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Resumen

Algunas de las fuentes de rayos gamma galdcticas son sistemas binarios en los que una
de las componentes es una estrella de gran masa y la otra es una estrella similar o un objeto
compacto (ya sea una estrella de neutrones o un agujero negro de masa estelar). Este tipo
de binarias presenta emisién no térmica en las bandas de radio y de rayos-X, generada por
particulas ultra-relativistas que son aceleradas, generalmente, en ondas de choque fuertes re-
lacionadas con flujos de plasma. Es probable que la radiacién proveniente del sistema binario
sufra absorcién y reprocesamiento en el medio local, por lo que su estudio puede proveer
informacién del emisor y de las propiedades del medio. Ademads, la investigaciéon de estos
objetos puede proporcionar conocimientos de los procesos fisicos no térmicos que ocurren en
escenarios astrofisicos extremos, con flujos de materia altamente supersénicos, plasma turbu-
lento, campos magnéticos fuertes, campos de radiacién intensos y medios densos.

El objetivo principal de este trabajo es caracterizar la fisica de altas energias de binarias
de rayos gamma, lo cual permite determinar los procesos radiativos dominantes y testear
teorias de aceleracién de particulas. Para ello, se incorpora un modelo genérico de los pro-
cesos relativistas que ocurren en estos sistemas. En este modelo se considera un mecanismo
capaz de inyectar particulas relativistas en un punto del entorno de la estrella de gran masa,
las cuales interactiian con el medio circundante produciendo radiacion de altas energias. Se
desarrolla una herramienta que permite explorar cémo afecta al flujo emitido por el sistema
binario la posicién del inyector respecto a la estrella, vista por un observador en la Tierra.

Teniendo en cuenta las mejoras observacionales presentes y futuras, que posibilitaran un
incremento de la cantidad de fuentes observables, es oportuno investigar en detalle los proce-
sos fisicos que subyacen a la emision de este tipo de fuentes. Es atin un problema abierto el
poder identificar sin ambigiiedades los procesos de emision y absorcién de radiacion relevantes
en fuentes astrofisicas de altas energias.

Los resultados de este trabajo y sus futuras ampliaciones permitiran abordar estudios po-
blacionales relacionados con parametros astronémicos hoy en dia poco conocidos, tales como
la tasa de formacion de binarias de gran masa, su vida media y su funciéon de luminosidad.
Esto puede lograrse al establecer cotas aproximadas de la cantidad de fuentes que deberian
ser observadas de acuerdo al modelo empleado y contrastarlas con datos empiricos.



Abstract

Some galactic gamma-ray sources are binary systems in which one of the components is
a massive star and the companion object is either a similar star or a compact object (i.e. a
neutron star or a stellar mass black hole). This type of massive binaries presents non-thermal
emission in the radio and X-ray bands, generated by the ultra-relativistic particles accelerated,
generally, in strong shock-waves related to plasma flows. Radiation coming from the inner
region of the binaries is likely to undergo absorption and reprocessing in the local medium.
Its study could provide information on the emitter and the properties of the surrounding
medium. Thus, the study of these objects provides knowledge on the non-thermal physical
processes ocurring in extreme astrophysical environments, with highly supersonic matter
flows, turbulent plasma, strong magnetic fields, intense radiation and a dense medium.

The main goal of this work is to characterize the high-energy physics of gamma-ray
binaries by modeling their high-energy processes. In this way it is possible to determinate
the dominant radiative processes and to test particle acceleration theories. With such a
purpose a tool is developed, one capable of providing information of the star wind, the
plasma flows interacting with it, the content of matter in such flows and the magnetic fields
that they drag. Specifically, we calculate the spectral energy distribution for emitters located
in different positions of the binary system, which allows to study the impact of the geometry
in the resulting emission from the source. This is done for different cuts of the relevent state
parameters. Finally, we use this procedure to produce emissivity maps which are an useful
tool for exploring statiscal properties of gamma-ray binaries.

Considering the present and future observational developments, which imply an increase
in the quantity of observable sources, it is important to investigate in detail the physical
processes that underlie the emission on this type of sources. It is still an open problem
to unambiguously identify the relevant radiation and absorption processes in high-energy
astrophysical sources.

The results of this work and its future upgrades will allow poblational studies related to
currently unknown parameters, such as the formation rate of massive binaries, their lifespan
and their luminosity function. This can be attained by estimating the approximate number
of sources detectable with the present instruments (according to the model developed) and
comparing it with the empirical data.
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Capitulo 1

Introduccion

Muchas de las fuentes astrofisicas mas luminosas de la galaxia son sistemas binarios, entre
los que podemos contar los microcudsares y los sistemas de estrellas masivas con colisién de
vientos estelares.

