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No nos prequntamos qué propdsito util hay en
el canto de los pdjaros, cantar es su deseo des-
de que fueron creados para cantar. Del mismo
modo no debemos prequntarnos por qué la men-
te humana se preocupa por penetrar los secretos
de los cielos... La diversidad de los fenomenos
de la Naturaleza es tan grande y los tesoros que
encierran los cielos tan ricos, precisamente pa-
ra que la mente del hombre nunca se encuentre
carente de su alimento bdsico.

JOHANNES KEPLER

Mysterium Cosmographicum
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Resumen

Se presenta un analisis de los distintos tipos de interacciones de una dis-
tribucién de protones relativistas con el medio, en las condiciones tipicas de
la corona de un agujero negro acretante galactico. La region de interaccién
se caracteriza aplicando un modelo sencillo, que permite estimar los valores
de los parametros fisicos relevantes. Se consideran varios mecanismos de in-
teracciéon entre los protones relativistas y los campos de materia, radiacién y
campo magnético en la corona, y se obtienen estimaciones de la luminosidad
en rayos gamma producto de los procesos dominantes. Por tltimo, se discu-
ten los posibles efectos de la opacidad del medio sobre la propagacion de los
fotones. El modelo se aplica a dos sistemas binarios concretos, Cygnus X-1
y XTE J1118+4480, con estrella companera de gran masa y de baja masa,
respectivamente.






Introduccion

Algunos agujeros negros galacticos no se encuentran aislados, sino for-
mando parte de sistemas binarios con estrellas normales. La interaccién en-
tre el objeto compacto y su companera resulta en una riquisima variedad
de fenémenos fisicos. El material estelar cae hacia el objeto compacto, for-
mando un complejo sistema alrededor del mismo: disco de acrecién, regiones
de plasma ultra caliente, e inclusive chorros o jets de particulas relativistas,
son componentes que pueden estar presentes alrededor de un agujero negro.
Cuando se observan jets, el sistema recibe el nombre particular de microqua-
sar. La deteccion de radiacion electromagnética de alta energia proveniente
de sistemas binarios con agujeros negros acretantes es conocida desde hace
décadas. En los ultimos anos las observaciones han confirmado que el es-
pectro se extiende incluso hasta los rayos gamma. El origen de esta emisién
constituye uno de los problemas de mayor actualidad en el campo de la as-
trofisica. En el caso de los microquasares, la mayor parte de los modelos
existentes sittian la region de emision gamma lejos del objeto compacto, es-
pecificamente en los jets. El mecanismo fisico subyacente es la interaccion de
las particulas relativistas (leptones o hadrones) que lo componen con el me-
dio. Como alternativa a estos modelos, en este trabajo se propone estudiar la
posibilidad de produccion de radiacién de alta energia en la regién inmedia-
tamente cercana a un agujero negro acretante. Se intentara demostrar que,
bajo ciertas hipétesis muy generales, las condiciones fisicas son las apropia-
das para la produccion de rayos gamma de origen hadrénico. Se describiran
los espectros resultantes y se analizaran los posibles efectos de la absorcién
sobre la propagacion de los fotones. El modelo se aplicard a dos casos de
interés particular: los microquasares con estrellas companeras de baja y gran
masa.






CAPITULO 1

Binarias de rayos X y microquasares

1.1. Breve resena historica

Mucho antes de que pudieran ser detectadas experimentalmente, la exis-
tencia de fuentes césmicas de rayos gamma ya habia sido predicha en forma
tedrica. En los trabajos de Hayakawa (1952), Hutchinson (1952) y Morri-
son (1958) entre otros, se proponian varios mecanismos de produccién de
radiacién gamma, entre ellos el decaimiento de piones neutros, radiacion de
frenado (Bremsstrahlung) de electrones, aniquilacién de materia-antimateria,
fulguraciones solares y lineas producidas por nucleosintesis. Aunque muchas
de estas predicciones resultaron ser demasiado optimistas, motivaron a co-
mienzos de la década de 1960 los primeros esfuerzos por lograr su deteccion.
El primer telescopio de rayos gamma se puso en Orbita en 1961 a bordo
del satélite Explorer-XI, que logré registar apenas 31 fotones gamma. Es-
tos parecian formar un fondo uniforme de radiacion, tal como se esperaria
si su origen se encontrara en la interacciéon de rayos césmicos con el mate-
rial interestelar. Algo mas adelante, en 1967, se logré la primera deteccion
de emision gamma en nuestra galaxia mediante un instrumento a bordo del
satélite OSO-3 (Orbiting Solar Observatory 3), que contabilizé 621 eventos.

Los avances més importantes llegaron recién con los satélites SAS-2 (Small
Astronomy Satellite 2) en 1972 y COS-B entre 1975 y 1982. A través de estos
instrumentos se conformaria lo que fue el primer mapa detallado del cielo en

7



8 1.1 Breve resena histérica

rayos gamma. Se confirmaron los hallazgos anteriores respecto del fondo de
radiacién y se detectaron también varias fuentes puntuales. Las méas lumino-
sas se identificaron como pulsares en las nebulosas del Cangrejo y Vela. Una
tercer fuente en la constelaciéon de Géminis, conocida como Geminga, tam-
bién se ubico en esta categoria aunque recién en 1991. Sin embargo, la mayor
parte de las fuentes no pudo ser correlacionada con estrellas individuales o
sistemas conocidos debido a la pobre resolucion de los detectores.

El descubrimiento quiza mas espectacular ocurrié entre fines de la déca-
da de 1960 y principios de la década de 1970, cuando la serie de satélites
militares Vela comenz6 a registrar explosiones de rayos gamma. Estos instru-
mentos habian sido originalmente disenados para detectar posibles pruebas
de armas nucleares en la atmoésfera. Sorpresivamente, resulté que el origen
de las explosiones no era terrestre sino que provenian del espacio exterior.
El estudio de las erupciones de rayos gamma (gamma-ray bursts) es hoy en
dia uno de los topicos de mayor actualidad en el campo de la astronomia de
rayos gamima.

En 1977 NASA anuncio la construccién del primer gran observatorio de
rayos gamma, el Compton Gamma-Ray Observatory (CGRO), lanzado en
1991 y que operé exitosamente hasta su salida de orbita en 2000. El satéli-
te contaba con cuatro instrumentos que mejoraron sustancialmente la re-
soluciéon espacial y temporal de las observaciones anteriores. Entre ellos se
encontraba el telescopio EGRET (Energetic Gamma-Ray Experiment Teles-
cope), dedicado a observar el cielo en rayos gamma entre 20 MeV y 30 GeV.
Este instrumento era de diez a veinte veces mas sensible que los detectores
anteriores que operaban en el mismo rango.

Entre las 271 fuentes detectadas a més de 100 MeV que conforman el Ter-
cer Catdlogo EGRET (Hartman et al. 1999, ver Figura (1.1)) se encontraban
5 pulsares, la fulguracién solar de 1991, una radio galaxia (Cen A), una gala-
xia normal (la Gran Nube de Magallanes), un gran nimero de blazares (66 de
ellos identificados con alta confianza y otros 27 potenciales candidatos mas) y
unas 170 fuentes no identificadas con objetos conocidos. Estas representaban
2/3 de todas las detecciones realizadas por EGRET. Como se observa en la
Figura (1.2) (Romero et al. 1999) las mismas se concentran preferentemente
en el plano de la galaxia, mostrando ademas una tendencia a agruparse hacia
el centro. Esto indica que la mayoria de las fuentes no identificadas podria
tener origen galactico.

Mientras tanto, en 1992 Mirabel et al. realizan un importante descubri-
miento. Observando con el Very Large Array (VLA) la fuente de rayos X
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Figura 1.1: Distribucién en coordenadas galacticas de las fuentes detectadas por
EGRET a més de 100 MeV. Del Tercer Catélogo EGRET, Hartman et al. (1999).
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Figura 1.2: Distribucién de las fuentes EGRET no identificadas con la latitud y
longitud galactica. De Romero et al. (1999).

duros 1E1740.7-2942 cercana al centro galactico, detectaron un par de eyec-
ciones en forma de chorros siendo despedidos en forma simétrica desde un
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objeto compacto y variable (Mirabel et al. 1992, ver Figura (1.3)). Los mis-
mos se extendian por algo mas de un parsec para terminar en l6bulos que
emitian en radio, probablemente debido a radiacién sincrotrén de electrones
y positrones eyectados del objeto central. Esta nueva clase de sistemas as-
trofisicos recibio el nombre de microquasares, ya que compartian los rasgos
bésicos asociados con los ya conocidos quasares (objeto central, disco de acre-
cién y jets relativistas) aunque en escala varios 6rdenes de magnitud menor
en todos los aspectos. La asociacién se llevé atin méas alla, proponiéndose que
los procesos fisicos subyacentes podian ser los mismos en ambos casos.

29 4245

Declinacién (B1950)

15

] ] |
17 40 46 45 a4 43 42 41 40

Ascension derecha (B1950)

Figura 1.3: Imagen en radio de los jets del microquasar 1E1740.7-2942. De Mi-
rabel et al. (1992).

En particular, los microquasares poseian todos los elementos para produ-
cir radiacion gamma: eyecciones de particulas relativistas e intensos campos
de radiacién (y en ciertos casos de materia en forma de vientos estelares)
capaces de interactuar con leptones o hadrones energéticos. Otros sistemas
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astrofisicos con componentes similares como los blazares, ya habian sido de-
tectados en rayos gamma. Algunos trabajos tedricos comenzaron entonces a
explorar la posibilidad de obtener emisién electromagnética de alta energia en
objetos de esta clase, como SS 433 (Band & Grindlay 1986), GRS 19154105
(Aharonian & Atoyan 1998, Atoyan & Aharonian 1999) y GRO 1655+40
(Levinson & Blandford 1996).

La idea se confirmaria en el ano 2000, cuando Paredes et al. reportaron el
descubrimiento del microguasar LS 5039 (ver Figura (1.4)). El hallazgo tenia
la interesante particularidad de que LS 5039 residia dentro del intervalo de
95 % de confianza de la fuente EGRET no identificada 3EG J1824-1514. La
coincidencia en posicién sugeria fuertemente la asociaciéon de ambas fuentes.
Este descubrimiento renovo el interés en los microquasares como potenciales
fuentes de rayos gamma.

Pero este caso no fue el tinico. En 2001 se detectd la presencia de jets
emisores de radio en el sistema binario LS I+61 303 (Massi et al. 2001,
2004), que pas6 entonces a formar parte de la categoria de microquasar®.
Este objeto es la posible contraparte de la fuente EGRET no identificada

3EG J0241+46103 (Massi 2004).

Figura 1.4: Imagen de los jets de LS 5039. De Paredes et al. (2000).

En 2004 Combi et al. propusieron un nuevo candidato a microquasar, la
fuente de rayos gamma AX J1639.0-4642, asociandola al mismo tiempo con

'Recientemente, esto ha sido cuestionado (Dubus 2006).
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la fuente EGRET 3EG J1639-47022. Muy recientemente los telescopios Che-
renkov terrestres MAGIC y HESS han logrado detectar a los microquasares
LS 5039 (Aharonian et al. 2005, 2006) y LS 1461 303 (Albert et al. 2006) a
energias del orden de los TeV. Estas observaciones posicionan definitivamente
a los microquasares dentro del campo de la astronomia de rayos gamma.

El ntimero de microquasares conocidos asciende hoy a 15. Existen también
algunas fuentes, como por ejemplo XTE J1118+4-480, consideradas candidatas
a microquasares cuyos jets todavia no han sido resueltos en radio, aunque su
existencia se infiere desde el punto de vista tedrico. Algunos autores (Fender
2001, 2004) han propuesto que todas las binarias de rayos X que presentan
emision en radio son microquasares, con jets aun no detectados debido a la
baja sensibilidad o resolucién de los instrumentos actuales. Se ha sugerido
también (Kaufman-Bernad6 et al. 2002; Romero et al. 2004; Bosch-Ramon
et al. 2005) que el grupo de fuentes EGRET no identificadas situadas a bajas
latitudes galacticas puede estar formado por microquasares cuya distribuciéon
espectral tiene un méaximo en la region de los MeV-GeV. Es muy posible que
en un futuro cercano se incremente el niimero de microquasares conocidos en
nuestra galaxia, o incluso en galaxias cercanas. Préximas misiones espaciales
como GLAST o AGILE, con sensibilidades entre 10 y 100 veces superior a la
de EGRET, y la nueva generacion de telescopios terrestres Cherenkov como
MAGIC y HESS tendran a su cargo los nuevos descubrimientos. Con este
respaldo observacional, se presenta entonces desde el punto de vista tedrico
la oportunidad justa para tratar de avanzar en la comprension de los procesos
fisicos que ocurren en el interior de estos objetos.

1.2. Microquasares

Definiremos como microquasares a aquellas binarias de rayos X capaces
de producir jets. Como su nombre lo indica, los microquasares son versiones
en escala reducida de los quasares en la mayoria de los aspectos. Ambos
sistemas comparten la presencia de tres elementos fundamentales:

e Un objeto compacto rotante central
e Un disco de acrecion

e Un par de chorros colimados (jets) de particulas relativistas

2La posterior deteccién de pulsaciones en esta fuente por Thompson et al. (2006) de-
bilit6 la asociacion.
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Figura 1.5: Principales componentes de un microquasar.

La Figura (1.5) esquematiza los principales componentes de un micro-
quasar. A diferencia de los quasares, donde el objeto central es siempre un
agujero negro supermasivo (tipicamente de millones de masas solares) situado
en el centro de alguna galaxia, en un microquasar el objeto acretante puede
ser un agujero negro de algunas masas solares o una estrella de neutrones
débilmente magnetizada. Por otra parte, en un quasar el material acretado
proviene de restos de estrellas o del propio medio interestelar galactico. Los
microquasares en cambio son en si mismos sistemas binarios: el objeto com-
pacto se alimenta de una estrella companera normal donante. Al aproximarse
al objeto, la materia acretada comienza a rotar alrededor del mismo en un
plano perpendicular a su momento angular, formando un disco de acrecion.
En el entorno del objeto central y cubriendo en parte al disco, se ubica tam-
bién una regién de plasma caliente, la corona. Finalmente alguna fraccién del
material acretado es eyectada en forma de dos chorros colimados de particu-
las, que forman los jets que distinguen a los microquasares de otros sistemas
binarios.
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Ninguna de estas regiones evoluciona independientemente de las demas:
lo que alli ocurre depende fuertemente de su interacciéon con los campos de
materia y radiacién de las demdas componentes. En particular, el estudio de
los procesos fisicos que tienen lugar en el interior de la corona y el espectro
de emisién resultante constituyen el objetivo principal de este trabajo. Antes
de abordarlo es necesario entonces describir algo més en detalle la estructura
de un microquasar.

1.2.1. La estrella companera

La masa de la estrella companera permite dividir a las binarias de rayos
X (y en particular a los microguasares) en dos grupos: las de baja masa y
las de gran masa.

En los sistemas de gran masa, la masa de la estrella donante se ubica
en el rango M, ~ 8 — 20M,,. Estas se dividen a su vez en dos sub-grupos:
las estrellas del tipo B con lineas de emision (estrellas Be), y las estrellas
tempranas tipo B, O o WR. En este tipo de sistema, las estrellas pierden
masa debido principalmente a fuertes vientos estelares. En el caso de los
microquasares de baja masa la companera es una estrella vieja, tipicamente
de masa M, < 2M, que pierde masa a través del derrame de su l6bulo de
Roche. Entre ellas encontramos incluso enanas blancas.

La Figura (1.6) muestra la distribucién espacial de las binarias de rayos
X en nuestra galaxia. Los sistemas con estrella companera de gran masa se
concentran cerca del plano galactico, con una distribucion en altura sobre el
mismo de unos 150 pc. Las binarias con estrella de baja masa, en cambio,
tienden a concentrarse hacia el centro, formando un halo que se extiende
hasta mas de 400 pc por encima del plano de la galaxia.

1.2.2. El objeto compacto

Durante las primeras etapas de la vida de una estrella, la fuente de su
energia se encuentra en las reacciones nucleares que se desarrollan en el
nicleo. La presién del gas caliente contrarrestra a la fuerza gravitatoria y
mantiene a la estrella en equilibrio salvandola del colapso. Dependiendo de
la masa inicial, la estrella pasara por las distintas etapas de combustién nu-
clear. Si M > 10M), el proceso continta hasta que se alcanza la formacién de
hierro. M4s alld del *°Fe, no es posible extraer energfa por fusién para formar
nucleos mas pesados que éste. La estrella se queda sin combustible y la pre-
sion del gas no es suficiente para detener el colapso gravitatorio. La estrella
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Figura 1.6: Distribucién de binarias de rayos X en nuestra galaxia. Los circulos
blancos indican la ubicacién de 86 sistemas de baja masa y los circulos negros la
de 52 binarias de gran masa. De Grimm et al. (2002).

se contrae hasta que eventualmente alguna otra forma de presion sea capaz
de restaurar el equilibrio. Si la estrella es de baja masa, 1Mo, < M < 4Mg,
la presion del gas de electrones degenerado detiene la contraccion y la es-
trella se convierte en una enana blanca. Si la masa en colapso es mayor,
AMo S M < 10Mg, este mecanismo no es suficiente y el destino final del
sistema es una estrella de neutrones. En este caso es la presion de un gas
cuantico de neutrones degenerados la que se opone al colapso gravitatorio.
Muchas estrellas de neutrones se forman en explosiones de supernova. En
su estado final, una estrella de neutrones estable no puede exceder ~ 3M,
y tiene un didmetro de entre 10 y 20 km. En el caso de que el objeto sea
todavia mas masivo, ningiin mecanismo puede oponerse a la atraccion gra-
vitatoria y el sistema colapsa sin escape. Se forma asi una singularidad del
espacio-tiempo oculta por un horizonte de eventos, un agujero negro.

