3.32)

(3.33)

(3.34)

(3.35)

Esto completa el formalismo necesario para estimar la absorcién de rayos v en un sistema

binario.

/1

ey

Figura 3.3: Angulos para una altura h por sobre el plano orbital




Capitulo 4

El caso de Cygnus X-1

4.1. Parametros

Para aplicar lo expuesto en el capitulo anterior al sistema Cygnus X-1 se adoptaron los

parametros enumerados en la siguiente tabla

Parametro Valor adoptado
Masa de la estrella 30 Mg
Temperatura efectiva 30400° K
Radio estelar 22,11 R
Masa del Agujero Negro 20 M

Semieje mayor 3,4 x 10" cm
Periodo 5,6 dias
Inclinacién 35°
Excentricidad 0

De acuerdo al tipo espectral de la estrella del sistema, 09.7 Iab, se hace uso de los catalogos
estelares (en este caso se utilizé Martins et al., 2005). El valor de la masa de la estrella estd aco-
tado entre los valores 40+10 Mg, segiin Ziélkowski (2005); de acuerdo al catdlogo estelar a este
tipo de estrellas le corresponde una masa de 27.83 M), se considera entonces un valor de 30
Mg, consistente con el trabajo y el catdlogo. El valor de la temperatura efectiva correspondiente

a este tipo espectral también se adopta, al igual que el valor del radio, del mencionado catalogo.
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La masa para el agujero negro es acotada al rango de 21 + 8 My, aqui se adopta 20 My

El valor del periodo de la é6rbita esta bien establecido, al igual que la naturaleza circular de
la misma. No es el caso de la inclinacién, ésta se encuentra entre 25° y 65°, se adopta para la
inclinacién un valor intermedio. Mas adelante se analiza la variaciéon de los resultados obtenidos

con la modificacién de la inclinacion.

amp2\ /3
4m2 )

El semieje mayor de la érbita se calcula de acuerdo a la dindmica clasica: a = (

con M la masa total del sistema.

Para el calculo de la integral (3.25) se utilizé el método de aproximacién numeérico de cua-

dratura gaussiana, detallado en el Apéndice B.

La dependencia orbital en este sistema es mas sencilla que para el caso general, ya que se
trata de una Orbita circular. La fase sera simplemente ¢ y tomara los valores entre 0 y 1, como

se mencioné en el capitulo anterior.

4.2. Resultados del calculo de la opacidad

A continuacion se presentan los resultados obtenidos en el célculo del coeficiente de atenua-
cion e~ 7. La Figura 4.1 muestra el mapa de absorcién para distintas energias en todo punto
de la érbita del sistema, en funcién de la posicién h del emisor de rayos +, es decir la altura
perpendicular sobre el plano de la 6rbita. Es apreciable el aumento del coeficiente de atenuacion
para energias mayores a 10 TeV, y para las energias mas bajas consideradas. Para energias del
orden de 10 GeV el coeficiente adquiere valores muy cercanos a 1, se grafica en otra escala de co-
lores para poder apreciar su variacién. Hay zonas de baja absorcion a grandes alturas, es decir h

del orden de 10" ¢cm y cuando ¢ ~ 0,5, momento en que la estrella esta detras del agujero negro.
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Figura 4.1: Variacién del coeficiente de atenuacion con la altura h y la fase ¢ a diferentes valores

fijos de energia.
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La Figura 4.2 muestra el mapa de absorciéon para distintas alturas h en todo punto de la

orbita, en funcién de la energia. Puede apreciarse, como es de esperar, que el coeficiente de
013

atenuacién disminuye con la altura sobre el plano orbital. A alturas del orden de 1 cm la

absorcion es casi nula, y varia escasamente.

(=3
10 11 12 13 10 11 12 13
log(E) [eV] log(E) [eV]
h=10"2cm
1 1
0.8 08 |- - -
0.6 06 |- —
=S f, o
0.4 04 - -
02 02 |- - -
0 0
10 11 12 13 10 11 12 13
log(E) [eV] log(E) [eV]

Figura 4.2: Variacién del coeficiente de atenuacion con la energia F y la fase ¢ a diferentes

valores fijos de altura h.
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En la Figura 4.3 se exiben dos graficos. El grafico de la izquierda corresponde a curvas del
coeficente de atenuacién en funcién de la fase orbital para diferentes alturas seleccionadas, a una
dada energia fija, £ = 1 TeV. Este grafico presenta claramente la atenuacién de la absorcién
para grandes alturas y la modulacién de la absorcién provocada por la fase orbital. El grafico
de la derecha corresponde a curvas del coeficiente de atenuacién en funcién de la energia para
diferentes alturas seleccionadas, para una fase fija, ¢ = 0,91 que corresponde al instante de de-
teccién del flare. La atenuacion es maxima para bajas alturas y para energias del orden de las
centenas de GeV; la dréstica disminucién con la altura puede apreciarse comparando la curva

correspondiente a h = 10'? ¢cm con la correspondiente a 10'3 cm.