El estudio de los microcudsares es bastante reciente (Mirabel et al 1992, Mirabel & Rodri-
guez 1994), dado que hasta fines del siglo XX no se contaba con instrumentos observacionales
con suficiente sensibilidad y poder resolvente como para poder identificar este tipo de fuentes.
Fue el desarrollo de telescopios espaciales (Swift, XMM-Newton, Chandra, Suzaku y Fermi)
capaces de detectar rayos-X y rayos-vy lo que permitié avanzar en el conocimiento de estas
fuentes, y su uso coordinado con radiotelescopios (JVLA, ATCA, EVN, MERLIN, VLA y
VLBA) para observar su contrapartida en el rango de las radiofrecuencias utilizando técnicas
interferométricas. De esta manera se han logrado descubrir alrededor de una decena de mi-
crocuésares en nuestra galaxia (Paredes et. al. 2013). Otro avance importante fue el disefio
y construccién de telescopios Cherenkov en tierra, tales como HESS, MAGIC y VERITAS.
En un futuro cercano, la puesta en funcionamiento del CTA aumentara significativamente las
posibilidades observacionales.

La radiacién proveniente de sistemas binarios con estrellas de alta masa puede usarse
para testear modelos tedricos sobre interacciones de particulas a muy altas energias, asi
como también teorias de gravitacién en el régimen de campos fuertes (e.g. Pérez et. al.
2013). Los sistemas binarios masivos son interesantes pues presentan emisién no-térmica
en diferentes longitudes de onda, desde radio-frecuencias hasta rayos gamma de muy alta
energia. Es el objetivo principal de este trabajo caracterizar los distintos mecanismos fisicos
que dan lugar a esta emisién. En particular, se desarrolla una nueva herramienta que a
futuro permitird abordar problemas abiertos tales como la distribuciéon de binarias de rayos
gamma en la galaxia y la cantidad de fuentes que es esperable detectar. También servira para
la caracterizacion de sistemas concretos, infiriendo pardmetros fisicos (a nivel cualitativo al
menos) de ellos, para determinar cuéles son los procesos de emisién y absorcién de radiacién
mas relevantes, etc.

1.1. Tipos de fuentes astrofisicas que involucran una estrella
de gran masa

Dentro de la categoria de sistemas binarios con una estrella de gran masa y vientos in-
tensos, hay un gran niimero de fuentes que emiten radiacién de muy altas energias. Algunos
de los sistemas mas estudiados son PSR B1259-63, HESS J0632 + 057, LSI4+61°303, LS 5039,
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1. Introduccion

Jets Viento

Corona

Estrella donante

Figura 1.1. Esquema de un microcudsar con una estrella donante de
gran masa. Se pueden distinguir los siguientes elementos: una estrella
masiva, un objeto compacto en torno al cual se genera un disco de acre-
ciéon debido al material que recibe de la estrella companera, el campo
de radiacién de la estrella y sus vientos estelares, una corona de plasma
muy caliente en torno al objeto compacto y jets perpendiculares al disco
de acrecion.

1FGL J1018.6-5856, n-Carinae, Cygnus X-3 y Cygnus X-1 (para més informacién de estas
fuentes particulares, ver Dubus 2013). Muchas otras fuentes asociadas a binarias son candi-
datas potenciales, por ejemplo GRO J1838-04, GX 304-1, Cen X-3 y GX 339-4.

1.1.1. Microcuasares

Un microcudsar es una binaria emisora de rayos-X (X-Ray Binary o XRB por sus siglas
en inglés) con jets (chorros relativistas) extendidos. El sistema binario estd formado por una
estrella de secuencia principal (en el caso que ésta sea de tipo espectral O-B, la XRB se dice
que es de gran masa, y en caso contrario se dice que es una XRB de baja masa), y un objeto
compacto (estrella de neutrones o un agujero negro). El objeto compacto acreta material de la
estrella compaifiera, parte del cual es expulsado a grandes velocidades formando jets bipolares
que arrastran campos magnéticos intensos. Ademas, los flujos de materia producidos por los
vientos estelares de la estrella compaiiera, junto con su campo de radiacién, llevan a la
produccién de particulas y fotones de muy alta energia cuando interacttian con el jet (Bosch-
Ramon & Khangulyan 2009). De esta manera, los microcudsares se comportan como una
versién a escala mas pequena de los cudsares (del inglés, ‘quasi-stellar-radio-source’), niicleos
de galaxias activas que albergan un agujero negro supermasivo y constituyen unas de las
fuentes astrofisicas de mayor luminosidad en el universo. Ejemplos clasicos de microcudsares
son Cygnus X-3 y Cygnus X-1. En la Fig. 1.1 se presenta un esquema de estos objetos.

A continuacién se brinda una somera descripcion de cada una de las componentes de un
microcudsar y de cémo afectan a su entorno.