De acuerdo con la Teoria de la Relatividad General, la métrica de Kerr
describe correctamente el espacio-tiempo alrededor de un agujero negro ro-
tante de masa M y momento angular J. No consideraremos aqui el caso més
general de un agujero negro cargado®. En coordenadas de Boyer-Lindquist el
elemento de arco ds? en la métrica de Kerr se escribe como

3Un agujero negro cargado se descargaria rdpidamente, por lo que este caso no es
relevante desde el punto de vista astrofisico.
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donde a = J/M, A = r* = 2Mr + a*, ¥ = r? + a*cosf y se tomaron la
constante de gravitacién universal G y la velocidad de la luz c¢ iguales a la
unidad, G =1y ¢ = 1. El horizonte de eventos de un agujero negro rotante
esta dado por la mayor de las raices de A, y se ubica en r, = M ++/M? — a?.
En el caso particular a = 0 (agujero no rotante) la métrica se reduce a la de
Schwarzschild, y se recupera el resultado conocido para el radio del horizonte,
T'Schw — 2M.

Un aspecto importante en el estudio de un agujero acretante en rotacion,
es la existencia de un radio mimimo r,; para las orbitas estables. Si r <
rmim €l material en acrecién caerd al agujero negro. Para drbitas en el plano
ecuatorial (0 = 7/2), rmm vale

' (3 Y 2T 3 2)(3+ Zi + 222)]1/2) , (1.2)

donde los signos F corresponden a una particula en rotaciéon en el mismo
sentido y sentido opuesto al agujero negro, respectivamente, y

a2 \'? a\1/3 a\1/3
Zi=1+(1-2 <1 —) (1——) , 1.
1 + ( M2) [ + i + i ( 3)
a2 1/2
Zy = (3W + Zf) : (1.4)

El efecto de la rotacion del agujero negro se manifiesta en la existencia de
una region llamada ergosfera cuya frontera es re, = M ++v/M? — a? cos? 6. Si
r < Teg todas las particulas deben rotar en el mismo sentido que el agujero
vistas por un observador en el infinito. En el interior de la ergosfera pueden
existir 6rbitas con energia negativa. Si una particula se ubicara en una 6rbi-
ta de este tipo, caeria al agujero negro disminuyendo su masa y momento
angular. Este fenémeno se conoce como proceso de Penrose, y se demuestra
que es posible extraer hasta un 29 % de la energfa rotacional de un agujero
negro con M = 1.
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El primer candidato a agujero negro galactico descubierto forma parte de
un sistema binario, Cygnus X-1. A partir de mediciones de los parametros
orbitales de la estrella companera, la masa del objeto compacto se estima
hoy en ~ 10Mg, lo que lo ubica por encima del limite superior para una
estrella de neutrones. Los candidatos a agujeros negros galacticos presentan
una enorme luminosidad en rayos X (~ 10°Lg en el caso de Cygnus X-
1). De hecho, a la identificacion de Cygnus X-1 sigui6 toda una serie de
descubrimientos de fuentes de rayos X posteriormente asociadas con agujeros
negros galacticos. Muchos de ellos fueron detectados por el satélite Uhuru
entre 1970 y 1973. Se cree fuertemente que la radiacién se origina debido a
acrecion del material de la estrella companera, mecanismo que puede operar
muy eficientemente como veremos mas adelante. Algunos de estos sistemas
presentan variabilidad, mientras que en otros el flujo es persistente.

Hemos mencionado ya que en un microquasar el objeto compacto puede
ser una estrella de neutrones o un agujero negro. Distinguir entre ambos ca-
sos puede ser complicado, ya que el campo gravitacional de una estrella de
neutrones es también muy fuerte. Las diferencias en el espectro de emision
en rayos X tampoco son importantes. Una prueba de la presencia de una
estrella de neutrones es la deteccion de pulsos regulares, pero no siempre
estan presentes. La fuente Sco X-1 es un ejemplo tipico de ello. Sin embar-
go, una estrella de neutrones es un objeto con una superficie fisica definida
y un campo magnético caracteristico. Hasta ahora no se ha podido demos-
trar tedricamente que estas diferencias se manifiesten concluyentemente en
el espectro observado.

1.2.3. El disco de acrecion

Si el objeto compacto se encuentra en rotacién, al aproximarse al mismo la
materia acretada comenzard a rotar en un plano perpendicular a su momento
angular formando un disco de acrecion. Cada elemento material en el disco
perderd momento angular debido a algin mecanismo de friccién, adquiriendo
una pequena velocidad radial y cayendo finalmente hacia el centro. Modelar
la estructura del disco, su dinamica y sobre todo los fenémenos que rigen el
transporte de energia y momento angular, puede ser complicado. El modelo
mas exitoso de disco de acrecion es el llamado modelo standard, desarrollado
por Shakura & Sunyaev y Novikov & Thorne en 1973, que describiremos
brevemente a continuacién.

El modelo standard describe un disco de acreciéon Kepleriano en rotacion
alrededor de una masa puntual M. El disco ocupa el plano ecuatorial del



18 1.2 Microquasares

objeto central, que definiremos como z = 0. Denotaremos como X(r,t) a la
densidad superficial de masa. Cada elemento describe una orbita casi circu-
lar con velocidad angular €(r), velocidad tangencial vy(r,t), y una pequefia
velocidad radial v, (r, t). Finalmente el mecanismo de transporte de momento
angular se caracteriza mediante un unico parametro, la viscosidad cinemati-
ca v. Bajo estas condiciones, las leyes de conservacion de masa y momento
angular se pueden escribir como

15)) 0
N + 5(7‘2%) =0, (1.5)
0 9 0 3 1 0G
T&(E’Iﬂ Q) + E(ZT er) = ga, (16)
donde
G(r,t) = 27?7“%/22—542 (1.7)

es el torque ejercido sobre la region del disco interior al radio 7 por el material
exterior a dicho radio. Si usamos que en el caso Newtoniano

0= (G_M)/ (18)

r3

podemos combinar (1.5) y (1.6) para eliminar v, y obtener una ecuacién para
X(r,t),

0% _30 | 1p0
ot ror

B (1/27“1/2)] . (1.9)

Para poder resolver esta ecuacién es necesario dar antes una expresion
para la viscosidad v. Sin embargo, algunas propiedades del disco en estado
estacionario pueden obtenerse sin un conocimiento detallado de este pardme-
tro. Tomando % =0 en (1.5) inmediatamente se obtiene que

M = —27rYu,. (1.10)

Aqui M es la tasa de acrecién de masa y el signo menos se debe a que v, < 0.
Por otro lado, en estado estacionario (1.6) puede integrarse para dar

o0 C
Y— =30, 0+ — 1.11
Y= or Ur +27T7“3’ (1.11)
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donde C' es una constante de integracién. Si llamamos r, a aquel valor del
radio donde el torque (1.7) se anula, entonces
M
C=——Q(r.)r. 1.12
() (112
O sea que C' puede interpretarse como el flujo de impulso angular hacia el
interior del disco. Despreciando cualquier efecto de capa limite sobre el valor

de €2, supondremos que ésta mantiene su valor Kepleriano (1.8) incluso hasta
r = .. Entonces C = —M (GMr,)"? y es posible escribir (1.11) como

s M {1 - (5>1/2] . (1.13)

" 37 r

Como esencialmente no hay flujo neto en la direccién z perpendicular al
plano del disco, podemos aplicar la condicién de equilibrio hidrostatico

10p 0

95 5 (1.14)

(2 + =)

GMz
1/2

Si el disco es delgado, z < r y la ecuacion anterior puede aproximarse por

10p  GMz
p0z r3

. (1.15)

La escala tipica h de altura del disco puede hallarse a partir de esta expresion.
Reemplazando dp/0z ~ p/h y usando (1.8) resulta

C CsT
h~= =2 1.16

donde ¢; = (p/p)"/* es la velocidad local del sonido. La relacién anterior
implica también que en un disco delgado el flujo es supersénico, vg > cs.

Finalmente, en base a consideraciones de dinamica de fluidos se demuestra
que la energia disipada por viscosidad por unidad de area por unidad de
tiempo es

(1.17)
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Aqui se usé (1.13) para obtener la expresién final de D(r). Lo més in-
teresante de esta ecuacion es que no fue necesario ningin modelo para la
viscosidad v, ya que el resultado es independiente de ella. La luminosidad
total del disco puede hallarse integrando D(r):

Ld:/ 2rD(r)dr

_1GMM

2 r.,

(1.18)

Esta energia representa la mitad de la energia disponible por acrecion, ya
que la energia gravitatoria por unidad de masa liberada desde r = oo hasta
r =r,es GM/r,. Esto tiene que ver con que la materia justo fuera de la capa
limite todavia retiene la mitad de la energia potencial perdida en forma de
energia cinética. El resto de la luminosidad de acrecién se libera en la capa
limite, o sea en las regiones mas internas del disco.

Para poder avanzar en la solucion detallada de la estructura del disco es
necesario incorporar una ley para la viscosidad v. El origen de la viscosidad no
se conoce con seguridad, aunque se encuentra probablemente en turbulencia
a pequena escala y también en efectos magnéticos. Estos fenémenos pueden
ser dificiles de tratar, por lo que éste es el aspecto mas incierto del modelo.
En base a consideraciones de andlisis dimensional, Shakura & Sunyaev (1973)
propusieron la siguiente expresién para v

v = ach, (1.19)

donde a@ < 1 es un parametro adimensional que se supone constante. Es
interesante notar que con esta expresiéon para v se puede obtener una esti-
macion de la velocidad radial,

v ach

’UrN—N

T r

< ¢ (1.20)

O sea que el flujo radial es subsénico y v, < v, como se esperaba.

Dado un valor para «, la estructura radial del disco se puede resolver
completamente. Resta solamente dar una expresion para la presion y para la
ley de transporte radiativo. La presion sera esencialmente suma de la presion
del gas y la presion de radiacion
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pkT 1 _,
P=—+ —al". 1.21
m * 3" ( )

Aqui a es la constante de Stefan y p ~ ¥/2h.

El transporte radiativo sera importante tinicamente en la direccién per-
pendicular al disco, y no tendremos en cuenta transporte convectivo. El
parametro que controla el escape de la radiacién emitida es la profundidad
optica 7, que depende del mecanismo de absorciéon dominante. Si 7 medida en
la direccion vertical es mayor que la unidad, el transporte de radiacién hacia
la superficie se realiza por difusion. En este régimen la pérdida de energia
por unidad de area es

acT?

Q = . (1.22)

T

Si 7 < 1 el disco se vuelve 6pticamente delgado (transparente) al escape de
los fotones. En ese caso la expresién anterior para ()~ debe reemplazarse por

Q™ =hA(p, T), (1.23)

donde A es la emisividad media (en erg s™'cm™2). Tipicamente la radia-
cién se debe a emision libre-libre (Bremsstrahlung) y comptonizacién (efecto
Compton inverso).

Estas expresiones completan el conjunto necesario para resolver para p,
T, cs, h y 2 en funcién de M, M, r y «. La solucion del sistema fue obtenida
por Shakura & Sunyaev (1973) y Novikov & Thorne (1973). El resultado es
que la estructura radial del disco puede dividirse en tres regiones:

e Una region externa para r grandes, donde la presion del gas domina

sobre la presion de radiacién y la opacidad se debe a absorcion libre-
libre.

e Una region media donde también domina la presiéon del gas, pero la
opacidad se debe principalmente a dispersién (scattering) por electro-
nes.

e Una regién interna para r pequenos, donde domina la presion de radia-
cién y la dispersion de los fotones domina sobre la absorcion.
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Es posible ahora hallar también el espectro de emision del disco. En las
regiones donde el disco es épticamente denso (7 ~ 1) y domina el mecanismo
de absorcion, la emisién sera la de un cuerpo negro de temperatura 7 igual
a la temperatura efectiva local. En equilibrio podemos igualar Q~ en (1.22)
a (1.17) para obtener el perfil de temperatura

3GMM 2]
7= (T—> . (1.24)
8racr3 r
El espectro de emisién tendrd la forma conocida
B, o« 13 [exp(hv/kTy) —1]7". (1.25)

Integrando en r se obtiene el flujo total S, o< v/3. Esta dependencia con la

frecuencia es caracteristica del espectro del disco, y fue obtenida por primera
vez por Lynden-Bell (1969).

Las regiones internas épticamente delgadas (7 < 1) radian como ya se dijo
por emision libre-libre y comptonizacion. Estas regiones del disco son mas
calientes que las Opticamente densas, alcanzando temperaturas maximas de
T ~4x 108Kpara04~1,M~6M®yM21017gs_1.

La Figura (1.7) muestra el espectro de emisién para dos modelos de disco
alrededor de un objeto compacto de masa solar, donde se observan las dis-
tintas regiones descriptas. El espectro se extiende hasta energia superiores
a los keV, por lo que el disco de acrecion es capaz de producir abundante
radiacién X.

La solucién anterior es la més simple para las ecuaciones hidrodinamicas
que rigen el comportamiento del disco de acrecion, y explica naturalmente el
espectro de rayos X blandos observado en sistemas binarios acretantes. Sin
embargo el disco del modelo standard es incapaz de producir la radiacion X
dura detectada en algunos objetos, como por ejemplo Cygnus X-1. Las obser-
vaciones de este sistema constituyeron la motivaciéon original para introducir
la idea de la existencia de una regién de caracteristicas diferentes, la corona.

1.2.4. La corona

Los agujeros negros galacticos como Cygnus X-1 se observan en distintos
estados espectrales, que pueden clasificarse en forma amplia en estados soft
y hard. Las caracteristicas de cada uno se discutiran en forma extensa mas
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Figura 1.7: Dos espectros de emisién de un disco de acreciéon delgado en el modelo
standard. El caso (a) corresponde a o ~ 1073, M = Mg, M = 10~3M, ano™ .
El caso (b) corresponde a o ~ 1072 — 1, M = Mg, y M = 10"%M, afio~!. De
Novikov & Thorne (1973).

adelante. Basta aqui como ejemplo la Figura (1.8), que muestra el espectro
de Cygnus X-1 en estado hard.

El exceso a energias < 1 keV corresponde a la emision del disco predicha
por el modelo standard, aproximadamente un cuerpo negro de temperatura
kTy ~ 0.1 — 0.3 keV. Si embargo, la mayor parte del espectro queda bien
descripta mediante una ley de potencias de indice o =~ 0.4 — 0.9. Esta ley de
potencias cae exponencialmente a partir de ~ 100 keV. Se observa ademas la

presencia de la linea Fe K-a en ~ 6.4 keV y un endurecimiento del espectro
alrededor de los 10 keV.

Todas estas caracteristicas pueden explicarse si se agrega al disco de acre-
cién una region opticamente densa de plasma caliente, que llamaremos coro-
na. Una parte de los fotones blandos creados en el disco puede interactuar
con los electrones en la corona (de energia kT, ~ 50 — 100 keV) y ganar
energia por efecto Compton inverso (comptonizacién). Este mecanismo ex-
plica naturalmente el espectro tipo ley de potencias observado. A su vez,
algunos de los fotones comptonizados pueden “reflejarse” nuevamente en el
disco. La reflexién Compton (combinacion de efecto fotoeléctrico y dispersién
Compton) de la radiacién de alta energia en el material frio del disco explica
la presencia de la linea Fe K-a y el exceso detectado a ~ 10 keV. El hecho
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Figura 1.8: Espectro de emisién de Cygnus X-1 en el estado hard, observado por
Ginga, OSSE y COPMTEL en junio de 1991. De Poutanen (1998).

de que estos sistemas presenten variabilidad en la regién de los rayos X/ en
escalas de tiempo de hasta los milisegundos, implica ademés que la corona no
puede tener mas de algunos cientos de km y se debe situar cerca del objeto
compacto, entre ~ 20 — 50 Ry, donde Ry = GM/c?* es un radio gravitacional.

Mencionaremos aqui dos modelos de corona: los modelos tipo “disco+4-corona”
y los modelos tipo ADAF.

La primera clase de modelos que describiremos son aquellos conocidos
como “disco+corona”. En este enfoque la corona no surge como solucién
de ecuaciones hidrodinamicas, sino que simplemente se agrega como una
nueva componente aparte del disco. En los primeros modelos de este tipo se
proponia que el disco estaba en realidad separado en dos regiones: una region
exterior fria y una region interior mucho mas caliente. La regién interior es a
la vez un plasma de dos temperaturas: una temperatura iénica de ~ 10112 K
y una temperatura electrénica mucho menor, ~ 10° K. La produccién de
rayos X de alta energia se debe a comptonizacién de fotones blandos de la
zona externa del disco por los electrones de la region interior. Se mostré mas
tarde que un sistema como éste es térmicamente inestable. Sin embargo su
geometria es atractiva, ya que la corona sélo “ve” una parte de la radiacion
del disco y por lo tanto no llega a enfriarse por completo. Asi se mantiene
caliente y es capaz de producir un espectro de emisiéon duro.