1 : : : : : 1
09 |
08 |
07 | 1 07 |
06 1 | os 1
Y 05 Y 05
04 F , 04 F
03 | 1 03
02 " S R 021
h=10] em h=10%cm
01 | . h=10"Tcm " 0.1 | h= lomcm
h=10"em e h=10"cm
0 ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ 0 : ‘ ‘ n : ‘ ‘
0 01 02 03 04 05 06 07 08 09 1 9 95 10 10.5 1 115 12 12,5 13
) log(E) [eV]

Figura 4.3: Izquierda: Curvas de e™7 en funcién de la fase ¢ a diferentes alturas h, para F =
1TeV.

Derecha: Curvas de e™7 en funcion de la energia E a diferentes alturas h, para ¢ = 0,91.

Por ultimo, la Figura 4.4 presenta el mapa de absorcion calculado, en funcién de la altura por
sobre el plano orbital y de la energia. La fase es fija, ¢ = 0,91. Puede apreciarse que la absorcion
es casi nula a las alturas maximas consideradas. Las energias entre ~ 70 y ~ 700 GeV producen
los maximos de absorcién. En la figura ademas se destaca la zona correspodiente a 7 ~ 1 que
divide el mapa en dos regiones. Para 7 ~ 1 el coeficiente de atenuaciéon toma un valor ~ 0,36
lo cual correponde a una absorcién ~ 64 % del flujo emitido (ver ecuacién 3.2), de modo que en

la regién interna delimitada por 7 ~ 1 la absorcién es mayor al 64 % y en la regién externa menor.
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Figura 4.4: Variacion del coeficiente de atenuacion con la energia y la altura a valor fijo de la

fase ¢ = 0,91. Las curvas blancas corresponden a un valor de 7 ~ 1.

4.3. Analisis de la energética

4.3.1. CA&lculo del indice espectral emitido

Los datos de MAGIC y su andlisis implican que el flujo obsrvado en rayos v por Cygnus X-1

es

Fops = kE~ (41)
donde k es una constante, ver ecuacién (2.1). Entonces
log(Fobs) = log(k) + log(E~%) = log(k) — alog E (4.2)

A partir del flujo medido a dos energias fijas Fy y Fo

log(Fops(E1)) — log(Fops(F2)) = a(log(E2) — log(Er)) (4.3)

Por lo tanto el indice espectral derivado de las observaciones es

_ log(Fobs(E1)) — log(Fons(E2))
log(FE2) — log(Eh) ’
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Por otro lado, se tiene para el flujo emitido, asumiendo que también sigue una ley de potencias
Femit = HE_57 (45)

con x una constante.

Anélogamente

3= log(Femit(E1)) — log(Femit(E2))
log(E3) — log(Er) ’

y ademds si 7(E) se comporta en forma aproximadamente lineal con la energia en (Eq, Fs) se

(4.6)

pueden relacionar ambas leyes de potencias
Fops = emiteiT(E)' (47)

Se escribe explicitamente la dependencia de 7 con la energia por los requerimientos del calculo

(7 depende ademds de otras cantidades como la altura o la fase orbital). Tomando logaritmos

log(Fobs) = log(Femit) - T(E) log(e) (48)

Reemplazando en (4.6) se obtiene

_ log(Fobs(FE1)) + 7(E1) log(e) — log(Fops(E2)) + 7(F2) log(e)

v log(E2) — log(Ey)

(4.9)

Usando (4.4
- T(E2) — 7(E1)

log(E2) — log(E1)
Del ajuste de las observaciones se obtiene a = 3,2, F1 = 100 GeV y Fo =1 TeV, luego

B = a+log(e) (4.10)

T(Ep) — 7(E1)

=3,2-0,43
p ’ ’ 2,30

(4.11)

Para cada valor de la altura h habra un valor de 7. Los valores de 7(h) calculados se muestran
en la Figura 4.5 para las dos energias de interés. Se tiene entonces 3(h), y los valores obtenidos

se despliegan en la Figura 4.6.
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log(h) [em]

Figura 4.5: Variacién de la profundidad éptica 7 con la altura para dos valores de energia, a

valor fijo de la fase ¢ = 0,91.
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Figura 4.6: Variacion del indice espectral 5 en funcién de la altura.

4.3.2. Calculo de la luminosidad emitida

A partir de la ecuacién (2.1) se obtiene la luminosidad

FE
Lobs = 47rk‘1,6d2(ﬂ)_3’2+gerg/seg. (412)
[§]

De aqui, se deduce que k =2,3x 10712 y

E
Lemiv = 41,60 (=) 7+ (4.13)

en conformidad con (4.7)

log(kEP) = log(k( )~ + 7log(e). (4.14)

1TeV
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Despejando «:

E
ot = = D 1o8(ef) + alosth) - ot w5
Y E
log () = (3,2 — ) log( lTevﬁ) — 37,29 — 0,437 (4.16)

También puede obtenerse Lot como:

Lemit = LobseT (4 17)

con Lops = 47 x2,3x 10712 x 1,6d? E~12 erg s~ y d= 2.2 Kpc. Se calcula entonces para E = 100

GeV a distintas alturas:

10g( Lemit) = log(15,85 x 4,40 x 1032¢7). (4.18)

Los valores obtenidos para la luminosidad emitida se muestran en la Figura 4.7.