= Disco de acrecion: El material proveniente de la estrella masiva que es acretado por
el objeto compacto cae con un cierto momento angular. A particulas con un idéntico
momento angular les corresponde un cierto radio orbital dentro de un disco delgado.
Procesos viscosos (friccién) pueden transferir momento angular a las regiones externas
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1.1. Tipos de fuentes astrofisicas que involucran una estrella de gran masa

del disco, permitiendo que el material descienda en espiral hacia el objeto central. Es-
ta friccién, al hacer trabajo en contra de la rotacién diferencial del disco, lo calienta
produciendo radiacién de rayos X. Se estima que la fuente del transporte de momento
angular es una combinacién de turbulencia y campo magnético (Hawley & Steven 1998):
discos magnetizados generan turbulencias anisotrépicas auto-sostenidas que transpor-
tan momento angular fuera del disco (turbulencia magnetohidrodindmica -MHD-). La
turbulencia MHD en el disco puede transportar también calor verticalmente respecto
al plano del disco.

» Jets: La fisica que rige los jets es muy compleja, puesto que sus propiedades y la pro-

duccién de radiaciéon no térmica en ellos depende de un gran nimero de factores: por
un lado, caracteristicas propias del jet, tales como la velocidad del sonido en el plasma,
el coeficiente de difusién, la intensidad del campo magnético, el grado de turbulencia,
la presencia de frentes de choque o shocks (y su velocidad), el campo de radiacién,
la densidad y la temperatura, entre otros; por el otro, agentes externos tales como el
viento estelar y el medio interestelar (Bosch-Ramon & Khangulyan 2009).
Los jets son impulsados por fuerzas magnetocentrifugas que eyectan el plasma que se
mueve en las lineas de campo magnético, en direccién perpendicular al disco de acre-
ci6n (Romero & Vila 2013). Esta configuracién de campo magnético acelera y colima
el plasma (la regién de colimacién estd a 100-1000 Rg'). Las perturbaciones en el jet
llevan a la formacién de ondas de choque; en ellas pueden acelerarse particulas hasta
alcanzar velocidades relativistas.

Se puede separar el jet en distintas regiones:

o Base: cerca del objeto compacto (100 — 1000Rg). Domina el campo magnético y la
aceleracién es via disipacién de energia magnética. Los procesos radiativos lepto-
nicos que pueden ser relevantes son sincrotrén, Bremmstrahlung relativista entre
electrones e iones del jet, dispersiéon auto-Compton y dispersion Compton inver-
sa con fotones de la corona o del disco. Los procesos hadrénicos que pueden ser
considerables son las colisiones proton-protén entre protones e iones en el jet, pro-
duccién foto-mesoénica por interaccién entre protones relativistas del jet y fotones
de rayos X provenientes del disco, la corona o el jet.

« Regién a escalas del sistema binario (~ 10! — 10! c¢m; para tener una referencia,
1 U.A. =~ 1.5 x 10" cm). La aceleracién de particulas se puede producir por
mecanismo de Fermi I (en los shocks internos), por Fermi II (dispersién en las
turbulencias magnéticas) y aceleracién por gradientes de velocidades (por el jet en
expansion). Estos mecanismos de aceleracién seran descriptos en la Sec.2.2.

 Region a escalas medias: fuera del sistema binario (~ 10'® —10'® ¢m). Los mismos
mecanismos de aceleracion que operan a escalas del sistema binario pueden seguir
funcionando, aunque menos eficientemente.

 Regién terminal: donde el jet termina e interactiia con el medio interestelar (> 107
cm). Se producen dos shocks, uno que se mueve hacia adelante (bowshock) y otro
que se mueve hacia atras (reverse shock). La aceleracion tipo Fermi I puede ser
eficiente en estos frentes de choque. La evolucién de las particulas estd gobernada
por las pérdidas convectivas y adiabaticas.

'El radio de Schwarzschild es una medida del tamafio de un agujero negro de Schwarzschild con masa M
y estd dado por Rs = 2GM/ 2. Tipicamente, este valor es del orden de unos pocos kilémetros para agujeros
negros estelares.
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1. Introduccion

= Corona: La region mas interna del disco se evapora por las enormes temperaturas

formando asi una estructura esférica en torno al objeto compacto; este plasma presenta
una emisién muy intensa (Vieyro 2013 y referencias alli dadas).

Vientos estelares: Una caracteristica comin en las estrellas de gran masa es la exis-
tencia de vientos estelares intensos impulsados por la presiéon de radiacién, que libera
material en forma radial a altas velocidades (del orden de 10% km/seg). Un pardmetro
que sirve para dar cuenta de la intesidad del viento es la tasa de pérdida de masa a
través del mismo (M , que puede ser del orden de 10~* masas solares por afo en los
casos mas extremos). Este material que viaja supersénicamente puede interactuar con
los campos de radiacién o materia provenientes de la regién de aceleracion, produciendo
radiaciéon gamma de altas energias. La mayor parte del viento estd compuesta por una
fase caliente, pero también puede poseer grumos densos de materia fria.