Otros modelos de corona ad hoc postulan que el disco y la corona se su-
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perponen espacialmente, pero la energia de acrecion se disipa principalmente
en esta ultima. La geometria del sistema condiciona fuertemente las carac-
teristicas del espectro de emisién resultante. Algunas de las configuraciones
propuestas son (ver Figura (1.9)):

e Sandwich: en este modelo la corona cubre la mayor parte del disco por
ambas caras. Un tratamiento detallado del transporte radiativo y dispersién
Compton para esta geometria se presenta en los trabajos de Poutanen et al.
(1997) y Dove et al. (1997), donde se estudia el caso de Cygnus X-1. Alli se
demuestra que aun si toda la energia se disipa en la corona, la pendiente del
espectro es demasiado pronunciada y no se condice con las observaciones.
Los resultados empeoran si se disipa energia en el disco, ya que aumenta
el nimero de fotones blandos y el espectro se vuelve aiin méas pronunciado.
Ademas este modelo predice una ruptura en el indice espectral a energias de
algunos keV que no se ha observado.

e Fulguraciones: aqui se propone una corona formada por regiones magnéti-
cas activas que se ubican como “parches” sobre la superficie del disco. Una
fraccién importante de la radiaciéon de la corona es interceptada por el dis-
co, pero sélo una parte relativamente pequena de lo que es reprocesado en
el disco es interceptado por la corona. Como consecuencia la corona no se
enfria de manera muy efectiva por comptonizacién y su espectro de emisién
es mas duro. Este modelo predice el mismo quiebre en el indice espectral que
la geometria tipo “sandwich”.

e Nubes: en este caso la region del disco dentro de la corona esta partida
en zonas densas, frias y épticamente densas. Estas “nubes” reprocesan la
radiacién X dura y producen fotones blandos para comptonizacion.

e Sombrero: en esta geometria el disco penetra sélo hasta cierto radio Rq
dentro de la corona. Puede pensarse a la corona como una regién esférica
homogénea de radio R, situada alrededor del objeto compacto, de manera
que R. > R4q. Los espectros obtenidos con este modelo son los que mejor
describen las observaciones de agujeros negros galacticos en el estado hard
(Dove et al. 1997; Poutanen et al. 1997).

Elegida una geometria especifica, la profundidad éptica 7 y la tempera-
tura de los electrones térmicos T, no pueden fijarse arbitrariamente. Ademas
de la emision del disco, la radiaciéon dura reprocesada en el mismo puede
constituir una parte importante de los fotones comptonizados en la corona.
La temperatura de cada regién debe determinarse mediante un balance de
energia entre disco y corona. Por otro lado, si una parte significativa del es-
pectro de emision se encuentra por encima de los ~ 500 keV, estos fotones
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Figura 1.9: Distintas geometrias propuestas para el sistema disco-corona. El es-
quema superior representa una geometria tipo “sandwich”, el central es de tipo
“sombrero” y el esquema inferior de tipo “parches”.

energéticos pueden crear pares e® que se agregan al plasma de la corona. Los
pares pueden producir fotones gamma por efecto Compton inverso, que crean
mas pares. En estas condiciones el campo de radiacion influye directamente
en el valor de 7, del que depende a la vez la produccion de radiacién. El
problema se convierte en uno altamente no lineal.

Si se modela la corona como un plasma térmico de electrones/pares, hay
cuatro pardmetros que definen sus propiedades:

e la compacticidad Iy, = Lyor/ (me.c®r.), que es la luminosidad adimen-
sional de la corona,

e la compacticidad [, que representa la fraccién de la luminosidad del
disco que es interceptada por la corona,

e la temperatura caracteristica de la radiacion de cuerpo negro del disco,
Td7

e la profundidad 6ptica 7, debida a los protones en el plasma.
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Aqui Ly es la luminosidad de la corona, r. su radio tipico, ot la seccién
eficaz de Thomson y m, la masa del electrén. En este modelo, al aumentar
I, pueden crearse pares et que aumentan la profundidad éptica total 7p v
disminuyen la temperatura 7, de los electrones. Es interesante notar que
Pietrini & Krolik (1995) han propuesto que el indice espectral del espectro
de rayos X observado se relaciona con I, v Is en la forma

I —1/4
an~16 (l—) . (1.26)

Asi, cuando [, /l; aumenta la corona demanda més fotones y el espectro se
vuelve mas duro.

La distribucién de electrones en la corona puede también apartarse de una
distribucién térmica Maxwelliana. En este tipo de modelo hibrido térmico/no
térmico se propone la inyecciéon de electrones relativistas en la corona. Los
parametros mas importantes son ahora

e la compacticidad térmica [;, que caracteriza el calentamiento de los
electrones/pares térmicos,

e la compacticidad [, andlogo para los electrones relativistas (no térmi-
cos),

e la compacticidad [,

e la temperatura caracteristica de la radiacion de cuerpo negro del disco,
Td7

e la profundidad optica 7, debida a los protones en el plasma,

e ¢l indice I" de la distribucién de electrones relativistas inyectados, n(E)dE
EYdE.

La distribuciéon en estado estacionario debe calcularse teniendo en cuenta
el enfriamiento de los electrones, los mecanismos de aceleracion y las ca-
racteristicas del campo de fotones. El espectro de emisién final presenta una
componente tipo ley de potencias a altas energias debido a la comptonizacién
de los fotones del disco por los electrones y pares relativistas. Un espectro
tipico del modelo de plasma hibrido se muestra en la Figura (1.10).

El segundo grupo de modelos son los conocidos como ADAF (Advection-
Dominated Accretion Flow). Al igual que el modelo standard de disco de
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Figura 1.10: Espectro del modelo de plasma hibrido. Las curvas sdlidas corres-
ponden a I = 1,10,100 (aumentando hacia arriba). Para [;, mayores, el espectro
tiene un corte pronunciado por encima de 1 MeV debido a creacién de pares.
Las curvas punteadas corresponden a [, /ls = 10,1,0.1 de abajo hacia arriba. Un
aumento en [y hace mas pronunciada la region tipo cuerpo negro del espectro.

acreciéon, representan una solucién autoconsistente de las ecuaciones hidro-
dinamicas para un flujo viscoso en rotacién alrededor de un objeto acretante
de masa M. Definamos m como la tasa de acrecién en unidades de Edding-
ton, Mgqq = 1.39 x 10'8M /M, g s~'. Dependiendo del valor de 7 existen
dos soluciones de tipo ADAF":

e 1 > 1: estudiada por Katz (1977), Begelman (1978) y Abramowicz et al.
(1988) entre otros. Describe un régimen donde el gas en acrecién es dptica-
mente denso y atrapa la mayoria de la radiacion emitida. Esta es entonces
“advectada” hacia el objeto central.

e 7 < 1: desarrollada por Ichimaru (1977), Narayan & Yi (1994, 1995a,
1995b) y Abramowicz et al. (1995). En este régimen el gas en acrecion es poco
denso y no es capaz de enfriarse eficientemente durante el tiempo tipico de
acrecion. La energia se almacena en forma de energia cinética en lugar de ser
radiada y es advectada hacia el objeto central. El gas es ademas opticamente
delgado y presenta dos temperaturas diferenciadas para iones y electrones.
Este modelo recibe también el nombre de “ADAF de dos temperaturas”.
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El primer caso, aunque bien entendido, tiene poca aplicacién. La segunda
solucion en cambio sido aplicada extensamente al caso de binarias de rayos X
con un agujero negro central, por lo que la describiremos algo mas en detalle.

La solucion del modelo de ADAF de dos temperaturas se basa en una
serie de hipodtesis criticas. La primera de ellas tiene que ver con el valor del
campo magnético B. Se asume que éste contribuye en un factor constante
(1 — ) ala presién total:

BQ

TP (1—3) pes. (1.27)

En general se adopta § = 0.5, o sea equiparticion estricta entre la presién
del gas y del campo magnético.

La segunda hipdtesis plantea que la interaccién entre iones y electrones es
unicamente del tipo coulombiano. En ese caso el plasma adopta dos tempera-
turas, con los iones mucho mas calientes que los electrones. Se asume ademas
que la energia liberada por viscosidad turbulenta calienta preferentemente a
los iones, y que s6lo una minima fracciéon o < 1 se deposita en los electrones.
El enfriamiento en cambio se debe casi por completo a la energia radiada por
estos ultimos. Ninguno de los resultados del modelo depende fuertemente del
valor de § mientras que se mantenga pequeno.

La viscosidad se introduce a través del parametro o de la misma manera
que en el modelo standard del disco. Este se supone independiente del radio,
y para campos B de equiparticién (5 = 0.5) se suele fijar en o ~ 0.25 — 0.4.

Con estas hipdtesis, las ecuaciones a resolver son muy similares a las plan-
teadas en la seccion anterior. La solucién tipo ADAF sin embargo, presenta
caracteristicas diferentes a las de un disco delgado. En primer lugar como el
parametro de viscosidad a es bastante alto, la velocidad radial es compara-
ble (~ 10 %) a la de caida libre y el proceso de acrecién es rapido. Ademas,
como la energia generada por viscosidad se almacena como energia interna
en el gas en lugar de ser radiada eficientemente, la temperatura es alta. Esto
produce que el gas se eleve. De hecho, la escala de altura media es h ~ r y
el flujo es cuasi-esférico.

Como ya se menciond, el modelo de ADAF de dos temperaturas solo
existe para valores de la tasa de acrecion m menores a cierto valor critico que
llamaremos 1. Podemos ver cualitativamente porqué. Si las densidades son
bajas, la cantidad de energia viscosa que se transmite a los electrones por
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interaccién coulombiana con los iones es pequena. Como la mayor parte de la
radiacién es debida a los electrones, este mecanismo restringe la cantidad de
energia radiada. Al incrementar m, el acoplamiento coulombiano se vuelve
mas eficiente y una parte importante de la energia viscosa se transfiere a
los electrones y es radiada. Por encima de cierto valor el flujo deja de tener
las caracteristicas de un modelo ADAF y se convierte en una solucién tipo
disco, dominada por el enfriamiento y no por la adveccion. El valor de mq
sera aquel para el cual el tiempo tipico de acrecién sea comparable a la escala
de tiempo en que las temperaturas electronica e iénica se igualen debido a
colisiones. Esto permite estimar una 7hgg ~ o?. Las observaciones sugieren
que las soluciones ADAF de dos temperaturas existen hasta me. ~ 0.05—0.1,
por lo que o ~ 0.2 — 0.3.

El espectro de una corona tipo ADAF en el entorno de un agujero negro
se extiende desde frecuencias de radio hasta los rayos gamma. El modelo se
ha aplicado para explicar varios otros aspectos de la fenomenologia obser-
vada en binarias de rayos X. Describiremos parte de ellas mas adelante en
este trabajo. La mayoria de las aplicaciones utilizan la geometria propuesta
por Narayan, McClintock & Yi (1996). Aqui el flujo en acrecién se separa
en dos regiones a un radio de transicion r., determinado en principio por
m. Para r < ry encontramos la corona, modelada como un ADAF de dos
temperaturas, mientras que para r > r, el flujo adopta la forma de un disco
de acrecion delgado que puede superponerse parcialmente con la corona. Se
han propuesto diferentes mecanismos para explicar por qué el gas en acre-
ciéon cambiaria de régimen para r = ry. Una idea es que el disco podria
calentarse y “evaporarse” para formar una corona cuasi-esférica (Meyer &
Meyer-Hofmeister 1994). Narayan & Yi (1995b) por su lado han sugerido
que inestabilidades en las capas superiores del disco podrian causar que éste
se convierta en un flujo tipo ADAF. No esta definitivamente claro si alguno
de estos mecanismos podria ser importante.

1.2.5. El jet

Los jets relativistas son un aspecto fundamental de los sistemas acretan-
tes. Estos pueden remover parte de la energia de acrecion disponible en la
forma de un par de chorros colimados de particulas. A pesar de que la idea
natural es suponer que son despedidos perpendicularmente al plano orbital
de la binaria, varios sistemas muestran jets inclinados respecto de esta direc-
cion. Estos ademas precesan, con periodos asociados al periodo orbital del
sistema binario o al periodo de precesién del disco de acrecion.

La identificacion observacional de los jets estd directamente relacionada
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con la deteccién de emision de radio. El espectro es no térmico y altamente
polarizado, lo que indica que su origen se encuentra en radiacion sincrotron de
electrones relativistas. Algunos sistemas como XTE J1550-564 se han detec-
tado también en rayos X (Corbel et al. 2002). El flujo S, de fotones observado
desde radio a rayos X puede ajustarse mediante una tunica ley de potencias:
S, o v, con a ~ 0.66. A partir este dato Corbel et al. (2002) dedujeron
que el campo magnético en el jet debe ser de ~ 0.3 mG. Esto implica a su
vez que los electrones deben alcanzar energias del orden de los TeV para
explicar el espectro observado. Si se asume que efectivamente el espectro se
debe a radiacién sincrotron, es posible inferir que la distribucién en energia
de los electrones también es del tipo ley de potencias, (n(E)dE «< E~"dE).
El indice espectral v se relaciona directamente con el del espectro de emision:
v =1 — 2a. Este tipo de distribucién es consistente con la idea de que los
electrones son acelerados mediante ondas de choque.

Estudiar el proceso de formacion de los jets requiere en general la resolu-
cién de ecuaciones acopladas para los flujos en acrecion y eyecciéon. Existen
varias hipotesis acerca de su origen, la mayoria relacionadas con mecanis-
mos magnetohidrodindmicos. En el modelo de Blandford & Payne (1982) un
campo magnético anclado al material en acreciéon puede producir jets por
fuerzas magnetocentrifugas. Se asume para ello una geometria particular del
campo magnético B como se muestra en la Figura (1.11). Dada la simetria
de rotacional del sistema, existe siempre una componente poloidal B, y una
componente toroidal By. El campo magnético es el responsable de remover
momento angular del disco o del objeto compacto y transferirlo a las particu-
las cargadas, empujandolas fuera del sistema. El flujo es colimado y adopta
finalmente la forma de un chorro.

Una propuesta diferente es la de Blandford & Znajek (1977). Este modelo
se basa en el hecho de que en las cercanias de un agujero negro rotante
inserto en un campo magnético se genera un campo eléctrico. La superficie
del agujero se comporta como si fuera una “bateria”: se crea una diferencia
de potencial que en principio podria acelerar particulas hasta altas energias y
despedirlas formando los jets. Este mecanismo podria funcionar si el material
en acrecion estuviera magnetizado, pero su validez no es todavia muy clara.
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Figura 1.11: Distintas configuraciones de campo magnético que podrian dar ori-
gen a la formacién de jets. A) campo dipolar de una estrella de neutrones, B)
campo poloidal anclado a un disco de acrecién magnetizado, C) campo magnéti-
co “enrollado” alrededor de un agujero negro rotante. Adaptado de Meier et al.
(2001).

1.3. El ciclo dinamico

Como se aprecia en la Figura (1.12) para el caso de Cygnus X-1, el es-
pectro de las binarias de rayos X no es estacionario. Se distinguen al menos
dos estados distintos:

e Estado low-hard: el espectro se caracteriza por una ley de potencias
de indice espectral a ~ 0.4 — 0.9 con un corte exponencial en ~ 100 keV.
Su origen se encuentra en la comptonizacion de fotones frios del disco en la
region de la corona. El endurecimiento del espectro alrededor de ~ 10 keV se
debe a la reflexion Compton en el disco de los fotones energéticos creados en
la corona. La contribucion directa del disco se evidencia en una componente
tipo cuerpo negro por debajo de ~ 1 keV. Este estado se caracteriza por la
presencia de jets estacionarios y 6pticamente densos a su propia radiacion.
El espectro de emision en radio de los jets es también una ley de potencias:
el flujo S, depende de la frecuencia en la forma S, o v* con a > 0. De
acuerdo con Corbel et al. (2003) y Gallo et al. (2003) la luminosidad en
radio estd fuertemente acoplada con la luminosidad en rayos X mediante una
expresion de la forma

Lradio 0.8 ng (128)

con b ~ 0.7. Basédndose en estas observaciones Gallo et al (2003) determina-

ron que el factor de Lorentz macroscépico I' = [1 — (vje /0)2}70'5 del jet es
probablemente menor que 2.



1.3 El ciclo dindmico 33

e Estado high-soft: este estado se caracteriza por una luminosidad Lx
algo menor que el estado anterior. La emision en radio estd fuertemente
suprimida, lo que indica que probablemente no hay formacion de jets. El
espectro estd dominado por el disco, que emite como un cuerpo negro de
kTy ~ 0.5—1 keV. Persiste también un resto a altas energias debido a emision
en la corona. La linea Fe K-a aparece ensanchada por efectos gravitacionales,
sugiriendo que el interior del disco se acerca mas al objeto central.

Ademas de estos dos estados, algunos sistemas presentan estados inter-
medios asociados con la transicion low-hard— high-soft, durante la que se
observan fuertes picos en el espectro.
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Figura 1.12: Espectro de Cygnus X-1 en estado high-soft (izquierda) y low-hard
(derecha).