37
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Figura 4.7: Luminosidad emitida, Lenit, en funcién de la altura.

4.4. Analisis de la variacion con la inclinacion

Como se menciond en secciones previas la inclinacién del sistema Cygnus X-1 no se conoce
con gran precision, de modo que no hay una forma de determinar que valor entre 25 y 65 grados
es mas apropiado adoptar. La funcién de masa del sistema si se conoce con gran precisién. A
partir de ella puden estimarse nuevos valores para el semieje de la 6rbita, y de la masa secundaria

para valores fijos dados de la inclinacién y de la masa de la componente primaria.
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La funcién de masa del sistema Cygnus X-1 es f(my,ma) = 0,251 + 0,007 M® (Gies et al.,
2003). La funcién de masa de un sistema binario cuya componente primaria tiene masa m;j y

cuya componenete secundaria masa mo se define como

asin(i)3 me sin(i))?

donde a es el semieje mayor de la érbita, ¢ la inclinacién, y P el periodo.

Si se fija el valor de la masa de la estrella al valor adoptado (30M), para un nuevo valor de
1 se tendra un nuevo valor de a y de mo.
GMP2)
472

Como a = ( 1/3 con M = my + mo, si se lo reemplaza en el segundo miembro de la

ecuacién 4.19, se obtiene un polinomio para msg
0,25m? + 2 x 0,25m1 xmg + 0,25xm3 — sin(i)*xmj = 0. (4.20)

Se calcula msy mediante el método de Newton-Raphson para los valores extremos de la

inclinacién y luego se calcula el correspondiente valor de a:

) mo a

25° 20,35 M, 3,40x10"2cm
65° 7,84 My  3,09x102cm

La Figura 4.8 muestra los valores de la opacidad T para dos valores fijos de energia calculados
con los pardametros correspondientes a las inclinaciones 25° y 65°. Como es de esperar existe una
gran diferencia entre los valores correspondientes a las dos inclinaciones. Al cambiar la posicién
relativa de la orbita respecto de la linea de la visual cambia el recorrido que realizan los rayos

~ para llegar al observador.

El indice espectral 3 cambia considerablemente. En La Figura 4.9 se exibe la variacion del
indice espectral § en funcién de la altura para los diferentes valores de la inclinacion . El indice

espectral se hace mas duro para ¢ = 65°.

Los requerimientos energéticos varian enormemente con la inclinacién, como lo muestra la
Figura 4.10: la luminosidad emitida en funcién de la altura h para ambos valores de la inclina-

cién. Se aprecia que a mayor inclinaciéon mayor es la luminosidad emitida por el sistema; Lepit
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Figura 4.8: Izquierda: Curvas de 7 en funcién de la altura, para dos valores fijos de la energia,
correspondientes a una inclinacién i = 25°.

Derecha: Idem para i = 65°.
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Figura 4.9: Variacion del indice espectral 5 en funcién de la altura para los diferentes valores de

la inclinacién.

puede variar hasta casi 3 érdenes de magnitud para alturas del orden de 10° cm. La opacidad
aumenta al aumentar la inclinacion por ende la luminosidad requerida para reproducir la lumi-

nosidad observada (ver ecuacién 4.12) también lo hace.
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Figura 4.10: Izquierda: Luminosidad emitida, Lepit, en funciéon de la altura, para dos valores
fijos de la energia, correspondientes a una inclinacién ¢ = 25°.

Derecha: Idem para i = 65°.



Capitulo 5

Discusion

Los resultados obtenidos en la investigacién presentada en esta tesis brindan un detalle de
la absorcién bajo las hipdtesis realizadas, y permiten obtener una estimacién de la luminosidad
intrinseca calculada a partir de la luminosidad observada corregida de absorcién. A fin de acotar
la localizacién de la regién emisora en funcién de la absorcién, se necesita tener en cuenta la
potencia cinética total del jet de Cygnus X-1, Pjer ~ 1037 erg s7 (Gallo et al., 2005). La poten-
cia emitida por el jet en rayos v serd una fraccién de este valor. De modo que sea cual fuere el
modelo a proponer para la generacion del flare, debe dar cuenta de las observaciones con una

energética de no més de una fraccién de Pje;.

De la Figura 4.7 se observa que si la emisién « se produjo en la base del jet, para reproducir

036:6 erg s~1. Por otro lado, a una

las observaciones se requiere de una luminosidad en v de 1
altura de 1,5x10' cm la luminosidad es de 10%° erg s~!. Si la altura es mayor, menor sera la

luminosidad emitida.

Se proponen dos modelos muy distintos para la explicacién del flare observado y de la posible

posicién del emisior.

Romero et al. (2002) presentaron un modelo que incorpora las diferentes componentes de
Cygnus X-1, el disco de acrecion, la corona, la estrella companera, y el jet relativista. En es-
te modelo los outbursts no térmicos son un resultado natural y esperado. Sugieren que ciertos
episodios de emisién de flares detectados en energias del orden de ~ 1 MeV (Golenetskii et al.,

2002; Shmidt, 2002) pueden interpretarse en términos de actividad de microblazar no térmica. El

49
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caracter recurrente de éstos eventos puede explicarse a través del corrimiento Doppler originado

en la precesién del jet (Kaufman-Bernadé et. al., 2002).