Por otro lado, los microcuasares pueden tener distintos estados espectrales, de los cuales

los dos regimenes mas marcados son el Low-hard y High-soft (Barret 2004):

= Low-hard: La geometria del sistema es aproximadamente la de un disco truncado con

baja tasa de acrecién, y un plasma interior caliente, 6pticamente delgado, en el que se
desarrolla comptonizacién térmica (interaccién entre fotones y electrones térmicos). El
disco es la fuente dominante de fotones semilla para la comptonizacién y no contribuye
tanto como en el estado high-soft al espectro en rayos-X. En el estado low-hard, aprox.
el 50 % de la energia radiada es emitida a energias menores a 10 keV. Este estado esta
asociado a jets compactos y estacionarios.

High-soft: En este caso el disco se extiende més cerca del objeto compacto (muy cerca
de la dltima o6rbita estable), por lo que la tasa de acrecién es alta y el disco es més
brillante en rayos-X. La emision en rayos-X duros (E ~ 10 — 100 keV) ocurre a través
de la comptonizacién de fotones del disco en una distribucién de electrones relativistas
generados en flares magnéticos por encima del disco de acrecién; la reconexion mag-
nética en la superficie del disco es la principal fuente del calentamiento de electrones.
En el estado high-soft aproximadamente el 80 % de la energia es radiada debajo de los
10 keV. Tienen asociadas frecuencias de variabilidad caracteristicas més altas que los
estados low-hard. No hay jets durante este estado.

Un esquema de estos estados se presenta en la Fig. 1.2

Existen ciertas diferencias entre los microcudsares que poseen una estrella de neutrones

(NS) y los que poseen un agujero negro (BH):
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» La presencia de una NS puede inferirse de la deteccion de estallidos de rayos-X (debidos

a flashes termonucleares en la superficie de la NS) o a pulsaciones de rayos-X (de pulsares
acretantes).

En general, los microcudsares que tienen una NS alcanzan temperaturas electréonicas
mas bajas que aquellos que tienen un BH. Esto se debe a que la radiacién proveniente
de la superficie de la NS acttia como una fuente adicional de enfriamiento para la regién
de comptonizacién, lo que lleva a un espectro mas suave que en los BH.

FEn los microcuésares que tienen una NS, la componente comptonizada se lleva casi toda
la energia y domina sobre la contribuciéon del disco.



1.1. Tipos de fuentes astrofisicas que involucran una estrella de gran masa

Intensidad Intensidad
A Fy
kT ~ 1 keV

kT <1 keV

indice ~ 2.5 indice ~ 1.5

mY
mwr

Estado Low-hard

Estado High-soft

+

Figura 1.2. Se muestra un esquema de la estructura de un microcudsar
en diferentes estados espectrales (debajo) y un gréfico de la distribucién
espectral de energia en cada caso, diferenciando la componente térmica
proveniente del disco (rojo) de la no-térmica (violeta).

A pesar de estas diferencias, las variabilidades temporales en los flujos observados en
ambos escenarios son similares y en muchos casos resulta dificil o hasta imposible determinar
si el objeto central es un BH o una NS. Esto se debe a que es principalmente la estrella de
gran masa la que caracteriza la radiacion no térmica que es emitida por el sistema; este es el
concepto central que le da sustento a este trabajo y que se explotara en el Cap. 3.

1.1.2. Estrellas binarias con colisién de vientos estelares

En una binaria masiva tipica, la colision de vientos de ambas estrellas produce un fuerte
choque en algtin punto intermedio entre las dos estrellas, en una region expuesta a la intensa
radiaciéon UV de éstas. Tanto electrones como protones pueden ser acelerados en estas regiones
de colisién de vientos estelares (Eichler & Usov 1993). Los electrones luego se enfrian por
radiacién de sincrotrén y Compton inverso. De hecho, la detecciéon de emision no-térmica en
radio en muchas binarias tempranas corrobora la existencia de una poblacién de electrones
relativistas en algunos de estos sistemas. En algunos casos las observaciones logran resolver
la regiéon de colisién de vientos, que se muestra como una region extendida y levemente
elongada en radiofrecuencias (Benaglia & Romero 2003). Un objeto de estas caracteristicas
ampliamente estudiado es n-Carinae.

1.1.3. Sistema binario con pilsar

Se trata de un sistema binario conformado por una estrella masiva y un pulsar joven que
aun no estd acretando material de su estrella companera (ver Bosch-Ramon 2013 y referen-
cias alli). En esta etapa, es la interaccién entre el viento del pulsar y el viento de la estrella
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1. Introduccion

masiva la que puede producir emisién gamma muy potente. Puesto que la duracién de la fase
no acretante es corta (del orden de 10° afios), el ntimero de fuentes de este tipo esperado en
la galaxia es bastante bajo, del orden de 100 objetos; hasta la fecha, el inico confirmado es
PSR B1259-63.