Narayan (1996) ha propuesto que los distintos estados espectrales pueden
entenderse en términos de un modelo de disco delgado+corona ADAF donde
la tasa de acrecion 1 y el radio de transicién 7, (en unidades del radio
gravitacional R, = GM/c?) entre el disco y la corona varfan. La secuencia
consta de cuatro estados, que se esquematizan en la Figura (1.13):

e Estado quiescent: la tasa de acrecién es baja, 1 < 1072 y por lo tanto
el efecto de la comptonizaciéon es débil. El flujo de rayos X es entonces mucho
menor que el 6ptico. En esta etapa 7y, ~ 10 —10% y el radio interior del disco
estd alejado del objeto central.

e Estado low-hard: para 1072 < 1 < 0.1 la geometria es similar pero la
luminosidad y la eficiencia radiativa son mas grandes. El espectro se endurece
debido a la comptonizacién, presentando un maximo alrededor de ~ 100 keV.
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e Estado intermedio: a medida que m se acerca a 1« ~ 0.1 la corona
se reduce, el radio 7, se achica y el espectro cambia continuamente entre un
espectro blando y otro mas duro, aunque la luminosidad total se mantiene
casi constante. En este estado el disco se vuelve tanto o mas luminoso que la
corona.

e Estado high-soft: para m > ey la solucién tipo ADAF no existe, y
solo persiste una corona débil encima del disco que ahora se extiende hasta
la ultima érbita estable posible. Es espectro es el caracteristico de un disco
delgado, mas una “cola” tipo ley de potencias debida a la corona.

Este proceso explica convincentemente las variaciones observadas en las
binarias de rayos X. Esin et al. (1997, 1998) lo han aplicado con éxito para
modelar las observaciones de Cygnus X-1 realizadas por RXTE y BATSE en
1996, durante su transicién entre los estados low-hard y high-soft.

Como ya se menciond, los datos de luminosidad en radio y rayos X sugie-
ren que existe un acoplamiento disco-jet en el estado low-hard, y que los jets
desaparecen durante el estado high-soft. Basandose en el anélisis de los espec-
tros de un conjunto de sistemas binarios, Fender et al. (2004) han propuesto
un modelo unificado para explicar estas observaciones. El ciclo se compone
de cuatro etapas, esquematizadas en la Figura (1.14). Durante la etapa (i) la
fuente esta en el estado low-hard, y presenta jets cuya luminosidad en radio
se correlaciona con la luminosidad en rayos X a través de una expresion del
tipo (1.28). Esta fase se extiende probablemente hasta muy bajas luminosi-
dades (estado quiescent), que van aumentando hasta que se alcanza un pico
méximo. El sistema entra en la fase (ii), o etapa hard del estado intermedio.
A pesar de que el espectro en rayos X se hace mas blando, los jets persisten y
su luminosidad sigue acoplada a Lx mediante una ley similar a la de la etapa
anterior. A medida que se acerca a la etapa (iii) las propiedades del jet cam-
bian, en especial su velocidad. La region inferior tiene un factor de Lorentz
'y mas alto que la region superior (I'iey 2 2 ¥ Ijer S 2, respectivamente).
Una onda de choque se propaga por el interior del jet y se produce un pico
en la luminosidad?. Finalmente el sistema entra en la etapa (iv), asociada
con el estado high-soft y los jets desaparecen. Aqui la mayoria de las fuentes
disminuyen en luminosidad y repiten el ciclo en forma inversa para volver al
estado low-hard.

En la Figura (1.14) se muestra también la posible geometria disco-corona
en cada una de las etapas. La fase de mayor luminosidad, cuando el sistema

4Estas ondas de choque se pueden llegar a percibir como componentes “supraluminicas”
(Mirabel & Rodriguez 1994).
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Figura 1.13: Relacién entre los distintos estados espectrales, la tasa de acrecion
m y la configuracién disco-corona. De Narayan et al. (1998).

abandona el estado low-hard, corresponde probablemente al calentamiento
de la regién interna del disco. Este se acerca al centro mientras aumenta la
tasa de acrecién. La velocidad del jet aumenta y llega a un maximo cuando
el radio interno del disco alcanza la tltima érbita estable posible. Luego los
jets desaparecen y el sistema entra en el estado high-soft, dominado por la
emision caracteristica del disco. Su radio interno se agranda y los jets vuelven
a formarse. Es posible que la formacién misma de los jets “empuje” al disco de
acreciéon hacia afuera. Algunos trabajos (Feroci et al. 1999; Nandi et al. 2001)
proponen que la parte interna del disco es eyectada durante la transicion al
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Figura 1.14: Esquema del ciclo dindmico propuesto por Fender et al. (2004)
para explicar el acoplamiento disco-jet. El panel superior muestra el progreso del
sistema en un diagrama intensidad-dureza del espectro en rayos X. El panel inferior
relaciona cada etapa con el radio interno del disco y la velocidad global del jet. La
linea “jet” separa la presencia y ausencia de jets. Las figuras laterales muestran
la geometria del sistema disco-corona-jet asociada a cada fase.

estado low-hard, aunque también se ha sugerido que es el material de la corona
el que es despedido (Rodriguez et al. 2003). En el marco del modelo de Fender
et al. (2004) el segundo escenario es el mas probable, ya que es justamente
el acercamiento del disco al objeto central lo que produce la eyeccion de los
jets.



CAPITULO 2

Caracterizacion del entorno de un
agujero negro acretante

En este capitulo se describiran los resultados de los calculos que permi-
ten la caracterizacion de la corona de un agujero negro acretante galactico.
Plantearemos un modelo sencillo de corona ad hoc, basado en varias de las
hipétesis de los modelos descriptos en el capitulo anterior. Esto nos permi-
tird obtener los valores de todos los parametros relevantes a partir de un
cierto nimero de datos observacionales. Aunque el andlisis serd en principio
completamente general, se aplicara a dos sistemas binarios concretos: Cygnus
X-1y XTE J11184480, con estrellas companeras de gran masa y baja masa,
respectivamente.

2.1. Caracterizacion de la corona

Nos concentraremos en la caracterizaciéon de la corona en el estado low-
hard, durante el que se registra la presencia de jets. Plantearemos para la co-
rona una geometria esférica de tipo “sombrero”, como la del panel central de
la Figura (1.9). Llamaremos R, al radio de la corona, mientras que Ry sera el
radio interior del disco de acrecién. Este penetra hasta cierto punto dentro
de la corona, de modo que R. > Rq. No consideraremos aqui ninguna depen-
dencia espacial ni temporal de los parametros caracteristicos, limitandonos

37
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a estimar valores promedio constantes en todo punto.

De acuerdo con las observaciones, el espectro de emisién de rayos X de la
corona toma la forma de una ley de potencias con un corte a altas energias.
Si denotamos f,n(£) al flujo de fotones a través de su superficie por unidad
de energia (en cm?s~'eV™'), podemos escribir

fon(E) = A B¢ e, (2.1)

donde « es el indice espectral, E, la energia de corte y A,, una constante
de normalizacion. Esta tultima puede hallarse a partir de L., la luminosidad
total observada de la corona,

L. = 4nd? / Efuw(E)dE
L. (2.2)
E
= 4md® A, / E'" % B dE.
0

Aqui d es la distancia del sistema a la Tierra. La integral puede resolverse
usando la definicién de la funcién I'(n)

['(n) = /00 t" e tat. (2.3)
0
Obtenemos finalmente que
L. = And* AL EX°T (2 — ), (2.4)
de donde es posible despejar Ay, conocidos «, d 'y L.

A partir de fon(E) puede hallarse ny,(E), la densidad de fotones por
intervalo de energfa en el interior de la corona (en cm™3eV~!). Planteando
conservacion de la energia,

An R2cEng,(E) = And*E fou(E). (2.5)

Despejando ny,(E) v reemplazando (2.1),

1/d\? B
non(E) = - (§> A B¢ %, (2.6)

Aunque en principio esta expresién es valida para r = R, supondremos que
non(E) es constante en todo el interior de la corona.
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El siguiente parametro de importancia a ser calculado es el campo magnéti-
co B. El estado low-hard de las binarias de rayos X se caracteriza por la
presencia de jets. Aunque no completamente entendido, el mecanismo de for-
macion de los mismos es probablemente de origen magnetohidrodindmico.
En este escenario la energia necesaria para la eyeccion de materia es provista
por el campo magnético. Si suponemos que la densidad de energia magnética
en la corona se encuentra en equiparticion con la densidad de energia cinética
en la base del jet,

UB — Ujet7 (27)
es posible entonces estimar el valor de B. La densidad de energia Ui se

relaciona directamente con la potencia cinética del jet, Lic;. Sillamamos Rje
al radio inicial del jet y vje; a la velocidad macroscopica del fluido, entonces

Ljet == ﬂ—RertUjetUjet‘ (28)
Despejando de aqui U y utilizando en (2.7) que Ug = B?/81 , el valor de
B resulta
L, \ V2
B=[8—2= ) . 2.9
( vjetRJ?et ( )

Para estimar Lje adoptaremos la hipdtesis de acoplamiento disco-jet de Fal-
cke & Biermann (1995). Esta hipétesis plantea que la potencia cinética del
jet se relaciona directamente con la potencia de acrecidn L, = Mc? en la
forma

Lict = Gie M2, (2.10)

donde gje¢ €s un parametro constante menor que la unidad. La velocidad vjes
puede obtenerse a partir del factor de Lorentz macroscépico del jet, 'jer =

(1—vd, /02)_1/ ?. Por tltimo, tomaremos como radio inicial del jet alguna
fraccion a del radio de la corona, Rj = all.. Es oportuno aclarar que el
valor numérico del campo B no depende sensiblemente del valor de I'je; ni de
la constante a, que se fijé en a = 0.4.

Resta estimar la densidad de electrones e iones del plasma de la corona.
Adoptando las ideas que dieron lugar a los modelos de ADAF, supondremos
que el plasma es térmico y tiene dos temperaturas bien diferenciadas: una
temperatura electronica T, y una temperatura iénica 7T, tales que T; > T,.
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Plantearemos una vez mas equiparticion de la energia, esta vez entre la den-
sidad de energia magnética y la densidad de energia cinética térmica del
plasma. Llamando n. y n; a las densidades de electrones o iones respectiva-
mente, esta hipotesis puede escribirse como

B 3 3

g = §nekTe + inzkﬂ (2].].)
Si el plasma esta principalmente compuesto de hidrégeno, n. ~ n;, y como
ademas T; > T,, entonces

3 3 3
—n kT, + —n;kT; ~ —n;kT;. (2.12)
2 2 2

Bajo estas condiciones obtenemos finalmente que

3 B

ST ~ —. 2.13
n o (2.13)

2

2.2. Dos ejemplos concretos: Cygnus X-1 y
XTE J1184-480

Cygnus X-1 es el candidato a agujero negro galactico méas estudiado. Si-
tuado aproximadamente a 2 kpc de distancia, es una binaria de rayos X
muy luminosa que presenta variabilidad en todas las escalas de tiempo, des-
de meses y anos a milisegundos. Esta formado por un objeto compacto de
~ 10.1Mg y una estrella de tipo 09.7 Iab de unas ~ 17.8M. Su espectro
ha sido observado en los caracteristicos estados soft y hard; este tltimo es
aquel en el que el sistema pasa la mayor parte del tiempo. En ambos estados
el espectro presenta una contribucion tipo cuerpo negro mas una ley de po-
tencias con corte exponencial. Durante el estado high-soft domina la emisién
de cuerpo negro y la ley de potencias es pronunciada, con un indice espectral
~ 2.8. Durante el estado low-hard la ley de potencias se endurece. El indice
espectral es ahora ~ 1.6 y hay mucha méas energia en esta componente del
espectro. En 2001 Stirling et al. lograron resolver en radio una estructura
de tipo jet en Cygnus X-1. El espectro aparece chato, y no se observa un
segundo jet. Existe también evidencia de que este sistema presenta emision
electromagnética de alta energia. En 2001, Golenetskii et el. detectaron la
emision transitoria de radiacion gamma proveniente de esta direccion. Dos
eventos anteriores en forma de erupciones ya habian sido detectados por el
instrumento BATSE a bordo del satélite Compton en 1995.
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La Tabla (2.1) reune los valores de los parametros fisicos més relevantes
de Cygnus X-1. Como referencia sobre los datos observacionales se utilizo el
trabajo de Poutanen et al. (1997). El resto de los valores se calculé siguiendo
el modelo de la seccion anterior. Fijando el indice espectral en a = 1.6 y la
energia de corte en E. = 150 keV, la densidad de fotones n,,(E) resulté

npn(E) = 1.1 x 10710 p= 16~ E/150keV oy =3epg =1, (2.14)
El valor obtenido para campo magnético promedio fue de B = 6.1 x 10° G,

mientras que la densidad de electrones/iones en la corona de n, = n; = 10'°
-3
cm™.

Tabla 2.1: Parametros fisicos caracteristicos de Cygnus X-1

Parametros de entrada

Parametro Simbolo Valor
Distancia a la Tierra d ~ 2.5 kpc
Masa agujero negro Mgy 10M
Tasa de acrecién M 1078 M, afio™?
Radio corona R, 550 km
Luminosidad corona L 4 x 1037 erg s71
Temperatura electrones T, 10° eV
Temperatura iones T; 1012 eV
Energia de corte fotones X E. 150 keV
Indice espectral fotones X « 1.6
Eficiencia jet et 0.1
Factor de Lorentz jet Djet 1.5-2

Parametros calculados

Constante normalizacion Aph 1.1 x 1079 erg®Scm=2s
Campo magnético corona B 6.1 x 10° G
Densidad plasma corona Ni, Ne 106 cm =3

Como representante de los microquasares de baja masa tomaremos el caso
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de XTE J11184-480, el primer sistema binario con un candidato firme a agu-
jero negro en el halo galdctico (Wagner et al. 2001). El sistema se encuentra
a una distancia de ~ 1.8 kpc de la Tierra y a ~ 1.6 kpc por encima del plano
galactico, en una region de absorcién interestelar excepcionalmente baja. Fue
detectado en rayos X en marzo de 2000. Poco después se descubri6 su contra-
parte 6ptica, de tipo espectral entre K5 V y M1 V (McClintock et al. 2001;
Wagner et al. 2001). La estrella tiene una masa de unas ~ 0.5M, y pierde
materia a través del punto de Lagrange por derrame de su l6bulo de Roche.
Observaciones casi simultdneas en el rango 6ptico, UV y rayos X permitie-
ron concluir que la fuente se encontraba en el estado low-hard tipico de un
agujero negro galdctico al momento de su deteccion. El espectro presentaba
la forma de una ley de potencias hasta ~ 100 keV con un indice espectral
1.8 + 0.1. Aunque los jets en XTE J11184480 todavia no han podido ser
resueltos, trabajos como el de Markoff et al. (2001) indican que el espectro
en el estado low-hard presenta una importante contribucién tipo jet, desde
la banda de radio hasta el infrarojo. Bajo algunas hipdtesis razonables, el
mismo modelo sugiere que la emision del jet podria incluso extenderse hasta
los rayos X duros. De acuerdo con Esin et al. (2001) y McClintock et al.
(2001), el espectro en 6ptico hasta rayos X también presenta evidencia tipica
de comptonizacion de fotones frios de un disco de acrecién en una region tipo
corona.

La Tabla (2.2) resume los valores de los pardmetros mas importantes del
sistema, extraidos de los trabajos de Esin et al.(2001) y Wagner et al.(2001).
Se muestran alli también los valores de los parametros estimados aplicando
el modelo de la Seccién 2.1. Adoptando un indice espectral @ = 1.8 y una
energia de corte E, = 150 keV, la densidad de fotones ny,(E) en la corona
resulto

npn(E) = 7.5 x 10710187 B/150keV oy =S gpo =1, (2.15)

Para el campo magnético B se obtuvo un valor promedio de B ~ 107 G.
Finalmente, la densidad de electrones/iones en la corona resulté de n, =
n; ~ 3.5 x 109 cm~3.
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Tabla 2.2: Parametros fisicos caracteristicos de XTE J111+480

Parametros de entrada

Parametro Simbolo Valor
Distancia a la Tierra d ~ 1.8 kpc
Masa agujero negro Mpy 6.5Mq
Tasa de acrecién M 3 x 1078M ano !
Radio corona R. 108 cm
Luminosidad corona L, 7.8 x 10%* erg s7!
Temperatura electrones T, 107 eV
Temperatura iones T; 1012 eV
Energia de corte fotones X E. 150 keV
Indice espectral fotones X Q 1.8
Eficiencia jet et 0.1
Factor de Lorentz jet Djet 3—10

Parametros calculados

Constante normalizacion Aph 7.5 x 10710 erg?/® em =2 s
Campo magnético corona B 10" G
Densidad plasma corona Ni, Ne 3.5 x 101 ¢cm™3

Los valores de los parametros que caracterizan a ambos sistemas son en
su mayoria muy similares. En particular las correspondientes tasas de acre-
cion son del mismo orden de magnitud, lo que explica que se hayan obtenido
valores proximos para el campo magnético y la densidad de particulas. La
principal diferencia entre el sistema con estrella companera de gran masa
y de baja masa es la luminosidad de la corona. Su valor es casi tres érde-
nes de magnitud mayor en Cygnus X-1, por lo que el campo de radiaciéon
resulté mucho mas denso en este sistema.






CAPITULO 3

Interacciones de particulas en la corona

A lo largo de este capitulo estudiaremos distintos procesos de interaccién
de una distribucion de protones relativistas con los campos de materia, ra-
diacién y el campo magnético en la corona. El objetivo principal consistira en
determinar cudl o cuales de estos procesos son relevantes como mecanismos
de produccion electromagnética y de particulas secundarias.