Existe un efecto de corrimiento debido al factor Doppler relativista
D=T"'1+pBcos¢)™! (5.1)

donde ¢ es el angulo formado con la linea de la visual, I" es el factor de Lorentz total del fluido, y
[ es su velocidad. Un objeto moviéndose a un angulo ¢ con velocidad  tendra una luminosidad

significativamente mas grande a su valor intrinseco
n
Lapp =D Lint (52)

con 3 <n<4.

La correccién Doppler afecta todo el espectro no térmico, incluyendo energias mayores a
200 GeV. En el modelo de Romero et al. (2002) se introduce un cutoff en la distribucién de
electrones, por el hecho de que el evento fue observado a bajas energias. En este modelo la
luminosidad intrinseca se origina por efecto Compton inverso sobre fotones de la estrella. Es un

modelo esencialmente lepténico.

Un resultado interesante que arroja este trabajo es que debido a la precesion hay una varia-
cion de hasta un érden de magnitud en la radiacién observada del jet respecto de la emitida. El
angulo de precesion se estima en 16,5 grados. El transito a través del pico de flujo magnificado
puede ser muy rapido en el sistema de referencia del observador, detectandose como un flare.

La Figura 5.1 ilustra esta situacion.

Bajo estas condiciones los requerimientos energéticos para que la emision se origine cerca de
la base del jet, log(Lemit) = 36,6, serian menores y ademds se explicaria el caracter no continuo

de la emision detectada en rayos ~.

Por otro lado se ha propuesto un modelo para explicar flares en rayos v (Romero et al. 2003,
2007; Araudo, et al., 2009; Owocki et al., 2009) en microquésares de gran masa, basado en la
interaccién entre los jets y las inhomogeneidades del viento de las estrellas masivas. La pérdida
de masa en este tipo de estrellas se piensa que es llevada a cabo via vientos supersonicos forma-

dos por grumos (clumps) muy densos y grandes vacios entre ellos (e.g. Owocki & Cohen, 2006).
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Infalling Matter

Accretion Disk

Figura 5.1: Diagrama de la situacién discutida en el modelo de precesién del jet. El jet relativista
se inyecta cerca del agujero negro. Este jet atraviesa campos de fotones creados por el disco de
acrecion, la corona y la estrella. La dispersién Compton inversa debe ocurrir necesariamente

(Romero, et al. 2002).

Estas ideas son sostenidas por evidencia observacional (e.g. Dessart & Owocki, 2003, 2005; Puls

et al., 2006).

Los clumps provenientes del viento pueden eventualmente penetrar en el jet, provocando
interacciones entre el material del jet y el material del viento, que liberara una fraccion signifi-
cativa de la luminosidad cinética del jet en forma de radiacién sincrotrén, disperciéon Compton
inversa, y emision por decaimiento de piones neutros producto de interacciones proton-protén

(ver secci6én 1.3.2.). La Figura 5.2 ilustra la situacién.
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f=

Figura 5.2: Diagrama de la situacién discutida en el modelo de interaccion del jet con el viento

estelar, un microquésar de gran masa con un viento estelar grumoso (Araudo, et al., 2008).

Este modelo también predice la ocurrencia de flares en energias del orden del TeV. Los re-
sultados dependen de las caracteriticas del clump del viento que se adopten. Sin embargo, como
consecuencia de la alta resolucion espacial necesaria para detectar directamente a los clumps del
viento, toda la evidencia es indirecta. Por este motivo, sus propiedades como tamano, densidad

y numero no son bien conocidas al presente.

La ventaja de este tipo de modelos es que las interacciones que dan lugar a la radiacion ~

ocurren a una distancia tal del agujero negro que la opacidad es pequena.



Capitulo 6

Conclusion

Se ha calculado en detalle la absorcién -+ del sistema Cygnus X-1 por produccién de pares.

Como era de esperar la opacidad es modulada por el movimiento orbital del sistema.

La absorcién en el momento de deteccién del flare reportado por MAGIC es muy grande
cerca del plano orbital del sistema, y los requerimientos energéticos para reproducir los reportes
observacionales son muy grandes, a menos que actie un mecanismo de precesién del jet como
se menciono en el capitulo anterior o que la interaccién que da lugar a la radiaciéon ocurra lejos

del agujero negro.

Remitiéndose a la Seccién 4.4., los requerimientos energéticos varian enormemente con la
inclinacién (ver Figura 4.10). Se cuenta con una cota en la potencia del jet, sin embargo mien-
tras no se disponga de una cota mas precisa en la inclinacion la indeterminacién es muy grande.
Si la inclinacién real es del orden de i = 65°, y si la emisién es producida en la base del jet,
requiere de una luminosidad mayor a 1037 erg s~!. En cambio, si la inclinacién real es ~ 25° la

luminosidad emitida nunca supera valores moderados para la potencia del jet.

Posibles lineas de trabajo que pueden desarrollarse son

= Considerar en el cdlculo de la absorcion los efectos que podria tener el oscurecimiento al

limbo, al integrar el espectro de la estrella.