La radiacién gamma producida en la regién de interaccion de los vientos puede presentar
variaciones debido a efectos dindmicos por la presencia de inhomogeneidades o grumos en el
viento de la estrella masiva; de hecho, si éstos son lo suficientemente grandes, al interactuar
con el viento del pilsar pueden desencadenar variabilidad rapida en forma de flares.

1.1.4. Otros objetos no confirmados

Existen predicciones tedricas de ciertas fuentes posibles de rayos v asociadas a estrellas
masivas, como podrian ser protoestrellas de gran masa (Romero 2008) y burbujas en inter-
accién con el medio de estrellas masivas (Torres, Domingo-Santamaria & Romero 2004).
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Capitulo 2

Elementos de astrofisica relativista

La producciéon de radiacién a muy altas energias involucra los siguientes ingredientes:
= Un objeto capaz de acelerar particulas cargadas hasta velocidades relativistas.

= Uno o varios mecanismos mediante los cuales dicha poblacién de particulas cargadas
emita a esa energia.

= Uno o varios mecanismos que tengan en cuenta cémo es reabsorbida y reprocesada la
emision.

En este capitulo se introduce al lector a las teorias mas aceptadas sobre estos procesos.

2.1. Definiciones basicas

El céalculo del espectro de rayos gamma resultante de cualquier interacciéon de particulas
requiere del conocimiento de dos funciones: la seccién eficaz diferencial del proceso y la
distribucién en energias de las particulas precursoras (Vila & Aharonian 2009).

Dado un flujo de particulas de cierto tipo acercandose a un objetivo, la seccién eficaz
diferencial, do/dS, se define como el cociente entre el niimero de particulas dispersadas por
el obstaculo por unidad de tiempo y de angulo sélido!, y el flujo de particulas incidentes
(es decir, la cantidad de particulas incidentes por unidad de tiempo y superficie). Asi, las
unidades de do/dS) son cm?/srad.

La seccidn eficaz total del proceso se obtiene integrando sobre todas las direcciones posibles
de emisién:

do 9
o= d—QdQ ; [0] = cm®.

Se denomina camino libre medio, A\, a la distancia promedio que una particula puede viajar
sin interactuar; esta distancia es inversamente proporcional a la seccién eficaz y a la densidad
del medio.

(2.1)

La distribucién en energia de las particulas progenitoras (en un emisor homogéneo) esté
dada por la funcién N (E,t), que representa la cantidad de particulas por unidad de energia en
un dado instante. La misma se puede obtener, por ejemplo, a partir del espectro de inyeccién
Q(E,t), que representa la cantidad de particulas inyectadas por unidad de energia y unidad
de tiempo, suponiendo conocidos los canales de pérdida de energia.

'La seccién eficaz diferencial puede hacer referencia a también a otras magnitudes fisicas ademés del 4ngulo
sblido, como por ejemplo la seccién eficaz por unidad de energia de los fotones dispersados.
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2. Elementos de astrofisica relativista

2.2. Aceleracion de particulas

Hay varios mecanismos mediante los cuales se pueden, dadas las condiciones adecuadas,
acelerar particulas hasta velocidades relativistas. Los mas relevantes en los entornos astrofi-
sicos son:

1. Procesos de Fermi: Se basan en la aceleracién de particulas como consecuencia de mul-

tiples dispersiones elasticas en inhomogeneidades magnéticas en movimiento, sufriendo
un pequeiio incremento de energia en cada interaccién (Rieger, Bosch-Ramon & Duffy
2007).
Para que se desarrollen estos procesos se requieren nubes en movimiento y con turbu-
lencia en sus campos magnéticos; esto se debe a que la turbulencia puede actuar como
un ‘espejo magnético’ creando regiones con mayor densidad de energia magnética don-
de las particulas cargadas pueden ser deflectadas (Romero 2011). Para que haya una
ganancia neta de energia en la interaccion, es necesario que el angulo entre los vectores
velocidad de la inhomogeneidad y de la particula sea mayor a 90°; dicho de otra manera,
es necesario que la colision de las particulas sea ‘frontal’ (si el &ngulo fuera menor a 90°
la particula perderia energia).