3.1. Modelos leptonicos y hadroénicos

El origen de los distintos componentes del espectro de las binarias de rayos
X fue descripto en el Capitulo 1. Este puede extenderse hasta la regién de
los rayos gamma, donde ya se han detectado varios microquasares. Siguiendo
la analogia existente entre estos sistemas y otros como los ntcleos galacticos
activos, se espera que la radiacién de alta energia en microquasares tenga su
origen en los jets. Existen dos tipos de modelos tedricos que intentan explicar
el mecanismo de produccién de rayos gamma: los modelos leptonicos y los
modelos hadrénicos.

La presencia de electrones y/o pares relativistas en el jet se infiere de la
emision sincrotron en radio observada. Si los electrones son muy energéticos
(factores de Lorentz de ~ 10°), la emisién sincrotrén puede extenderse hasta
los rayos X duros (Markoff et al. 2001, 2003). Bosch-Ramon et al. (2005)
han demostrado que si las pérdidas sincrotrén auto-Compton (synchrotron

45
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self Compton, SSC) son importantes, el espectro puede extenderse incluso
hasta el rango de los MeV-GeV. Los modelos leptonicos consideran también
las interacciones con los campos de fotones de la estrella companera, del
disco y de la corona. Georganopoulos et al. (2002) han logrado reproducir
el espectro en rayos X duros en fuentes del tipo Cygnus X-1, a través de la
dispersién Compton inversa (inverse Compton, IC) de los fotones del disco y
la estrella por electrones del jet. Romero et al. (2002) han considerado ademds
la interaccion con los fotones de la corona, obteniendo emisién en el rango de
los MeV como la observada en Cygnus X-1. En el mismo trabajo se muestra
también que los efectos de absorcion sobre la radiacion emitida pueden ser
importantes. En microquasares con companeras de gran masa, Romero et
al. (2004) demostraron que, si los electrones en el jet son suficientemente
energéticos, es posible obtener rayos gamma del orden del TeV por interaccién
IC con campos externos. El espectro resultante a energias del TeV es blando,
ya que la interaccién ocurre en el régimen de Klein-Nishina (Bosch-Ramon
et al. 2006). Algunas de las fuentes del plano galdctico detectadas por el
instrumento EGRET podrian ser sistemas de este tipo (Kaufman Bernadé et
al. 2002; Bosch-Ramon et al. 2005). En microquasares con compafieras de
baja masa en cambio, no hay fuertes vientos estelares, y los campos externos
no son suficientes para que el mecanismo anterior sea efectivo. El origen de
la radiacién de alta energia en el jet debe encontrarse en la interaccion SSC
(Romero et al. 2004; Kaufman Bernaddé 2004). Los microquasares de baja
masa son sistemas viejos, que presentan importantes movimientos propios.
Esto los posiciona como una posible explicacion de las fuentes no identificadas
del halo galactico (Grenier et al. 2004).

Una fracciéon de la materia presente en el jet debe consistir también en
hadrones. Si existen alli protones relativistas, es posible la produccion de
rayos gamma debido a interacciones hadrénicas. Las interacciones mas im-
portantes tendran lugar con los campos de materia externos al jet, ya que la
densidad de particulas en el jet mismo es baja. En el caso de microquasares
con estrella companera de gran masa la fuente se encuentra en el viento es-
telar de la estrella donante, que puede ser muy denso y con altas velocidades
terminales. Romero et al. (2003) han calculado la emisién gamma de origen
hadrénico en sistemas de gran masa, hallando luminosidades comparables a
las detectadas por EGRET en fuentes a baja latitud galactica. El origen de la
emisién se encuentra en interacciones protén-protén (pp). Un segundo meca-
nismo posible es la interaccién protén-fotén (py) con el campo de rayos X de
la corona o los fotones SSC del jet. La eficiencia de estos mecanismos depende
de la existencia de densidades de fotones y protones altas. En el caso de las
interacciones pp, también de la presencia de una estrella de gran masa con
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fuertes vientos que aporte los campos de materia necesarios. Esto descartaria
en gran medida la aplicaciéon de un modelo de este tipo a microquasares de
baja masa.

Como alternativa a los modelos anteriores, estudiaremos aqui la posi-
bilidad de emisién de radiacién electromagnética de alta energia de origen
hadrénico en la corona, y no en los jets, de un microquasar. El mecanismo
propuesto es la interaccion de una distribucién de protones energéticos con
el resto de los campos de materia, radiacion y campo magnético propios de
la misma corona. Al no depender de campos externos, la idea es aplicable
en principio a sistemas de baja masa con ausencia de vientos, y también a
sistemas binarios acretantes que no poseen jets.

3.2. Enfriamiento de protones relativistas

Supondremos entonces que existen protones relativistas en la corona. Es-
tos son inyectados a través de algin mecanismo de aceleraciéon cuya natu-
raleza exacta no es relevante en esta etapa del andlisis. Al interactuar con
los demés campos en la corona los protones pierden parte de su energia.
La importancia de las pérdidas puede cuantificarse a través de la tasa de
enfriamiento t~!, que para una particula de energfa E se define como

1 _LdE (3.1)
E dt
Siguiendo a Begelman et al. (1990), consideraremos cuatro procesos principa-
les de interaccion entre protones relativistas y los campos de materia, radia-
ciéon y campo magnético en la corona: colisiones inelasticas protén-proton,
colisiones inelasticas protén-foton, dispersion Compton inversa y radiacion
sincrotrén.

e Colisiones inelasticas protén-protén (pp): consiste en la interacciéon
entre un protén térmico del plasma de la corona y un proton relativista. El
producto mas importante de las colisiones pp son los piones, creados a través
de tres canales principales,

p+p—p+p+ar’+b(rt+77)
p+p—p+n+rt+ar’+b(xt +77) (3.2)

p+p—n+n+2rt +ar®+b(zt +77)
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donde a y b son las respectivas multiplicidades. El umbral de energia cinética
de los protones relativistas para que estas reacciones sean posibles es Eiy, ~
myc® ~ 135 MeV.

La tasa de enfriamiento t;pl esta dada por la expresion

t;pl = NpCOpp K pp, (3.3)
donde n, es la densidad de protones térmicos en la corona (que supondre-
mos igual a la densidad de iones), y K,, =~ 1/2 es la inelasticidad, es decir
la fraccion de energia que pierde el proton relativista en cada colisién. La
seccion eficaz total de interaccién protén-protén o, depende débilmente de
la energia. A partir de Eyy,, 0,, aumenta rdpidamente hasta ~ 28 — 30 mb
para F, < 2 GeV. Luego se incrementa lentamente en forma logaritmica.
Adoptaremos aqui la parametrizaciéon aproximada de Aharonian & Atoyan
(2000):

E — 2
Gpp(E,) 2 30 [0.95 +0.061n ( p— TpC )} mb B, —myc® > 1GeV,

1GeV
(3.4)

y supondremos o, = 0 para E, — m,c* < 1GeV.

e Colisiones ineldsticas protén-fotén (p-): es la interaccién entre un
protén relativista y un fotén del campo de radiacion X de la corona. Existen
dos canales principales de interacciéon py importantes en ambientes astrofisi-
cos: la produccién de pares,

p+y—pt+e+e, (3.5)

y la produccién fotomesoénica,

p+y—p+7°
p+y—n+rt. (3.6)
Si llamamos z = hv/m.c* a la energia de los fotones en unidades de la

energia en reposo del electrén, la tasa de enfriamiento tz;yl para ambos pro-
cesos esta dada por
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Tmax

o(z") K(x') 2’ dx'/ n, dz, (3.7)

2YpTma
4 27TC max
¢ 2
P)/p @l ' [2vp

Py T
donde v, = E,/m,c* es el factor de Lorentz del protén y n, es la densidad
diferencial de fotones, definida de manera que [ n,2? dzdQ sea el nimero
total de fotones por unidad de volumen. La seccion eficaz de produccién de
pares se incrementa mondtonamente con la energia del fotén. En los limites
de bajas y altas energias, puede aproximarse como

/(e)

O
1.2 x 10727 <%> em? 2 — 2 <« 1
o (') & Lih

(3.8)
1.8 x 10727 (In22/ — 2.6)em? 2/ > 2.

Aqui las primas indican cantidades medidas en el sistema de referencia en
, / , . . .

reposo del protén, en el que xt(he) = 2 es la energia umbral. La inelasticidad

. Lo /(e) e)y ;

tiene un maximo en x,°, K(xy ) = 2m./m,, y decrece mondtonamente con

la energia del fotén.

Para la seccién eficaz y la inelasticidad del proceso de produccion fotomesoni-
ca usaremos ajustes de datos experimentales. La seccién eficaz presenta una

resonancia entre la energia umbral xg(hﬂ) == <1 + ;ﬂ—*;) ~ 284y =~ 4x103,

’ . / _ . se
con un valor méximo en o™ (221 & 0.5 x 10~2"cm?. Tiene un minimo local

en 7' ~ 2.4 x 10® y luego se incrementa muy lentamente con la energia. La
inelasticidad aumenta desde K™ ~ m, /m,, ~ 0.14 en la energia umbral has-
ta ~ 0.5 para 2’ ~ 103, y es aproximadamente constante a energias mds altas.
Los ajustes utilizados para o™ y K™ asi como las expresiones completas
para el caso de produccién de pares, se detallan en Begelman et al. (1990).

e Dispersién Compton inversa (IC): es el proceso por el cual un protén
relativista colisiona con un fotén del campo de radiaciéon de la corona ce-
diéndole energia. En este caso la tasa de enfriamiento esta dada por

4 (m\* co1rUraq
b =- | =) —2< 3.9
IC 3 (mp) maC? Yps (3.9)
donde U,,q = fooo Ewn(Epn) dEy, es la densidad de energia en fotones en la
N
corona y ot es la seccion eficaz de Thomson, o = %’T <meecg) = 0.665 x

10724 cm?2.
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e Radiacién sincrotrén: al ser deflectados por el campo magnético de la
corona, los protones pierden energia a través de radiacién sincrotron. Es-
te proceso puede pensarse como dispersion de fotones virtuales del campo
magnético, por lo que la expresién para la tasa de enfriamiento resulta analo-
ga a la del caso anterior,

_ 4 (me % copU
ts = (_) TfQB/YIh (310)

donde ahora Ug = B?/87 es la densidad de energfa magnética.

Con estas expresiones y los pardmetros de las Tablas (2.1) y (2.2) se
calcularon las tasas de enfriamiento para los dos sistemas en estudio. La
Figura (3.1) muestra los resultados obtenidos.

Las colisiones pp dominan claramente las pérdidas en un amplio rango de
energias. Este se extiende aproximadamente hasta un cierto valor ~,, para el
que se satisface que

b (Vop) =t o + 10 o H T+ - (3.11)

El valor de 7, resulté de 7,, ~ 3.8 x10° para Cygnus X-1y de 7,, ~ 10° en el
caso de XTE J1118+480. En términos de energia, equivalen a E,, ~ 3.6x 10
eVy E,, ~ 9.6 x 10" eV, respectivamente.

A energias mas altas, los procesos dominantes son la radiacién sincrotrén
y, en el caso del sistema con estrella companera de gran masa, las colisiones
py con produccion de piones. Esto esta relacionado con el hecho de que el
campo de radiacion de la corona es varios 6rdenes de magnitud mas denso
en este sistema que en el sistema con companera de baja masa, ver Tablas

(2.1) y (2.2).

Sin embargo, antes de afirmar que estos procesos son efectivamente rele-
vantes, debemos caracterizar mas detalladamente la distribucion de protones
relativistas en la corona, para estimar en especial la energia maxima posible.

3.3. La distribucion de protones relativistas

Los resultados anteriores son independientes de la distribucién en energia
de los protones relativistas, dependiendo tnicamente de las condiciones fisi-
cas en la corona. La forma funcional exacta de la distribuciéon de protones
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Figura 3.1: Tasa de enfriamiento ¢t~! para un protén relativista de factor de
Lorentz v, en Cygnus X-1 (panel superior) y XTE J11184-480 (panel inferior). Las
pérdidas estdan dominadas por la colisiones pp. A altas energias el proceso relevante
es la radiacién sincrotrén y, en el caso del sistema con estrella donante de gran
masa, la produccién fotomesdnica. Este ultimo proceso no es importante en el caso
de comparniera de baja masa, ya que la densidad de fotones en la corona es varios
ordenes de magnitud menor.
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esta relacionada con el mecanismo de aceleracién subyacente. En ambien-
tes astrofisicos, un posible mecanismo por el cual las particulas pueden ser
aceleradas hasta alcanzar altas energias es el llamado mecanismo de Ferms
de aceleracién por ondas de choque (shocks), ver Apéndice A. Estos shocks
pueden generarse por colisiones entre distintas regiones de flujo en acrecion,
o por aceleracién del plasma debido a reconeccion magnética. La idea detras
del mecanismo de Fermi es que las particulas ganan energia como resultado
de repetidos procesos de dispersién a través del shock. La distribucion en
energia de un conjunto de particulas aceleradas mediante este proceso toma
la forma de una ley de potencias, n(FE) o< E7'. En el caso del mecanismo
canénico de Fermi (gas monoatémico, shocks fuertes, ausencia de efectos no
lineales), I' = 2. De acuerdo con observaciones de fuentes EGRET variables
(Bosch-Ramon et al. 2005; Grenier 2004), adoptaremos aqui una distribucién
de protones relativistas de indice espectral I' = 2.2,

n(E,) = A, B2, (3.12)

El valor méaximo de energia que pueden alcanzar los protones queda de-
terminado no sélo por las pérdidas, sino también por la tasa de aceleracion.
En presencia de un campo magnético B, los protones son acelerados hasta
una energfa v, a una tasa .. dada por

ceB

toe = M2 (3.13)
donde 7 es un parametro que depende de los detalles del mecanismo de
aceleracion. Para el caso de aceleracién por shocks, n ~ v?/c*f (Begelman
et al. 1990). Aqui f es el cociente entre el camino libre medio de dispersién
de Fermi y el radio de Larmor del protén, y v es la velocidad relativa entre
los flujos macroscopicos a ambos lados de la onda de choque. Sin entrar en
consideraciones de este tipo, permitiremos que n tome dos valores distintos:
n=0.1yn = 1074, que reflejan una aceleracién muy eficiente y poco eficiente,
respectivamente.

La energia méxima posible para los protones relativistas en la corona
estard dada por el valor y,4c para el que la tasa de aceleraciéon iguale a la
suma de todas las tasas de enfriamiento,

to (i) = L + 1 UL T 1 (3.14)

Tendremos entonces dos valores de Y, dependiendo del valor de 7. Para
Cygnus X-1,
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2.2x107 5=0.1
Yméx ~ 5 _4 (315)
3.7x10° n=10"4,

lo que implica
2x10%eV  n=0.1
Foax =~ (3.16)
3.5 x 10MeV n=10"%

Comparando con el valor de ,,, concluimos que para n = 0.1 los protones
pueden alcanzar energias suficientemente altas como para que el enfriamiento
por radiacion sincrotréon y produccién fotomesonica sea efectivo. Para n =
10~* en tanto, bastaré en principio considerar sélo las pérdidas por colisiones

pp.

Para XTE J1118+480 los resultados son similares:

24 %107 n=0.1
Ymix ~ 5 . (317)
59x10° n=10"4,

lo que implica

2.3x10%eV 7 =0.1

Ernax ~ (3.18)
5.6 x 10*eV 7 =10"%

En este caso ymsx €5 mayor que y,, para los dos valores de 7, asi que tanto
las pérdidas por colisiones pp como por radiacién sincrotrén seran relevantes.

Ademas de las tasas de aceleraciéon y enfriamiento, existe en principio
un segundo factor que limita la energia méaxima posible para los protones
relativistas. Si no existen pérdidas, el limite superior para la energia esta dado
por aquel valor para el cual el giroradio R, es igual al radio de la corona.
Para un protén de energia F,, el giroradio vale

E
Ry = —£. 3.19
g eB ( )
Si reemplazamos R, por el radio de la corona, obtenemos el valor maximo de
energfa permitido. Utilizando los datos de las Tablas (2.1) y (2.2), las energias
méximas resultan de ~ 1 x 107 eV para Cygnus X-1 y ~ 3.3 x 1017 eV
para XTE J1118+480. Comparando con (3.16) y (3.18) observamos que son
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superiores a los hallados anteriormente. Por lo tanto la geometria y el campo
magnético no imponen limites més severos a la energia maxima, que queda
determinada por el balance entre las tasas de enfriamiento y aceleracion.

Para conocer completamente la distribucion de protones relativistas, resta
hallar la constante de normalizacién A, en (3.12). Esta puede obtenerse si
conocemos la energia total inyectada en protones relativistas por unidad de
tiempo. Adoptaremos aqui la hipdtesis de que ésta representa una fraccion
¢ra de la potencia de acrecion. En ese caso,

Ep,méx
GaMc? = 47TCRZ/ E,n(E,) dE,. (3.20)

Ep,ml'n
Reemplazando n(E,) de (3.12) e integrando, se obtiene facilmente que

)
Me 0.2 0.2

—1
Ap = Qrelm ( 'p,min p,méx) :

(3.21)

Cubriendo un rango amplio de pardmetros, permitiremos que ¢, tome los
valores ¢ = 1075, 1074, 1073 en el caso de Cygnus X-1, y ¢ = 1074, 1073,
1072 para XTE J1118+480. Los limites superiores son los calculados en (3.16)
y (3.18), y fijaremos Fpy, = 2m,c?. El valor numérico de A, es poco sensible
a estos limites, especialmente al de 4, vy por lo tanto al valor de .