» Como primera aproximacion se desprecié el efecto de cascadas electromagnéticas, deberia
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realizarse un tratamiento mas exahustivo para determinar cuan importante puede ser su

efecto sobre el espectro emitido en rayos +.

Tener en cuenta la posible precesion del jet de Cygnus X-1 y sus implicaciones en la ab-
sorcion y la emsion de radiacion «y realizando célculos precisos que impliquen resolver la

ecuacion de transporte para las particulas.

La deteccién del flare es muy reciente. El mejoramiento de las técnicas observacionales y el

hecho de que nuevos detectores de rayos v entren en funcionamiento proveen de varias perspec-

tivas a futuro:

Cygnus X-1 es un sistema observable desde el hemisferio Norte. MAGIC II podra detectar

este tipo de eventos con mayor precisién y sensibilidad.

VERITAS (Very Energetic radiation Imaging Telescope Array), construido en Arizona,

también podra detectar emisién de muy alta energia proveniente de Cygnus X-1.

El satélite Fermi/GLAST (Gamma-Ray Large Area Space Telescope) esta detectando fuen-
tes variables a energias de MeV-GeV, que podrian corresponder a nuevos flares en fuentes

aun no identificadas (Abdo et al., 2009).

También el satélite italiano de rayos v AGILE (Astro-rivelatore Gamma a Immagini Leg-
gero) estd detectando fuentes variables a energias de MeV-GeV (ver Romero & Vila, 2009;
Pittori et al., 2009).

Finalmente cuando se cuente con mas y mejores observaciones se podran proponer modelos

mas detallados.



Bibliografia

[1] Abdo, A.A., et al., submitted to ApJ., (2009).
[2] Ables, J.G., Proc. Astron. Soc. Australia, 1, 237-40, (1969).

[3] Aharonian, F.A., Volk, H.J., High Energy Gamma-Ray Astronomy, AIP Press, Melville, NY
(2001).

10] Bowyer, S., et al., Science, 147, 394 (1965).
11] Bridle, A.H., Perley, R.A., Annu. Rev. Astr. Astrophys., 22, 319, 58 (1984).

]
]
12] Burden, R. & Faires, J., Anélisis Numérico, Thomson Learning, México (2002).
13] Burnidge, G. R., A&A, 129, 849 (1959).
14] Chakrabarti, S., & Titarchuk, L.G., ApJ, 455, 623 (1995).

]

15] Cheng, K.S., Romero, G.E., Cosmic Gamma Ray Sources, Kluwer Academic Publishers,
Dordrecht (2004).

[16] Curtis, H.D., Publ. Lick. Obs. 13: 9-42 (1918).

[17] Dessart, L. & Owocki, S.P., A&A, 406, L1 (2003).
[18] Dessart, L. & Owocki, S.P., A&A, 437, 657 (2005).
[19] Dove, J.B., et al., ApJ, 487, 759 (1997).

20] Dubus, G., A&A 151 9 (2006).

[21] Esin, A.A., et al., ApJ, 505, 854 (1998).

[22] Esin, A.A., et al., ApJ, 505 (1998).

95



56 BIBLIOGRAFIA

23] Fabian, A.C., Rees M.J., MNRAS, 187, 13-16 (1979).

23]

[24] Fender, R., et al., MNRAS, 369, 603 (2006).

[25] Fender, R., & Maccarone, T., in: Cosmic Gamma-Ray Sources, ed. K.S.
[26]

26] Frank, J. , King, J. & Raine, D., Acretion Power in Astrophysics, Cambridge University
Press, (2002).

7
8

27| Frontera, F., et al., ApJ 546,2,1027 (2001).

Gallo, E. et al., Nature, 436, 819 (2005).

[\)

[\V)
©

Georganopoulos, M., Aharonian, F.A., & Kirk, J.G, A&A, 388, N25 (2002).

w
=)

Gierlinski, M., et al., MNRAS, 288, 958 (1997).
Gies, D. R., & Bolton, C. T., ApJ, 304, 371 (1986).
Gilmore, W.S. et al., Astron. J., 86, 864 (1981).

w
—_

w
w

Golenetskii, S. et al., IAUC, 7840 (2002).

w

B S O R e S == e A |

Gould, R.J. & Scheréder, G.P., Pys. Rev., 155, 1404 (1967).
Ichimaru, S., ApJ, 214, 840 (1977).
Kaufman-Bernadé, M.M., Romero, G.E. & Mirabel, I.F., A&A, 385, L10 (2002).

w
[@5

w

— = = = == == = = —= —= —
w
(=2

w

7] Longair, M., High Energy Astrophysics (Vol. Iy IT) Cambridge University Press, Cambridge
(1992 y 1994).

8
9
0

w

Mandl, F. & Shaw, G., Quantum Field Theory, John Wiley and Sons Ltd, NY (1991).
3
4

Margon, B.A., Stone R.P.S., Klemola A., Ford H.C., Katz J.I., et al., ApJ, 230,R41, (1979).
Margon, B.A., Annu. Rev. Astr. Astrophys. 22, 507 (1984).
Markoff, S., Falcke, H. & Fender, R., A&A, 372, 125 (2001).