Las particulas cargadas interactiian principalmente con estructuras magnéticas que ten-
gan un tamano similar a su giroradio.

a) Fermi II (Fermi 1949): Se desarrolla en un medio en el que inhomogeneidades mag-
néticas que se mueven a la velocidad de Alfven? acttian como centros dispersores.
Una particula cargada realizard choques aleatorios o estocdsticos al atravesar nu-
bes magnetizadas (ver Fig. 2.1). Es mas probable que estos choques ocurran de
manera frontal, por lo que en promedio la particula tiene una pequefia ganancia
de energia:

< AEE > o B,
con 3 =V,/c < 1lavelocidad de la inhomogeneidad y E la energia de la particula.
El proceso es poco eficiente a menos que la turbulencia sea muy alta y el escape
de particulas muy lento (Protheroe 1998). Al tener una dependencia con 32, se lo
suele llamar proceso de segundo orden o proceso de tipo Fermi II. La distribucion
de particulas resultante sigue una ley de potencias, Q(E) o< E~P, y tiene un indice
espectral 1 < p < 1.5.

b) Fermi I: Para que este mecanismo se desarrolle de manera efectiva es necesario
un frente de choque y un campo magnético turbulento. Un frente de choque se
produce cuando un fluido se mueve en un medio a una velocidad Vg mayor que
la velocidad del sonido en dicho medio, provocando una discontinuidad en las va-
riables termodindmicas entre la regién pre-choque y la regiéon post-choque (que se
denotaréd con el subindice p). Asi, la presion en la regién post-choque es mayor y
del orden de la presiéon en la regién pre-choque, mientras que la temperatura en
la regién post-choque es mucho mayor (en un factor 103 o més) que en la regién
pre-choque (Bell 1978).

Una particula cargada es arrastrada de la region pre-choque a la regién post-
choque. Al atravesar una inhomogeneidad magnética la particula puede ser dis-
persada y, si su energia es lo suficientemente alta, puede cruzar el frente de choque

2Para medios magnetohidrodindmicos, la velocidad de Alfvén se define como var = %, de tal manera
que la dindmica de las particulas con velocidad menor a vai¢ estd dominada por los campos magnéticos.
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2.2. Aceleracion de particulas

Figura 2.1. Interacciéon de una particula de energia F; en una inhomo-
geneidad magnética que se mueve con velocidad V), (Protheroe 1998).

y volver a la regién pre-choque (ver Fig. 2.2). De esta manera, la particula puede
rebotar repetidas veces y cruzar sucesivamente el frente de choque, ganando ener-
gia con cada cruce.

{shock

Figura 2.2. Interaccién de una particula de energia E; con un choque
que se mueve con velocidad Vg (Protheroe 1998).

Suponiendo una geometria plana y shocks no relativistas (Vg << ¢), se puede
estimar que Vg/V,, ~ R/(R—1), con R el factor de compresién del fluido. Para un
gas monoatémico (v = 5/3), se tiene R = 4. La energia ganada en cada cruce es:

< AFE >

B,

con § =V, /c la velocidad de la inhomogeneidad.

Al tener una dependencia lineal con (3, se lo suele llamar proceso de primer orden
o proceso de tipo Fermi I. La distribucién de particulas resultante tiene un indice
espectral p ~ 2.

2. Aceleraciéon por gradientes de velocidades: Cuando en una regién llena de irregularida-
des magnéticas hay un fuerte gradiente de velocidades, las particulas muy energéticas
pueden “ver” regiones de diferente velocidad, como ocurre en shocks, y desarrollar un
proceso similar a los de Fermi; esto lleva a la aceleracién conocida como de shear (ver
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2. Elementos de astrofisica relativista

Fig. 2.3). La ganancia de energia es:

< AFE >

E2
E X

por lo que este mecanismo de aceleracién es tanto o mas efectivo que cualquier proceso
de enfriamiento; esto implica que el proceso se mantiene hasta que la particula se escape
de la regién de aceleracién. La distribucion resultante es una ley de potencia con un
indice espectral p = 1 4+ «, en donde « se relaciona con el camino libre medio por
A «x E“. Tipicamente, a ~ 1 (Rieger, Bosch-Ramon & Duffy 2007).

El' > E1

El

‘elocidad del fluido (mddulo v direccion)

Figura 2.3. Interaccién de una particula de energia F; en un fluido con
un importante gradiente de velocidades e inhomogeneidades magnéticas
que funcionan como centros dispersores.

3. Reconexién magnética: energia almacenada en campos magnéticos puede ser transfe-
rida a particulas no térmicas en escalas de tiempo cortas si se rompe la topologia de
las lineas de campo magnético. Este proceso puede darse en presencia de un campo
magnético desordenado en un plasma de conductividad finita.

El escenario consiste en un campo magnético en el plano XZ y un campo eléctrico en la
direccién del eje Y. En la denominada zona neutral tipo-X, el campo magnético es débil
y las particulas cargadas son aceleradas por un campo eléctrico inducido en la direccién
Y, practicamente uniforme alrededor de la regién tipo-X (Zenitani & Hoshino 2001).
En la Fig. 2.4 se ilustra esta situacion.