Finalmente, en el caso de Cygnus X-1 la distribucién de protones relativistas
resulta

n(E,) =83 x 10 E,**cm eV ™! (3.22)

Qo = 1073 n=10"" Eus ~ 3.5 x 10" eV,

n(E,) = 7.6 x 10" E;**cm ™% V™! (3.23)

G = 1072 n=10"" FEosu ~2x10%eV.
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Mientras que para XTE J1118+480,

n(E,) =44 x 102 E**cm ™ eV"! (3.24)
Ga = 1072 n=10"" Eps ~ 5.6 x 10" eV,

n(E,) =42 x 102 E;**cm ™ eV~! (3.25)
Gt = 1072 =101 FEo 4 ~ 2.3 x10%eV.

Para el resto de los valores de ¢ las densidades simplemente disminuyen
en uno o dos d6rdenes de magnitud, ya que el factor de normalizacién A, es
directamente proporcional a este parametro, ver (3.21).

Estos resultados son validos siempre que los protones relativistas puedan
entregar por completo su energia antes de caer hacia el agujero negro. Para
que esta condicién se satisfaga, la tasa de enfriamiento debe ser mayor que
la tasa de acrecion:

tooe >t (3.26)

acr?

donde t,}. depende del radio de la corona y la velocidad tipica de acrecién,

t;clr = Uaer/ Re. Podemos estimar el valor méximo posible de v, pidiendo que

la suma de las tasas de enfriamiento iguale a la tasa de acrecién:
—1 -1
Z tcool,i = tacr' (327)
i

Las tasas de enfriamiento crecen con la energia de los protones, asi que bas-
tard imponer la igualdad anterior evaluando t;}ol a bajas energias. En ese
rango las pérdidas estan completamente dominadas por colisiones pp, proce-
so para el que la tasa de enfriamiento es practicamente constante para todo
valor de E,. El valor limite de vy, resulté de ~ 10% cm s en ambos sistemas.
Al no contar con ningiin modelo para v,.;, de aqui en adelante supondremos
que las condiciones en la corona son tales que su valor se encuentra debajo

del limite estimado.

Esto completa la descripcion de la distribucion de protones relativistas
en la corona y el andlisis de los distintos mecanismos de pérdida de energia.
El calculo de los espectros de produccion resultado de las interacciones mas
relevantes constituye el siguiente paso de nuestra investigacion.






CAPITULO 4

Calculo de espectros

El analisis de las tasas de enfriamiento permitié concluir que los proce-
sos hadrénicos més relevantes son las colisiones pp, la radiaciéon sincrotron y
también la produccion fotomesoénica en el caso de sistemas binarios o micro-
quasares con estrella donante de gran masa. La energia perdida por los proto-
nes se canaliza en emisién electromagnética y en la produccién de particulas
secundarias. En este capitulo se presentaran los resultados de los calculos de
los espectros de produccion.

4.1. Procesos radiativos

El producto més importante de las colisiones pp son los piones. Los piones
cargados tienen una vida media de ~ 107%s; luego decaen en muones con una,
probabilidad mayor al 99.9 %. Los muones su vez decaen para dar neutrinos
y pares electrén/positron:

G N A AR ZE
T —u 40, P — e+ v+, (4.1)

La vida media de los piones neutros es de ~ 8 x 10775, y decaen con una
probabilidad mayor al 98.8 % en dos fotones:
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58 4.1 Procesos radiativos

o — 27. (4.2)

Para calcular el espectro de produccién debido a este ultimo proceso,
seguiremos el formalismo de Aharonian & Atoyan (2000). Llamaremos ¢, (E.)
a la emisividad de fotones producto del decaimiento de piones neutros. Este es
el nimero de fotones emitidos por unidad de tiempo por unidad de volumen
con energia entre E, y E, + dE.,. De acuerdo con Aharonian & Atoyan,

> QW(EW)

Q’Y(EW) =2 2 — 2

dE,. (4.3)

min

Aqui Enim = E, + m2c*/AE,, y mc® ~ 135 MeV es la energfa en reposo del
m°. La emisividad de piones neutros se relaciona directamente con la seccién
eficaz 0,,. En la llamada aprozimacion de la funcional 6, ¢.(E,) esta dada
por la siguiente expresion:

Gx(Ex) = cny / 0 (Eﬂ — K (Ep - mp02>) opp(Ep) n(Ep) dE,

cny 5  Lbx o  Lbn
:E(Tpp mpc +Z n mpc +E .

Para la seccién eficaz 0,,(E,) usaremos la parametrizacién de la ecuacién
(3.4), sugerida por los mismos autores'. El pardmetro K, es la fraccién de
energia inicial del protén que se canaliza en la produccién de fotones. Fijare-
mos K, ~ 0.17, aproximacién vélida en un amplio rango de energias entre los
GeV y TeV. Por tltimo, n(E,) es la distribucién en energia de los protones
relativistas, y n, la densidad de protones térmicos (iones) en la corona.

Para el calculo de emisividades en el caso de las colisiones py, seguiremos
el tratamiento aproximado de Atoyan & Dermer (2003). La produccién de
piones procede ahora a través de los canales (3.6). Ambos procesos tienen
aproximadamente la misma seccion eficaz, asi que la probabilidad de que un
protén se convierta en neutrén es &,, ~ 0.5. Definiremos la tasa de colisiones
Vpy como el nimero de interacciones por unidad de tiempo. Estd dada por
una expresion idéntica a la tasa de enfrimiento t;vl, sin tener en cuenta la
inelasticidad:

Kelner et al. (2006) han propuesto una nueva parametrizacién para o,,. A las energias
discutidas en este trabajo, ambas parametrizaciones coinciden.
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vy (E,) i/m nph(E)EQdE/QE%a(E’)E’dE’. (4.5)

~ 9.2
Q’yp Eth/2'YI) Eth

Aqui las variables de integracién se refieren a la energia de los fotones, y la
energia umbral es de Ey, = 150 MeV. A partir de v, y la tasa de enfriamiento
podemos definir una elasticidad media K, como

Kp'y = ﬂ? (46)

que serd util mas adelante. La seccién eficaz en (4.5) y la inelasticidad K,
pueden aproximarse como la suma de dos funciones escalén. Para el canal de
produccién de un sélo pién (a = 0 en (3.6)),

o1 ~34x107%cecm?* K, ~02  200MeV < E’' <500MeV, (4.7

mientras que para el canal de producién de multiples piones (a = 1),

0y ~ 1.2 x 10728 cm? Ky~ 0.2 500 MeV < E'. (4.8)

Consideremos el canal de creacién de un tnico pién. Si se produce un 7°,
decaera en dos fotones con aproximadamente la misma energia media, £, ~
K E,/2 = 0.1E,. En el canal de creacién de piones multiples, la mayor parte
de la energia perdida por el protén se reparte entre tres piones, 7°, 7+ y 7.
En primera aproximacion, las energias de las tres particulas seran iguales,
~ K3E,/3 = 0.2E,. Entonces la energia de los dos fotones que se crean al
decaer el m° sera nuevamente de E, ~ 0.1,

Sean p; y ps = (1 — p1) las probabilidades de que la colisién py tenga lugar
a través del canal de un tnico pion o de piones multiples, respectivamente.
En términos de p; y po, la inelasticidad media se puede escribir como

Ky (Ep) = pri Ky + (1 = p1) K, (4.9)

de donde es posible despejar py,

() = B Ep) = Ko

4.10
e (4.10)

Usando (4.6), obtenemos la dependencia en E, de p;.
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Bajo todas la aproximaciones anteriores, la emisividad de 7 en la aproxima-
cién de la funcional d es

4x(Ey) = / (1= &) 1+ 2] 6 (Bx — 0.2B,) v (Ey) n(E,) dE,
(4.11)

=5[(1 = &n)p1(BE:) + p2(5ER)| vy (BER) n(5E;).

Teniendo en cuenta que por cada 7° se crean dos fotones, la emisividad de
fotones en la misma aproximacion resulta finalmente

g-(E,) = 2/qﬂ(Ew)5(Ev = Er/2) dE; (4.12)

=20 [(1 = &n) p1(10E,) + p2(10E,)] vy (10E, ) n(10E,).

El tercer proceso de interés es la radiacién sincrotréon. Para un protén
de factor de Lorentz v, cuya velocidad forma un dngulo o con el campo
magnético B, la potencia radiada por unidad de energia es (Blumenthal &
Gould, 1970):

V3e3Bsina E, [*
PE,) =" K. d€. 4.13
() = L Konte) de (113)
Aqui
JeB . 9
Ve = S sina 1y, (4.14)

es la frecuencia caracteristica de emisién. La potencia P(E,) tiene un maximo
pronunciado en ~ 0.3hv,, decreciendo exponencialmente después. La funcion
K5/3(x) es un caso de funcién de Bessel modificada de segunda especie. La
expresion anterior se generaliza inmediatamente para obtener la emisividad
en el caso de una distribucién de protones con angulos « arbitrarios:

3 Ep max 00
(E,) = V3e'B /an sina/ dE, n(E,) £y / de K 5(8).

 hmyc? hu, By /hve
(4.15)

Ep,ml’n

A partir de la emisividad, es posible calcular la luminosidad L. (E,) (en
erg/s) asociada a cada proceso. Supondremos una vez mas que la corona es
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homogénea, de manera que para obtener L.(E,) bastard multiplicar ¢,(E,)
por Eg y por el volumen total de la corona:

L,(E,) = E3 ¢ (Ey) &’z
A /VC (4.16)

= gﬁRS Ei ¢ (E5).

El espectro de neutrinos producto del decaimiento de piones cargados
puede calcularse de manera analoga. Para estimar la luminosidad de neutri-
nos pp seguiremos el enfoque de Christiansen et al. (2006). Asumamos que
por cada interaccién pp, la energia perdida por el proton se distribuye en
partes iguales entre tres piones, 7°, 7+, 7~. Al decaer, se crean dos v, y dos
v, con energia E, ~ E /4 por cada fotén con energia £, ~ E;/2 (ver (4.1) y
(4.2)). Entonces la luminosidad total en neutrinos es igual a la luminosidad
total en fotones:

E’y,méx Eu, max
/ L,(E,) dE, = / L,(E,) dE,. (4.17)

E’y, min Eu, min

Para obtener los espectros diferenciales es necesario relacionar las correspon-
dientes energias maximas y minimas. Bajo las mismas hipétesis,

E max E max
P ik (4.18)

¥, max — 6 v, max — 9 )

con expresiones idénticas para F, min.

A partir de estas relaciones y de (4.17), es inmediato obtener que

¢w(E,) =4q,(E,). (4.19)

En el caso de las colisiones pv, la emisividad ¢, puede obtenerse a partir de
argumentos analogos a los aplicados al caso de ¢, (Atoyan & Dermer, 2003).
En el canal de produccién de un tinico pion, la energia media de cada neutrino
es B, ~ E./4. Dado que E, ~ K1E, y K; ~ 0.2, se tiene que E, ~ 0.05E,.
El mismo resultado es valido en el canal de produccion de piones multiples,
ya que E, ~ KyE,/3 y K5 ~ 0.6. La probabilidad de produccién de un pién
cargado por cada colisién es ahora py es (2py + p1&p,). Teniendo en cuenta
finalmente que se producen tres neutrinos por cada 7, se llega a la siguiente
expresion para la emisividad de neutrinos:
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¢ (E,) = 60 (p1&n + 2p2) v, (20E,) n(20E,). (4.20)

4.2. Espectros de produccién

Las Figuras (4.1) a (4.4) muestran las luminosidades obtenidas para am-
bos sistemas. Los graficos cubren todo el rango de valores considerados para
la eficiencia de aceleracion 7 y para la fraccion ¢ de la potencia de acrecién
en protones relativistas.

Los resultados presentan ciertos rasgos comunes en ambos sistemas. El
espectro a altas energias esta completamente dominado por el decaimiento
de 7° producto de colisiones pp. A bajas energias la luminosidad se debe
principalmente a radiacion sincrotrén. De acuerdo con los resultados de las
Secciones 3.2 y 3.3, este proceso solo es relevante como mecanismo de en-
friamiento de los protones més energéticos en el caso del sistema con estrella
donante de gran masa, y unicamente para n = 0.1. Esto se ve directamente
en los espectros, ya que en el resto de los casos la luminosidad sincrotrén es
varios 6rdenes de magnitud menor que la luminosidad pp. Lo mismo ocurre
con las colisiones py. Sin embargo, la contribuciéon de este mecanismo es des-
preciable atin en dicho caso. Si comparamos los graficos para n = 0.1 con
los correspondientes para n = 1074, la diferencia se manifiesta en la energia
de corte del espectro. Para n = 107%, E, 1,4 ~ 10! eV, mientras que para
n=0.1, E, nma ~ 1.5 x 10" eV en ambos sistemas. Este resultado es razona-
ble, ya que 7 se relaciona directamente con la energia maxima de los protones
relativistas. El efecto del parametro ¢, en cambio es simplemente aumentar
o disminuir L, en un orden de magnitud, dado que las dos cantidades son
proporcionales. En cuanto a la forma funcional de los espectros, al igual que
la distribucion de protones las luminosidades siguen leyes de potencias. La
luminosidad pp puede ajustarse en todos los casos mediante una funcién del
tipo L, pp o< E7%1%. En el caso de la luminosidad sincrotrén, L, s oc E94.
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Figura 4.1: Luminosidad L, producto de radiacién sincrotrén de protones re-
lativistas y decaimiento de 7° creados en colisiones pp y py en Cygnus X-1. Los
graficos corresponden a 7 = 0.1 (aceleracién eficiente) y distintos valores de gy
A bajas energias domina la contribucién sincrotrénica y a altas energias la con-

tribucion pp. La luminosidad py es varios 6rdenes de magnitud menor para toda
E..
v
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Figura 4.2: Idem figura anterior, para = 10™* (aceleracién poco eficiente).
La contribucién sincrotrén es ahora despreciable frente a la contribucién pp al
espectro. Las colisiones py no eran relevantes en este caso.
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Figura 4.3: Luminosidad L, producto de radiacién sincrotrén de protones rela-

tivistas y decaimiento de 7° creados en colisiones pp y py en XTE J1118+4480.
Los graficos coresponden a 1 = 0.1 (aceleracién eficiente) y distintos valores de
Grel- A altas energias domina la contribucién pp, y a bajas energias la contribu-
cién sincrotrénica. Esta dltima es sin embargo érdenes de magnitud menor que la
primera.
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Figura 4.4: Idem figura anterior, pero para n = 10~* (aceleracién poco eficiente).
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Los espectros de produccion de neutrinos se muestran en las Figuras (4.5)

y (4.6).
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Figura 4.5: Espectros de produccién de neutrinos por decaimiento de 7+ creados
en colisiones pp y py para Cygnus X-1. La contribucién del dltimo proceso es
despreciable. Para el resto de los valores de ge, la luminosidad disminuye en un
orden de magnitud.
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Figura 4.6: Idem figura anterior para XTE J11184480. Las colisiones py no son
relevantes en este caso.



CAPITULO 5

Efectos de propagacion

Al propagarse hacia el exterior, los fotones interactian con los demads
campos en la corona. Una parte importante de estos fotones puede ser absor-
bida, de manera que el espectro final de emisién resulte distinto del espectro
primario de producciéon. En este capitulo se evaluara la importancia de este
efecto y sus consecuecias.

5.1. Opacidad y absorcion

La importancia de la absorcién puede cuantificarse a través de la opacidad
6 profundidad dptica 7. Si la intensidad inicial en rayos vy es I9(E, ), luego de
recorrer una distancia ¢ la intensidad sera:

L(E,) = I3(E,)e Pt (5.1)
Diremos que el medio es opaco a la propagacion de rayos v cuando 7 > 1,y

es transparente en caso contrario.

La expresion exacta de 7(E.,,7) depende del proceso fisico responsable
de la absorcién. En las condiciones tipicas de la corona (campo magnéti-
co y campo de radiacién intensos), existen dos mecanismos principales de
absorcién: la creacién de pares por aniquilaciéon con otro fotdn,

69
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Y+ —et+e, (5.2)
y la creacion de pares en un campo magnético,

v+ B —et+e. (5.3)

Para un fotén de energfa E, creado a una distancia r del centro de la
corona, la opacidad debido a aniquilacién v+ puede calcularse a partir de la
siguiente expresion:

(e 9]

(B = [

Aqui E, es la energfa de los fotones del campo de radiacién X de la corona,
npn su densidad, y o+ (Epn, E) la seccién eficaz de creacién de pares por

/ nph(Eph, 7“’) Oete— (Epha E,y) dEph d?“/. (54)

min

aniquilacion yv. Esta ultima estda dada por

N

oure (B B) = 122 (1-€) [26 (-2 + - (5] 69

donde

m2ct 1/2
- (1 _ e ) (5.6)
JOSNON

v 7o = 2.818 x 10713 cm es el radio clésico del electrén. La energia umbral
para la creacién de pares es Fyg = mec?/ E,.