N

1

=

]
]
]
]
2] Markoff, S., Nowak, M., Corbel, S., et al., A&A, 397, 645 (2003).
3] Marti, J. et al., A&A 306, 449 (1996).
4] Martins, F., et al., A&A, 436, 1049 (2005).
]
]
]
]
]

o~

.
(@4

Mirabel, LF. et al., Nature, 358, 215 (1992).

=~
(@)}

Mirabel, I.F.& Rodriguez L.F., Nature, 392, 673 (1998).
Mirabel, L.F. & Rodriguez, L.F., ARA&A, 37, 409 (1999).
Mirabel, I.F. & Rodrigues, 1., Science, 300, 1119 (2003).

=

7
8

9
press (1992).

4

— — — — — —— — — — — =

49] Numerical recipes in Fortran 77: The Art of Scientific Computing, Cambridge University

[50] Owocki, S.P. & Cohen, D.H., ApJ, 648, 1, 565 (2006).



BIBLIOGRAFIA 57

[51] Owocki, S.P., et al., aceptado para publicar en ApJ, (2009).

[52] Orellana, M., Tesis de Doctorado UNLP “Emisién gamma en binarias con acrecién” (2007).

[53] Paredes, J. M, AIP Conference procedings, 1085, 157, 168 (2008).

[54] Paul, J., et al., In Advances in Space Research, 11, 8289 302 (1991).

[55] Pittori, C., et al., submitted to A&A (2009).

[56] Poutanen, J., Krolik, J. H., & Ryde, F., MNRAS, 292, L.21 (1997).

[57] Puls, J., et al., A&A, 454, 625 (2006).

[58] Robertson & Leiter ApJ, 565, 447 (2002).

[59] Romero, G.E, Kaufman Bernad6, M.M., Mirabel, L.F. A&A 393, L61-164 (2002).

[60] Romero, G.E., et al., A&A, 410, L1 (2003).

[61] Romero, G.E., Chinese Journal of A&A, 5, suppl. 110 (2005).

[62] Romero, G.E., et al., A&A, 474, 15 (2007).

[63] Romero, G.E. et al., Proceedings of an International Workshop held in Potsdam, ISBN
978-3-940790793-33-1, 191 (2008).

[64] Romero, G.E. & Vila, G.S., A&A, 485, 3, 623 (2008).

[65] Romero, G.E. & Vila, G.S., A&A, 494, 3 (2009).

[66] Shapiro, S.L. & Teulosky, S.A., Black Holes, White Dwarfs and Neutron Stars, Wiley, NY
(1983).

Schmidt, M., IAUC, 7856 (2002).

Sharples, W., ApJ Suppl ser., 4, 257 (1959).

Spencer, R.E., Nature, 282, 483 (1979).

Stirling, A. M., et al., MNRAS 327, 1273 (2001).

Sunyaev, R., Churasov, E., Gilfanov, M., et al., ApJ, 383, 149 (1991).

Wen, L., et al. ApJ, 546, L05 (2001).

Young, A.J., et al., MNRAS, 325, 1045 (2001).

Ziélkowski, J., MNRAS, 358, 851 (2005).



58

BIBLIOGRAFIA



Apéndice A
Seccion eficaz -

El célculo de la seccién eficaz de la reaccién v + v — et + e~ se efectua mediante electro-

dindmica cuéntica (QED).
La probabilidad de transicion de un estado inicial ¢ a un estado final f esta dada por

w = |9/, (A1)

donde S;s es el elemento de matriz de la matriz S entre los estados i y f. En funcién de M, la

amplitud invariante de Feynman puede escribirse

Sip = i+ (2w (34 - ZPZ)H(%}E)W (A-2)
1

1/2 1
Msvp;) LIem)

donde el indice [ hace referencia a cada lepton participe del proceso.

Se definié6 w como la razén de transicion a un estado final definido. Para obtener la razén
de transicién para un grupo de estados finales con momento en los intervalos (p’f, p’f + dp’f),
f=1,...,N, se debe multiplicar w por el nimero de éstos estados que es

Vd3p/

e (49)

La seccién eficaz diferencial es la razon de transicién a este grupo de estados finales para un

centro dispersor y unidad de flujo incidente. El volumen V' que se considera contiene sélo un
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60 APENDICE A. SECCION EFICAZ ~-

centro dispersor, y el flujo incidente es v,..;/V donde v, es la velocidad relativa de las particulas
colisionantes.