Cuando lineas de campo magnético paralelas y de polaridad opuesta se acercan una
corta distancia, las corrientes de plasma no pueden sostenerlas si la conductividad es
finita y se reconectan. El ritmo de reconexion se hace significativo bajo la presencia
de turbulencias de pequena escala, y el plasma se puede acelerar hasta la velocidad de
Alfvén (e.g. Bosch-Ramon 2013).

La distribucién resultante es una ley de potencia con un indice espectral p ~ 1.

Para que las particulas puedan ser aceleradas es necesario que permanezcan dentro del
sistema. El escape de particulas de la regién de aceleracién puede darse si su radio de Larmor
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2.3. Particulas relativistas y radiacion

Flujo de particulas

Figura 2.4. Esquema de la configuracién antes (izquierda) y después
(derecha) de la reconexién magnética. Las particulas son arrastradas por
el campo magnético.

(Ry = E/(qB,), con Bg el campo magnético del acelerador) o ‘giroradio’ es mayor que el
tamafio del acelerador L, en cuyo caso las particulas se escapan del acelerador en un tiempo
corto (criterio de Hillas). Otra posibilidad de escape de particulas es que sean transportadas
fuera del acelerador junto con el fluido que las contiene; este proceso se conoce como adveccion
y tiene asociado un tiempo de escape t, 4. A su vez, las particulas tienen un movimiento propio
respecto al fluido a causa de sus interacciones con el resto de las particulas y campos presentes,
por lo que pueden escaparse de la region aun si el resto del fluido no lo hace; este proceso
se conoce como difusion y esta caracterizado por un tiempo de escape de tgi; ~ L?/2D, con
D = \(c/3) el coeficiente de difusién. Luego, el tiempo en el que las particulas se escapan del
sistema es tesc = min(tgif, tady)-

Un parametro que sirve para caracterizar la aceleracion, independientemente del meca-
nismo que la origine, es la eficiencia de aceleracion 7, en base a la cual se define el tiempo
de aceleracién (tiempo que las particulas tardan en alcanzar una cierta energia, por lo que es
una funcién monétonamente creciente con la energia) como: t,. = nRy/c; asi, n puede tomar
valores entre 0 y 1, correspondiendo este tltimo con una eficiencia de aceleracién méxima.

2.3. Particulas relativistas y radiacion

La funcién Q(F) es la distribuciéon en energias de particulas inyectadas por un dado
acelerador, para la cual es usual asumir una distribucién de tipo ley de potencias:

QE)=KE™? (2.2)

En el caso més general con dependencia espacial, se puede calcular la distribuciéon de
particulas por unidad de volumen de una dada poblacion en diferentes energias (n(FE,7,t)),
resolviendo la ecuacion de difusién (Ginzburg & Sirovatskii 1964):

dn d(Pyn) n o(byn)  0?(d,n)

o = V(D) =V (@n) = =5 OE | OE?

Los primeros dos términos del lado derecho dan cuenta del transporte de particulas por
difusién y conveccidn, el tercer término representa las pérdidas de energia y los tultimos dos
describen la aceleraciéon de particulas a través de mecanismos de Fermi I y Fermi II.

Si la regién de aceleracién estd separada de la region de emisién de radiacion, y ésta

(2.3)
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2. Elementos de astrofisica relativista

ultima posee un volumen mucho mayor que la primera, es valido integrar sobre el volumen
V' y sustituir la integral sobre los Ultimos dos términos por la funciéon @), obteniendo una
ecuacion para la cantidad total de particulas con energia entre £y E + dFE, N(E):

ON(t,E) O(FE N(t,E)) N(t,E)
ot OFE Tose(t, E)

El lado derecho de la ecuacién representa el flujo neto de particulas, dado por la diferencia
entre las particulas inyectadas y las que se escapan de la region. El tiempo de escape de las
particulas depende de los efectos de difusién y conveccion: Tl =T, cﬁfl +T5L,. Como Ty tiene
una dependencia con la energia (y por tanto no puede tratarse como un tiempo de escape
constante), las pérdidas por difusién se utilizan para derivar la energia maxima que pueden
alcanzar las particulas, pero no para calcular la evolucién de las mismas. Luego, el tiempo

de escape relevante de las particulas que evolucionan por debajo de su energia maxima es

=Q(t, E) - (2.4)

Tesc = Lconv-
En el caso de un escenario estacionario (es decir, en el que no hay dependencia en el
tiempo), considerando sélo pérdidas radiativas y un emisor homogéneo, la solucién es:

1 Bmax / /
NE) =g /E Q(E)dE'. (2.5)

Estas particulas a su vez interacttian con su entorno, intercambiando energia con el mismo
mediante diversos canales. Se llama P(E,e) a la potencia radiada por un electrén de energia
FE en fotones de energia ¢ mediante un dado proceso. Dicha potencia se obtiene como:

do(E,¢)

P(E e)=F
( 76) Mplancos € de ,

(2.6)

donde do/de es la seccién diferencial de la interaccion, npjancos €s la densidad de blancos
(por ej., fotones de una energia dada para interacciones Compton inverso (CI)? y 4dtomos
para Bremmstrahlung relativista) y ¢ es la velocidad de la luz en el vacio.