La distribucién npn(Eph, ) es homogénea en el interior de la corona, y
estd dada por una ley de potencias del tipo (2.6). Supondremos que la de-
pendencia funcional en £, es la misma en el exterior, pero por conservacién
del flujo debe depender como r~2 de la distancia al centro de la corona.
Tendremos entonces que:

App B~ e Ben/Be p < R,

Nph (Epn, 7) = A (5.7)

—gh E—a ¢~ Epn/Ee r> R..
r
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La constante Agh puede hallarse de la misma manera que se obtuvo Ay, en
el Capitulo 2. Finalmente, a efectos del calculo de 7,,(E,, r) es importante
tener en cuenta que la energia Fip, tiene un valor minimo concreto. El campo
de radiacion de la corona tiene su origen en la Comptonizaciéon de fotones
del disco de acrecién. Este emite aproximadamente como un cuerpo negro de
temperatura Ty, por lo que es razonable tomar Fy, mm ~ kTy. De acuerdo
con Poutanen et al. (1997) y Mc Clintock et al. (2001), fijaremos kT3 = 100
eV y kTy = 24 eV para Cygnus X-1 y XTE J1118+4480, respectivamente.

La Figura (5.1) muestra la dependencia en energia de 7,, para valores
constantes de r. En la Figura (5.2) se puede observar la dependencia espa-
cial completa. Como se esperaba, la opacidad disminuye con el radio r. Un
foton creado en las capas més externas de la corona debe atravesar una dis-
tancia menor antes de escapar, y tiene por lo tanto menor probabilidad de
interaccién. Sin embargo, el valor numérico de 7., es notablemente distinto en
ambos sistemas. En el sistema con estrella compaiiera de baja masa, 7,, S 1
para todo valor de E.,. La corona es transparente a la propagacion de la radia-
ciéon gamma, que puede escapar casi libremente. Esto implica que el espectro
de produccién primario de las Figuras (4.3) y (4.4) y el espectro final de
emision seran muy similares. En el sistema con estrella donante de gran ma-
sa, T,, > 1 para un intervalo de energfa amplio, 5 x 10°eV < E, < 102 eV
aproximadamente. De acuerdo con las Figuras (4.1) y (4.2), esta es la regién
del espectro de produccion que concentra la maxima luminosidad, por lo que
la mayor parte de la energia emitida en fotones gamma serd absorbida y
transformada en pares. La diferencia en los resultados se entiende una vez
mas teniendo en cuenta que el campo de radiacién en la corona es algunos
6rdenes de magnitud menos denso en el sistema con estrella de baja masa. La
absorcién de la emision gamma en Cygnus X-1 explica porqué esta fuente no
fue detectada por EGRET ni, hasta ahora, por telescopios Cherenkov, como
MAGIC.

Aunque la region mas luminosa del espectro de produccién es absorbida
(0 no) a través de aniquilacién v, el proceso (5.3) de creacién de pares en un
campo magnético puede ser relevante a energias mas altas. El camino libre
medio para un fotén de energfa F, en un campo magnético de intensidad B
es

he B 4
Ap = 44— 7exp( ) (5.8)

€2 mec Besina 3¢

donde « es el angulo entre la direccion de propagacion del fotéon y la del
campo magnético, y By, = m2c?/eh ~ 4.4 x 10" G. La dependencia en E.
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Figura 5.1: Profundidad éptica 7., para distintos valores constantes de r en
Cygnus X-1 (panel superior) y XTE J1118+480 (panel inferior). De arriba hacia
abajo, las curvas corresponden a r = 0.1R., 0.5R., 0.75R. v R.. En el sistema con
estrella compafiera masiva 7,, > 1 en un amplio rango de energias, por lo que la

corona es opaca y esta region del espectro serd absorbida. En el sistema de baja
masa en cambio, la corona es transparente a la propagacion de los rayos gamma.

se encuentra en el parametro &,

E, B
$= 9 By (5:9)

Podemos estimar a partir de qué valor de £, el camino libre medio es menor
que el radio de la corona. Fijando a@ = 7/2, y tomando como valores repre-
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Figura 5.2: Profundidad éptica 7., en funcién de la enegia E, y el radio r de
creacién del fotén para Cygnus X-1 (panel superior) y XTE J1118+480 (panel
inferior). La opacidad disminuye hacia el exterior de la corona.
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sentativos para ambos sistemas B ~ 10 Gy R. ~ 5x 107 c¢m, se obtiene que
Mp < R. st E, Z 10" eV. La probabilidad de absorcién es relevante sélo
para los fotones energéticos, en la region del espectro de produccion donde la
corona es transparente a la absorciéon 7. Esto indica que incluso en el caso
de baja masa el espectro a altas energia podria verse modificado.

5.2. Espectros secundarios y cascadas elec-
tromagnéticas

Nos concentraremos ahora en el caso de Cygnus X-1 para analizar los
efectos de la absorcién. Los pares eTe™ creados en la corona interactian
con los deméas campos, perdiendo parte de su energia y produciendo una
segunda generacion de fotones. Si la energia de los nuevos fotones se ubica en
el rango donde existe absorcion, se creara una segunda generacion de pares.
Se desarrolla asi una cascada electromagnética, que continia hasta que la
energia de los fotones se reduce por debajo del umbral de creacién de pares.
El efecto final de la cascada es degradar la energia de los fotones primarios,
modificando la forma del espectro de produccién original al redistribuir la
energia hacia frecuencias mas bajas.

La absorcién de la primera generacion de fotones no basta por si sola pa-
ra asegurar el inicio de una cascada electromagnética. Para establecer si las
condiciones fisicas en la corona son las adecuadas debemos analizar el com-
portamiento de los leptones. El primer paso consiste en identificar los meca-
nismos de enfriamiento de pares méas efectivos. Consideraremos tres procesos
principales: radiacion sincrotrén, efecto Compton inverso y Bremsstrahlung
relativista.

La tasa de enfriamiento por radiacién sincrotrén para un electrén (positrén)
de factor de Lorentz ~, es:

. éO’TUB

to! =
s 3 mec

Ve- (5.10)

Este resultado es vélido en el régimen clésico. Cuando los campos magnéticos
son importantes o los electrones muy energéticos, deben tenerse en cuenta po-
sibles efectos cudnticos. De acuerdo con Baring (1989), la expresion adecuada
para la tasa de enfriamiento en este limite es:

a m.c1 [P
= — " — A t dt A1
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donde
2B. 1 ¢ (512)
T3 Byl ¢ '
y la funcién A, vale
2 Bey
Ault, 2) = 55 51(5/3(2) — (1 — t) Kay3(2). (5.13)

Sin embargo, la expresion cuantica se aparta de la clasica s6lo a muy altas
energias, 7. ~ 10'°, por lo que las correcciones no son importantes.

En el caso de la dispersién Compton inversa por electrones, las correccio-
nes cuanticas son relevantes. En este régimen el electron cede casi toda su
energia al fotén. La seccién eficaz de Thomson debe ser reemplazada por la
de Klein-Nishina, que decrece drasticamente. Para calcular la tasa de enfria-
miento usaremos la parametrizacién de Aharonian & Atoyan (1981), que se
reduce apropiadamente a los limites clasico y cuantico:

2nrim.cd  [Ymax ] b 6
frd =20 ¢ — — 4~ | In(1+b) —In*(1+b
© - /wm wbl<6+2+b) n(l+0b) —In*(1+b)

(5.14)

1 1163/12 + 8b2 + 13b+ 6
_2Li< )_ /12 + 8b* + +

0 TEE ]n(w) dw.

Aqui n(w) es la densidad de fotones con energia w, b =4+, LQ, y Li(x) es
MeC
la funcién dilogaritmica:

Ulnt
Li(x):—/ %tdt. (5.15)

El Bremsstrahlung es la radiacion producida por un electrén relativista al
ser acelerado en el campo electrostatico de otra particula cargada. Para un
electron individual en presencia de un plasma totalmente ionizado de ntimero
atémico Z y densidad n,, la tasa de enfriamiento esta dada por:

tor =4n, Z*r2ac (Inv, +0.36) . (5.16)

Aqui r, es el radio clésico del electron y a ~ 1/137 es la constante de estruc-
tura fina.
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Usando los pardmetros fisicos caracteristicos de Cygnus X-1 presentados
en la Tabla (2.1) se calcularon la tasas de enfriamiento para los tres procesos.
Como se observa en la Figura (5.3), la pérdida de energia estd completamente
dominada por radiacion sincrotréon para todo valor de 7.

1.x10%
Sincrotrén
——  Compton
1.x10 |
-——- Bremsstrahlung
~ 1.x10% ¢
n
S
7
~ 100000. ¢
100 ¢

1 100 10000 1.x10° 1.x 108
Ye

Figura 5.3: Tasa de enfriamiento para un electrén en la corona de Cygnus X-1.
El proceso mas relevante es la radiacién sincroton.

Para asegurar el inicio de una cascada sincrotronica, debemos establecer
si los pares en la corona son suficientemente energéticos para emitir fotones
con energia en el rango de absorcion. La aniquilaciéon v+ es el mecanismo
de absorcién mas importante, pero existen otros procesos fisicos capaces de
producir pares ademds de éste. En particular, los pares ete™ también se
producen por decaimiento de piones cargados creados en colisiones pp y py.
De acuerdo con Schlickeiser (2001), la emisividad de e* secundarios por de-
caimiento de 7% creados en colisiones pp viene dada por:

enlax qu (/yu) (5'17)

[ e
Ge(Ve) = 5 dy e —F———= dry, ——t=.
W) M ) AT

Los limites de integracion son v = vo v/, & 1/792 — 14/y2 — 1y v =104,
mientras que la funciéon P(v7) se define como
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!
P(y1) = 277 (3 _ 271;,{) (ymi) = (5.18)

€

La emsividad de muones en tanto puede igualarse a la de piones con muy
buena aproximacion, ¢,(v,) = ¢-(7x), donde g, estd dada por la expresién
(4.4).

Para hallar el espectro de pares producto del decaimiento de piones crea-
dos en colisiones p7y, seguiremos nuevamente a Atoyan & Dermer (2003).
Bajo el mismo tipo de aproximaciones usadas para hallar la emisividad de
fotones (4.12) y de neutrinos (4.20), la emisividad de pares resulta

Ge(Ee) 22 20 (p1€ym + 2p2) Vpy(20E,) n(20E,). (5.19)

El proceso de creacién de e* por aniquilacién vy fue estudiado por Aha-
ronian et al. (1983). De acuerdo con estos autores, la tasa de produccién de
pares puede ser aproximada por la siguiente expresion:

2 o0 o0 462
fe(Ye) & ﬁcaT/ de, ny(;v) / de nphgeph) [ ( 1 )
Ve €y €v/47e (e —e) €ph Vel€y =7
denYe(€4 — Ve 2 (26,6, — 1)€2 1 et
In ( €pnYe(€y — . )) — 86, epnt (2¢,€pn ) 'Y—(l _ ) _ o 2]'
€y Yel(€y — Ye) €x€ph ) V2(€y — Ve)
(5.20)

Aqui n,(€e,) y npn(€pn) son las distribuciones en energia de los dos campos de
fotones que intervienen en la colision, escritas en términos de las energias adi-
mensionales €, pn = E, pn/mec?. En este caso, nyn(epn) es el campo de radia-
cién de la corona (2.14), y n,(e,) la densidad de fotones . Para obtener esta
tltima se ajustaron las curvas de luminosidad L, (E,) mediante leyes de po-
tencias. Luego se calculd la densidad usando que L, (E,) = 4w Rec B2 n,(E,).
Teniendo en cuenta que la contribucion mas importante al espectro de pro-
duccién de rayos gamma es la de las colisiones pp, el analisis se concentré tni-
camente en este caso. En un amplio rango de energia, el ajuste de las curvas
pp en (4.1) y (4.2) resultd en una ley de potencias del tipo n, oc EZ*19.

Las curvas de emisividad de pares predichas por n.(7.) presentan una
forma funcional del tipo ley de potencias, n.(7.) = A. £3. Se implementé un
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método de normalizacién aproximado para ajustar el valor de la constante
A, respetando conservacién de la energfa. La luminosidad total en pares e*
producto de la aniquilacién v+ se relaciona con la luminosidad total en rayos
gamma a través de la opacidad 7:

L= / (1—e™) E,q,(E,) dE,, (5.21)

donde la integral debe calcularse en el rango de E, donde existe absorcién.
Por otro lado,

L.=4rR2c / E.n.(E.) dE,
(5.22)
=AnR2c A, / E7?dE..

Conocida L, a partir de (5.21), el valor de A, se obtuvo directamente apli-
cando la tltima expresion. Cabe aclarar que en rigor, 7., depende también
de la distancia r al centro de la corona. Pero en el caso de Cygnus X-1,
7 > 1 para todo r, por lo que la integral (5.21) es practicamente insensible
a la dependencia espacial. A efectos del cdlculo, se tomé el valor de 7., en
r=0.5R..

La luminosidad L. resulté de ~ 7.2 x 103%erg st y ~ 7.8 x 10*erg
s7! para ¢ = 1073 y n = 0.1 y n = 1074, respectivamente. Comparando
con los correspondientes valores de L, en el mismo intervalo, la absorcién
es casi total. Aplicando (5.22), se obtuvo que A, ~ 2 x 10%eVZem™ y
A, ~ 4.2x10% eV? cm 3 para los mismos pardmetros. Finalmente, el espectro
en energia de los pares e* se calculé a partir de n.(E.) usando que L.(FE,) =

4T R2c E? n.(E,).

Las curvas de L.(E.) para los tres procesos considerados se muestran
en la Figura (5.4). El grafico corresponde al caso n = 0.1 y ¢ = 1073
La principal fuente de produccién de e* son las colisiones pp. Aunque la
luminosidad es baja, se alcanzan energias considerables: E, ~ 10'2 eV para
n=10"%y E, ~ 5 x 10'3 eV para = 0.1. Sin calcular en detalle el espectro
de emisién sincrotréon de estos pares, podemos analizar cualitativamente si
sera absorbido o no. La potencia radiada por un electréon de energia E, tiene
un maximo agudo alrededor de 0.3 v, donde v, es la frecuencia caracteristica:

B E. \*
Ve = ¢ sina( ) . (5.23)
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Figura 5.4: Espectro de produccién de pares debido a decaimiento de 7 creados
en colisiones pp y py, y aniquilacién y. Se muestra tinicamente el caso g = 1073,
para el que la luminosidad en pares es la maxima obtenida.
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Para obtener un resultado concreto, podemos promediar v, respecto de «,
el angulo entre el campo B y la velocidad del electrén. De acuerdo con los
resultados de la seccion anterior, la corona es opaca a los fotones con energia
entre 107 eV y 102 eV aproximadamente. Para que hi, se ubique dentro de
estos limites, la energfa de los pares debe estar en el rango 3 x 101%eV <
E, <3 x 103 eV. Esta condicién se cumple ampliamente para los pares pp
(al menos en el caso n = 0.1), por lo que las condiciones para el inicio de una
cascada electromagnética se satisfacen.



CAPITULO 6

Distribucion monoenergética de
protones

En este capitulo repetiremos brevemente el calculo de espectros, pero
ahora como producto de la inyeccién de una distribucion monoenergética de
protones relativistas en la corona.

6.1. Caracterizacion de la distribuciéon

El horizonte de eventos de un agujero negro es simplemente una superficie
en el espacio-tiempo, no ocupada por materia. Sin embargo, para un obser-
vador externo al horizonte, su superficie se comporta como una membrana
fisica bidimensional de fluido viscoso, con propiedades mecénicas, eléctri-
cas y termodindmicas definidas. Este enfoque se conoce como paradigma de
la membrana (Thorne et al., 1986). De acuerdo a este modelo, es posible
describir la interaccién del agujero negro con el exterior en términos de las
ecuaciones familiares de Navier-Stokes, Maxwell, etc.

Una de las predicciones mas interesantes del paradigma, es que el ho-
rizonte de un agujero negro se comporta como una esfera conductora. Si
se aproxima una carga de prueba a una esfera conductora, las cargas en la
misma se reacomodan hasta que el campo eléctrico en su exterior alcanza la
configuracion electrostatica. Si la carga de prueba se mueve, el campo alcanza

81
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su nueva configuracion luego de un cierto tiempo caracteristico relacionado
con la resistividad de la esfera. Algo analogo ocurre cerca del horizonte de un
agujero negro. Si se acerca una carga, la curvatura del espacio-tiempo distor-
siona el campo eléctrico. Si la carga se desplaza, las lineas de campo no se
reacomodan instantaneamente debido a la velocidad finita de propagacion de
las ondas electromagnéticas. Todo ocurre como si la superficie del horizonte
fuera una esfera metalica de resistividad superficial Ry = 47 ~ 377 ().

Si el agujero negro estd en rotaciéon en una regiéon de campo magnético
B, el horizonte se comportard ademas como un dinamo. Las lineas de campo
magnético tenderan a rotar con el agujero negro, lo que generard un campo
eléctrico. Si la rotacion es rapida, el campo eléctrico creara una diferencia de
potencial enorme entre los polos y el ecuador del agujero negro:

M, B
AV &~ ryB ~ 4.5 x 107 Volts ( A;@H) (ﬁ) . (6.1)

donde 7y es el radio del horizonte. Esta diferencia de potencial puede ser
responsable de acelerar particulas cargadas del plasma que rodea al agujero
negro a lo largo de las lineas de campo. Si se tiene un conjunto de particulas
de carga e, cada una serd acelerada hasta alcanzar una energia £ ~ eAV,
resultando idealmente en una distribucién monoenergética. La potencia total
cedida a las cargas en este proceso es

Mss\> [/ B \?
Pa3x 10928 (2BH i 6.2
S\, ) Ua (62)

Supondremos que este mecanismo es el responsable de la aceleracién de
protones en la corona. A diferencia del caso de aceleracion por shocks, no es
razonable ahora plantear una distribucion espacialmente homogénea para los
protones relativistas. Dado que las particulas son aceleradas desde el ecuador
hacia los polos, consideraremos que son despedidas desde las cercanias del
agujero negro en forma de dos conos, atravesando la corona hacia el exterior.
Cada uno subtiende un cierto dngulo sélido €2 visto desde el objeto compacto.
El flujo de energia en protones relativistas a través de una seccion de radio
r de cada cono es igual a la potencia inyectada P. Si llamamos n (en cm™?)
a la densidad de protones y £, a la energfa, PP puede escribirse como:

p:// 2 en ES(E — E,) dE dO (6.3)
QJO
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donde se us6 que la velocidad de los protones relativistas es v, ~ c. Para
estimar n fijaremos (2 = 7. La energia £, puede obtenerse directamente de

(6.1), E, = eAV.