Combinando estos resultados

Vd3 !
do = w ' J[atd (A.4)

Urel "} (2m)3
Entonces la seccién eficaz diferencial para la colisién de dos particulas (i = 1,2) moviéndose
colinealmente con velocidad relativa v, y resultando en N particulas finales (f = 1,2,..., N)

esta dada por

d3
o = (20! (S - ) g (T m) (Mg 49

Supdngase que en el estado inicial tenemos un fotén de momento k1 = (wy, El) y vector pola-
rizacion e = e,(k1) y otro fotén de momento ky = (wa, k2) y vector polarizacién e = &,/ (kz). En
el estado final tendremos un electrén de momento p; = (E1,p1) en el estado de spin w3 =us(p1)

y un positrén de momento py = (E2,p2) en el estado de spin va=vy (p2).
Para el caso de dos particulas finales la seccién eficaz puede escribirse:
do h2c?
17— M|? A6
dt 16752 (M) (A-6)

donde s = (k1 + k2)?/c? y t = (k1 — p1)?/c? son las variables de Mandelstam.

k, P, By
. —_— B — B N k S
o ————¢ I 1\; &
IIAYAYAVAS e 7, /k' VSR
kz P : p.
(@) (b)

Figura A.1: Diagramas de Feynman para el proceso v +v — e + e~
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A nivel més bajo no nulo (nivel drbol), la amplitud de Feynman M resulta de dos diagramas de
Feynman (ver Figura A.1), de modo que M = Mq)+ My y sus correspondientes contribuciones

estan dadas por:

. p1— k1 +mec

Z(pl —k1)2 — m2c2 (—ie)v(p2)y ep(ks) (A7)

Miq) = (—ie)u(p1)y*ealkr)

b1— k2 +mec

(p1 — k2)? — m2c?

M) = (—ieyu(p1)y e p(ks)i (—ie)v(p2)y*ealkr), (A-8)

donde las v* son las matrices de Dirac, y se define 4" = a*,. Se debe calcular

|]\4’2 = ‘M(a)‘Q + ‘M(b)|2 + M(Q)M(Tb) + M(b)M(Ta). (A.9)

Si las particulas colisionantes no estdn polarizadas (el estado de polarizacién inicial y final
no estan completamente especificados) para obtener la seccién eficaz no polarizada |M|? se debe
promediar sobre todos los estados iniciales de polarizaciéon y se debe sumar sobre todos los

estados finales de spin. Es decir,

(M2 = 535 M (A10)

Para llevar a cabo estas sumas se usan relaciones de completitud para las sumas de spin:

> us(p)us(p) = (p+me); Y vs(p)us(p) = (p—me), (A.11)

s=1,2 s=1,2

y para las sumas de polarizacion

Zaf(k)sr(k)ﬁ = —g°f. (A.12)

T

Se obtiene

p1— k1 +mec
[(p1 — k1)? — m2c?]

4
(1Ml?) = T Tx((ormee)y” 577 (br=mechys(fr— Frtmee)ia), (A13)

b1— k2 +mec
[(p1 — k1)? — m2c?]

o
(IM@y)*) = ZTY((/ﬁl-i-meC)’Va VP (pa—mec)ys( p1— /€2+me0)’Ya)a (A.14)
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ATy + me @ - + me A — Me - + MeC)Va
i) = e el
<M(b)M(Ta)> _ €4TI‘[(/[/)1 + mec)’ya(/pl_ /k2 + meC)’Yﬂ(pQ - mec)7ﬂ(/l/71_ /kl + mec)’Ya] : (A16)

A[(p1 — k2)? — m2e?][(p1 — k1)? — mZc?]

Para calcular las trazas involucradas se utilizan las propiedades de las trazas del producto
de matrices de Dirac, algunas de ellas son !:
Te(A B) = 4(AB)
(A B € D) = 4[(AB)(CD) — (AC)(BD) + (AD)(BC)]
Tr(Ar As... Awm) =Tr(Azn... Az A1)
Tr( A1 As... Azgyr) = 0.

Es conveniente trabajar en el sistema centro de masas, donde

B s L . s
kiky =25 prpe =2 —mic, (A.17)
2 2
2.2 2.2
I oo mece” —t L o7 Lo s+t—mic
k1-p1 = kopa = BT — mzCQ; p1-ko = po-ky = fe. (A.18)

Si la velocidad del electrén en en el sistema centro de masas es 3. = p1/p) se puede escribir

t =m2c® — £(1 — Becos(9)) y Para integrar la ecuacién ‘31—‘; en t los limites de integraciin serdn

2 9 1+/8€ 2 2 1_ﬁe

tmin = msc” — s 5 Y tmax = mic” — s 5 (A.19)
Integrando se obtiene finalmente
nr2 1+ 0

7o (B €) = D351 = 57) 286 2 + (3 - ) In (1751 . (A.20)

donde A

e

= , A21
" 1672m?2 ( )

!Para més detalle consultar por ejemplo F. Mandl and G. Shaw (1984), pag 329.



Apéndice B
Método de cuadratura de Gauss

Se desea realizar el calculo numérico de una cierta integral definida. El método béasico con
que se aproxima ff f(x)dz recibe el nombre de cuadratura numérica y emplea una suma del
tipo

> aif(x) (B.1)
1=0

para aproximar ff f(z)dx.

Los métodos de cuadratura numérica se basan en polinomios interpolantes. Se selecciona
un conjunto de nodos distintos {xo, ..., z,,} del intervalo [a,b] y después se integra el polinomio
interpolante, por ejemplo el de Lagrange:

n
Pu(z) =Y f(:)Li(x), (B.2)
i=0

y su término de error de truncamiento en [a, b]:

b _ L N b ' f(n+l)(§(x))
/a Fz)de = /a ; F(x) Li()de + / g(a@—xl)mdx (B.3)
n 1 p n
= Z%‘f(%‘) + M/ H(UC - xz‘)f(nﬂ)(f(%))d% (B.4)
i=0 TUA =0

donde £(z) se encuentra en [a, b] para cada x,y
b
a; = / Li(z)dx (B.5)
a
para cada ¢ =0,1,...,n.