Para Cygnus X-1, B ~ 6 x10° G y Mgy ~ 10M, v la energfa de la distri-
bucién monoenergética resulta £, ~ 10'°eV. En el caso de XTE J1118+480,
B ~ 10"G y Mgy ~ 6.5M;,. Los protones seran acelerados hasta alcanzar
E, ~ 3.2x 10" eV. Volviendo a los resultados del Capitulo 3, podemos hallar
cuales son los mecanismos de enfriamiento relevantes para estos valores de
E,. En el caso de Cygnus X-1, las tasas de enfriamiento por colisiones pp,
py y radiacion sincrotrén resultan comparables. Para XTE J1118+480 los
mecanismos mas eficientes son la radiacion sincrotrén y en menor medida las
colisiones pp.

6.2. Espectros de produccién y efectos de ab-
sorcion

Los espectros de producién pueden calcularse a partir de expresiones si-
milares a las del Capitulo 4. En el caso del espectro de radiacién sincrotrén,
basta usar en (4.15) que la distribucién en energia de los protones relativistas
ahora toma la forma n(E,) = nd(E — E,), donde n es la que se obtiene de
(6.3). La emisividad sincrotrén resulta entonces

3 00
¢(E,) = @ /an sin o £y / d§ Ks/3(8). (6.4)

- 2
drhmyc Ve JE, Jhwe

La misma idea se aplica a las colisiones pp. La expresiéon (4.4) para la
emisividad de piones neutros sigue siendo valida:
cny,

= G 0w (B (). (6.5)

Todos los 7 se crean ahora con la misma energia, E, = K, (E, — m,c*) con
K, ~ 0.17. El ntmero de fotones con energia E, creados en el decaimiento
de los 7 es:

2
n(E))dEy = ————— dE,, (6.6)

2 _ 24
E2 —mzc

Entonces la emisividad de fotones resulta
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cn 2
Gy = 2= Opp (Bp) 1 () NiErrs

K Trp

™

Los limites para FE, pueden hallarse por consideraciones cinematicas. En
el sistema de referencia del centro de masa cada fotén tendra una energia
ES™ = mgc*/2. En el sistema del laboratorio,

(6.7)

_ pem 1 — fBr cosa
YT Yy /1_/82 )

donde « es el angulo entre el impulso del 7° antes de decaer y la direccién
de emision de los fotones. Por lo tanto ¢, se extiende entre

1— 1/2 1/2
ﬁﬂ Ecm S E»y S 1 + ﬁﬂ' Ecm'
1+ ﬂﬂ' K I /Bﬂ' K

(6.8)

La emisividad de fotones debido a colisiones py puede estimarse siguiendo
exactamente los mismos pasos, usando esta vez la expresiéon (4.11) para la
emisividad de piones neutros.

La luminosidad L, (E,) en erg/s asociada a cada proceso es

L,(E,) = Ez/v%(Ev) &z, (6.9)

El volumen de integracion se reduce ahora a la region ocupada por los proto-
nes relativistas (cono), y debe tenerse en cuenta que ¢, tiene una dependencia
espacial a través de la densidad de protones, n oc 772, ver (6.3).

La Figura (6.1) muestra los espectros de produccién electromagnética
para los dos sistemas. Los resultados son similares a los obtenidos para la
distribucion de protones tipo ley de potencias. La parte a bajas energias
del espectro se debe a radiacién sincrotron, y la regién a altas energias a
colisiones pp y, para Cygnus X-1, a colisiones p~.
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Figura 6.1: Espectro de producciéon de fotones para una distribucion mo-
noenergética de protones relativistas en Cygnus X-1 (panel superior) y XTE
J11184-480 (panel inferior). En ambos casos la radiacién sincrotrén domina el
espectro a bajas energfas. A altas energias la emisién se debe a colisiones pp y py
en el caso del sistema con estrella donante de gran masa. Las curvas de luminosidad
para estos dos procesos se superponen.
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En el caso del sistema con estrella companera de baja masa ambas contri-
buciones son del mismo orden, mientras que en el sistema con companera de
gran masa el espectro sincrotron es casi dos 6rdenes de magnitud mayor. En
este ultimo caso ademas, las contribuciones pp y py son practicamente indis-
tinguibles. La forma funcional de las curvas de luminosidad es nuevamente
la de leyes de potencias. Para el espectro sincrotrén, L. o Ei'g. En el caso
de las colisiones pp y py, Ly o< EZ.

Los resultados sobre los efectos de absorcién del Capitulo 5 siguen siendo
validos: la corona es transparente en el sistema con companera de baja masa,
pero es opaca en el de caso de companera de gran masa. Para evaluar la
posibilidad del comienzo de una cascada electromagnética, podemos repetir
el mismo anélisis aplicado a la distribucion de protones tipo ley de potencias.
La Figura (6.2) muestra el espectro de produccién de pares e* por colisiones

pp-.

Log Le (erg/s)
N N N N w w
N N (e)) [00] o N

7 8 9 10 11 12 13
Log E. (eV)

Figura 6.2: Espectro de produccién de pares et por colisiones pp en Cygnus X-1.

Los pares pierden energia por radiacion sincrotrén. De acuerdo con los re-
sultados de la Seccion 5.2, para que la emision sincrotréon sea absorbida la
energia de los pares debe encontrarse aproximadamente en el rango 101%eV<
E. < 3 x 10™eV. El espectro de la Figura (6.2) satisface esta condicién,
aunque la luminosidad de pares en este rango es més baja que en el caso
anterior y los pares son menos energéticos.



CAPITULO 7

Conclusiones

En este trabajo hemos analizado las consecuencias de la inyeccién de una
distribucion de protones relativistas en la corona de agujero negro galacti-
co acretante. La motivacion principal consistio en evaluar la posibilidad de
produccién eficiente de radiaciéon de alta energia en estos objetos. Para hacer
predicciones cuantitativas concretas se estudiaron dos sistemas particulares:
Cygnus X-1 y XTE J1118+480, representantes del grupo de binarias de rayos
X con estrella donante de gran masa y baja masa, respectivamente.

La corona se caracterizé aplicando una serie de hipdtesis sencillas. Se
supuso que la corona es una regién esférica de radio R, ~ 107 — 108 cm,
compuesta de plasma térmico totalmente ionizado. La temperatura tipica de
los electrones en la corona es de T, ~ 10°eV, mientras que la temperatura
de los iones es mucho mayor, T; ~ 102eV. La densidad de particulas es
del orden de n. ~ n; ~ 10 cm=3. El valor del campo magnético es de
B ~ 107 G, y se obtuvo planteando equiparticién estricta entre la densidad
de energia magnética en la corona y de energia cinética en el jet. El campo de
radiacion en la corona es una ley de potencias, npy < E ", de indice espectral
a = 1.6 — 1.8 que se extiende hasta ~ 150 keV.

Como ejemplo més importante se consideré una distribucion de protones
relativistas del tipo ley de potencias: n(E,) < E, I' con ' = 2.2. Esta forma
funcional es resultado de la aceleracién por difusién de particulas a través
de ondas de choque que se propagan en el plasma de la corona. La energia

87



88

méxima de los protones relativistas result6 de E, ~ 10 eV si la aceleracion
es eficiente, y de E, ~ 10! eV para el caso de aceleracién poco eficiente. Bajo
las condiciones fisicas en la corona, los protones pierden energia eficientemen-
te a través de tres mecanismos: colisiones inelasticas con protones térmicos
(pp), radiacién sincrotrén, y colisiones ineldsticas con fotones (py). Las coli-
siones pp dominan ampliamente el enfriamiento hasta energias E, ~ 10 eV;
los protones atin mas energéticos se enfrian eficientemente por radiacion sin-
crotron y colisiones py. Este tltimo proceso sélo es relevante en el sistema
con estrella donante de gran masa, ya que la densidad de fotones en la corona
es mucho mayor que en el sistema con companera de baja masa.

La contribucién de las colisiones pp al espectro de produccion electro-
magnética se extiende hasta energfas muy altas: E, ~ 10" eV y B ~ 10 eV
para los casos de aceleracion poco eficiente y muy eficiente, respectivamente.
La region menos energética del espectro esta dominada por radiacién sin-
crotron, mientras que la contribucién de las colisiones py no es significativa
en ningun caso. El maximo de las curvas de luminosidad se ubica alrededor
de E, ~ 10%eV; para ciertos valores de los pardmetros la luminosidad méxi-
ma alcanza 1032 erg s7! en Cygnus X-1, y 103" erg s7* en el caso de XTE
J11184-480.

Los efectos de absorcién no son importantes en el sistema con companera
de baja masa. La corona es transparente a la propagacion de los fotones, por
lo que el espectro de produccién es también el espectro final de emision. En el
sistema con companera de gran masa en cambio, la corona es casi totalmente
opaca al escape de los fotones con energia entre ~ 107eV y ~ 102eV. El
proceso de absorcién mas importante es la aniquilacién de los fotones gamma
con el campo de rayos X de la corona para crear pares e*. Una segunda
fuente importante de pares e* es el decaimiento de piones cargados creados en
colisiones pp. Los pares pierden energia por radiacién sincrotrén, emitiendo
fotones cuya energia cae nuevamente dentro del rango de absorcion. Esto
asegura el inicio de una cascada electromagnética.

Aunque en este trabajo se han adoptado dos microquasares como casos
de estudio concretos, las mismas ideas pueden aplicarse a sistemas mas ge-
nerales. El modelo es en principio valido en el entorno de objetos compactos
acretantes presenten o no jets. La simplicidad de las hipétesis planteadas im-
pone claramente ciertas limitaciones. En futuras aplicaciones, en particular
la hipétesis de isotropia y homogeneidad de la corona sera reemplazada por
un modelo de corona autoconsistente, que incorpore la dependencia espa-
cial de los pardametros caracteristicos. Esperamos sin embargo que los valores
calculados aqui sean correctos en orden de magnitud.
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En préximos trabajos se considerard también extender la region de in-
teraccion a la base de los jets. El analisis se concentrard principalmente en
binarias de rayos X con estrella donante de baja masa, que son hasta este mo-
mento las menos estudiadas. El objetivo sera desarrollar un posible modelo
para explicar la emisién de rayos gamma detectada en este tipo de sistemas,
y comparar los resultados con las caracteristicas globales de las fuentes del
halo galactico. Esto es relevante ya que en un futuro cercano, el niimero de
fuentes conocidas aumentara gracias a las observaciones de los telescopios
Cherenkov terrestres y la entrada en funcionamiento de la nueva generacion
de observatorios espaciales.
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APENDICE A

Mecanismo de aceleracion de Fermi

Las ondas de choque o shocks describen perturbaciones en un plasma que
se propagan a una velocidad superior a la velocidad del sonido en el medio. Se
produce entonces una discontinuidad en las propiedades del plasma a uno y
otro lado del shock. Consideremos por simplicidad una onda de choque plana
propagandose con velocidad U. Supongamos que el plasma delante del shock
se encuentra en reposo. En el sistema de referencia en reposo respecto del
shock, esta regién de fluido se aproxima con velocidad vy = |U|, tiene presién
p1, temperatura T y densidad p;. El fluido detras de la onda de choque se
aleja de ésta con velocidad vq, y su presion, temperatura y densidad son ps, T
y po, respectivamente. Las propiedades del fluido a ambos lados se relacionan
mediante las leyes de conservaciéon de masa, momento y energia a través de
la discontinuidad:

e Ecuacién de continuidad

V.(pt) =0 = piv1 = pavy (A1)

e Conservacion de momento
V.(p0)T=—-Vp = pi+pv; =ps+ pavs (A.2)
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e Conservacion de energia, equivalente a la ecuacion de Bernoulli

1 1 1
V. l<§1)2 + w) pﬁ] =0 = (QU% + w1) p1v1 = (5“3 + W2) P202
(

A.3)

Aquiw = €,+p/p es la entalpia especifica y €, es la energia interna. Para un
gas ideal, la energia interna y la presion se relacionan mediante la constante
adiabatica v, p/p = (7 — 1)€ins.

Estas ecuaciones pueden resolverse para hallar p, p y v a un lado de la onda
de choque en funcién de las mismas cantidades al otro lado. Es conveniente
antes introducir una nueva cantidad, la razén de compresion r:

P2
r=—. A4
P1 ( )

Se encuentra entonces que:

P2 V2 (v+1)
_P_ V2 _ , A5
o =12 (4.5)

r

P2 2yMP—(y—1)
D1 (v+1)

(A.6)

Aqui M = v/c es el nimero de Mach. En el limite de shocks fuertes (M > 1)
y gas ideal monoatémico (v =5/3), r — 4.

A fines de los anos 1970 varios autores entre ellos Fermi, desarrollaron
independientemente la idea de un mecanismo de aceleracién relacionado con
ondas de choque en ambientes astrofisicos. La Figura (A.1) esquematiza la
situacién. Una particula de alta energia difunde en cualquiera de los lados
del shock por dispersion en irregularidades magnéticas. Estas pueden ser, por
ejemplo, ondas de Alfvén excitadas en el plasma por las mismas particulas
al difundir. Asumiendo que la velocidad local de Alfvén es mucho menor que
la velocidad de la onda de choque, al orden més bajo los centros dispersores
pueden considerarse en reposo con respecto al fluido. De esta manera la
energia de la particula en el sistema localmente en reposo no cambia en cada
dispersion.

Denotaremos con cantidades sin primar a aquellas medidas en el sistema
en reposo respecto del fluido delante de la onda de choque, y con cantidades
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delante del
shock

m

detras del shock

Figura A.1: Esquema de la trayectoria de una particula que atraviesa una onda
de choque. La linea punteada indica un posible caso en que la particula escapa y
no vuelve a cruzar el shock.

primadas a las medidas en el sistema detras del shock. Consideremos una
particula de energia FE; delante del shock. Eventualmente lo cruzara, con
su velocidad formando un angulo 6; con la normal. La energia medida en el
sistema de referencia en reposo respecto del fluido detrés de la onda de choque
es E.. Esta se relaciona con E; mediante la correspondiente transformacion
de Lorentz, y se preserva mientras que la particula permanece es esta region.
Si vuelve a cruzar el shock, esta vez formando un angulo €., la energia final
E; estard dada por la combinacién de dos trandformaciones de Lorentz:

&:FQ

7 21(1 = Brercos 04) (1 + By cos b)), (A.7)
1

donde [,q es la velocidad relativa entre los fluidos a ambos lados de la onda
de choque y T'% el factor de Lorentz correspondiente. La tinica aproxima-
cién utilizada en (A.7) es que se puede despreciar la energia en reposo de
la particula. Para ondas de choque no relativistas (G, < 1), la distribucién
angular de las particulas dispersadas que cruzan el frente es aproximada-
mente isotrépica. En ese caso, (cosl,) ~ —2/3 y (cos b)) ~ 2/3. Entonces la

ganancia promedio de energia por cada ciclo de cruce es:

<%> ~ 1+ Bra ({cosb) — (cosby)) =~ 1+ éﬁrel. (A.8)
1 3
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La ganancia es de primer orden en (3., por lo que este mecanismo se conoce
también como mecanismo de Fermi de primer orden.

Mientras que una particula inicialmente delante de la onda de choque
siempre lo atravesard, una vez del otro lado existe cierta probabilidad de
que sea advectada y nunca vuelva a cruzarlo. La probabilidad de escape Py
puede obtenerse del cociente entre el flujo promedio de particulas que escapan
y las que cruzan el frente por segunda vez. Para una velocidad (3, del fluido
detras del shock, asumiendo nuevamente isotropia en la distribucion de las
particulas, P.. = 45. La probabilidad de que vuelva al shock y lo atraviese
k veces es entonces Py = (1 — Pesc)k. Por lo tanto, la energia de la particula
después de k cruces resulta:

E=E, (1+%)k. (A.9)

Aqui F; es la energia inicial y AFE la ganancia neta por cruce. El nimero de
particulas con energia mayor que cierto valor E debe ser

d
£(> E) X (1 - Pesc)k (AlO)
In(E/E;
donde k = ™ (1n:_ éEz/)E) La expresion anterior puede escribirse como
M B —B-(-1)mE (A.11)
o = nk, .

donde B es una constante y

In(1 — P) r+2

P=1nasae/m) " ro1

(A.12)

Entonces, en su forma diferencial, la distribucién en energia de las particulas
toma la forma de una ley de potencias,

dn

—(F) x E7". A3

() (A.13)
En el caso particular de una onda de choque fuerte en un gas monoatémico,
r =4y I' = 2. En condiciones fisicas reales, el indice espectral observado es
algo mayor. La diferencia puede deberse a que la presién de las particulas
aceleradas modifica la estructura del shock.