Por tanto, la férmula de cuadratura es

[ f@ae~ S s (5.6)

1=0
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con un error dado por
1 b o
_ — ) £(ntD)
B = Gy [, =5 e (B.7)

Es decir que esta féormula serd exacta cuando aproxime cualquier polinomio de un grado menor

o igual que n.

En la cuadratura gaussiana se escogen nodos 1,2, ..., T, en el intervalo [a,b] y los coefi-
cientes c¢1,ca, ..., c,, para reducir en lo posible el error esperado que se obtiene al efectuar la
aproximacién

b n
/ f@)dz~ S eif (). (B.8)
a i=0

La seleccion 6ptima de estos valores es la que dé el resultado exacto de la clase de polinomios

de mayor grado, es decir, la que ofrezca el mayor grado de precisién.

Los coeficientes c¢; son arbitrarios y los nodos x; estdn restringidos sélo por la especificaciéon
de que se encuentren en el intervalo de integracion. Esto dd 2n parametros a seleccionar. Si los
coeficientes de un polinomio se consideran parametros, la clase de polinomios de grado maximo
2n-1 también contiene 2n pardmetros. Por tanto, éste es el tipo de polinomio de grado mayor en
que es posible esperar que la férmula sea exacta si los coeficientes y nodos se eligen de manera

correcta.

Como ejemplo ilustrativo supéngase que se quiere determinar ¢, co, 1 y 22 de modo que la

férmula de integracién
1
/ . f(@)dz = c1f(z1) + caf(x2) (B.9)

de el resultado exacto siempre que f(x) sea un polinomio de grado 2(2)-1=3 o menor, es decir,
cuando

f(z) = ag + a1 + aga® + aza®, (B.10)

para algin conjunto de constantes ag, a1, as y asz. Dado que
/(ao + a1z 4 agz? 4 azz®)dz = ag / 1dx + ay / xdr + as / 2?dz + ag / z3dz, (B.11)

esto equivale a demostrar que la férmula produce resultados exactos cuando f(z) es 1, z, 2% y
23, Por tanto, se necesita que:

c1-l+ el = [1 1de =2,
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c1-x1 + cowo = fil zdz = 0,

c1-x? + cooad = [ a?dx = 2/3,
1

c1a3 + o = [2, x3dx = 0.

Este sistema de ecuaciones tiene solucion unica

Ccl1 = 1, Cy = 1, I = —?7 To = ? (B12)

con que se obtiene la férmula de aproximacion

[ w1 =P w5, (B.13
-1

Con esta técnica se podrian determinar los nodos y coeficientes de las férmulas que propor-
cionan resultados exactos con los polinomios de grado superior. Pero se puede hacer uso de un
tipo de polinomios en particular para obtenerlos mas facilmente. Los polinomios de Legendre
son un conjunto {Fy(x), Pi(x),..., Py(x),...,} de polinomios ortogonales con las siguientes pro-
piedades:

Para cada n, P,(z) es un polinomio de grado n

[1, P(z)Py(x)dz = 0, siempre que P(z) sea un polinomio de un grado menor que n.

Las raices de estos polinomios son diferentes, se encuentran en el intervalo (—1,1) tienen
simetria con respecto del origen y, lo més importante de todo, es la opcién correcta para deter-

minar los pardmetros que resuelven el problema.

Los nodos z1, ..., , necesarios para producir una férmula de la aproximacién a la integral,
que proporcione resultados exactos para cualquier polinomio de un grado menor que 2n son las

raices del polinomio de Legendre de grado n. Esto se establece por medio del siguiente resultado:
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Teorema 1 Si se tiene que x1, ..., x, son las raices del polinomio de Legendre P, (x) de n-ésimo

grado y que para cada i = 1,2, ...,n, los numeros ¢; estan definidos por

_/ T (B.14)
—1 iyt T

Si P(x) es un polinomio cualquiera de un grado menor que 2n, entonces

/11 P(x)dz = zn:czP(xZ) (B.15)
- i=1

La demostracion se encuentra en cualquier libro bésico de calculo numérico como por ejemplo

Burden & Faires (2002).

Las constantes ¢; necesarias para que la cuadratura funcione, pueden generarse a partir de
la ecuaciéon del teorema enunciado, pero afortunadamente las constantes ¢; y las raices de los

polinomios de Legendre se tabulan ampliamente.

Una integral en un intervalo arbitrario [a,b] puede llevarse a otra en el intervalo [—1,1]

mediante el siguiente cambio de variables

20 —a—0b 1
t:% — a=3lb-ajt+ta+i] (B.16)

La cuadratura gaussiana puede aplicarse de forma

[ o= [ gm0, B

El método puede modificarse abiertamente para utilizarlo para aproximar integrales multi-

ples. Debido a la cantidad de cédlculos que se requieren en una integral triple o de mayor orden,

la cuadratura gaussiana es el método indicado.