Luego, la potencia total por unidad de € es:

Emax
P(e) = /E ‘ N(E"P(E' ¢)dE' ; [P(e)] = erg/s/e. (2.7)

La luminosidad bolométrica es:
€max
L= / P()de  : [L] = erg/s. (2.8)
€min

Finalmente, el flujo de energia proveniente de una fuente a distancia d de la Tierra es:

€ F(e) = (4nd*) e P(e) (2.9)

2.4. Procesos radiativos relevantes

En esta seccién se describirdn algunos procesos radiativos no térmicos. Es importante des-
tacar que distintos procesos radiativos son efectivos a distintas energias, y ademéas dependen
de las condiciones del medio en que estdn embebidas las particulas. Por estos motivos hay

3En el caso de CI es necesario tener en cuenta que la interaccién usualmente es con un campo de fotones
de distintas energias (como el producido por un cuerpo negro), pero esto se muestra més detalladamente en
la Sec.2.4.2.
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2.4. Procesos radiativos relevantes

procesos que son dominantes por sobre otros en un determinado rango de energias.

El tiempo que una particula tarda en radiar toda su energia puede calcularse como:

bt = D17 (2.10)
7

donde la suma se realiza sobre todos los posibles canales de enfriamiento y ¢; es el tiempo
que tarda en enfriarse por el canal i. A continuaciéon se muestran en detalle algunos de los
canales de enfriamiento radiativo que pueden ser relevantes en escenarios astrofisicos:

2.4.1. Sincrotrén

Una particula con carga ¢ y masa m que se mueve con velocidad ¢ en presencia de un
campo magnético B, experimenta una fuerza de Lorentz:

F=29xB (2.11)

oI

Notar que la fuerza, al ser perpendicular a la direccién de movimiento, no realiza trabajo
sobre la particula, por lo que (en principio) ésta no cambia el médulo de su velocidad, aunque
si su direccién. En consecuencia la particula describe una trayectoria en forma de hélice a
lo largo de una linea de campo magnético. Sin embargo, debido a que toda carga acelerada
emite radiacién electromagnética, la particula radia su energia con una potencia dada por
(Melrose 1980):

A\ 1/3

P(E,v) ~4.39 x 10722B, () e7v/ve, (2.12)
VC

donde B, = /(2/3)|B| es la componente perpendicular promedio del campo magnético a la

velocidad de la particula, F es la energia de la particula, v la frecuencia del foton emitido y

v, es una frecuencia caracteristica dada por:

6 E \?
v.(E) =422 x 10°B, (ch) : (2.13)

La expresion 2.12 es una aproximacion valida para particulas relativistas (v ~ ¢). La
forma funcional de la potencia radiada por una particula se muestra en la Fig. 2.5, en la que
se puede apreciar que es una ley de potencias con un maximo muy acentuado en v = 0.29 v..
Por otro lado, para el caso relativista también es cierto que la radiacién es emitida en un
cono de semiapertura 1/~, donde v = (1 — (v/ 0)2)71/ ? es el factor de Lorentz de la particula;
este factor toma valores grandes (mayores a 100) para particulas relativistas, por lo que la
emisién estd muy colimada.

Para una distribucién de particulas de tipo ley de potencias N(E) o< E~P (p es el indice
espectral), el espectro de emision generado por las pérdidas por sincrotrén es una nueva ley
de potencias con indice & = (p — 1)/2; un ejemplo se muestra en la Fig. 2.6, donde también
se puede apreciar una caida exponencial para energias mayores que 0.29 h v (Enpax). En la
regién de energas més bajas, el espectro se ve disminuido por efecto de la auto-absorcién.

Finalmente, es importante destacar que la radiacién sincrotrén, en un caso ideal, es al-
tamente polarizada; el grado de polarizacién en el éptico puede alcanzar un valor cercano al
70 %. No obstante, la falta de homogeneidad del campo magnético y la turbulencia del medio
disminuyen el grado de polarizacién.
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2. Elementos de astrofisica relativista

Potencia sincrotrén de un electrén
1 T T T T
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0.3 | 4
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0.1 | 1

Figura 2.5. Potencia sincrotrén emitida por una particula en diferentes
frecuencias.

Radiacién sincrotrén
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Figura 2.6. Distribucion espectral de energia generada por una dis-
tribucién de particulas del tipo N(E) o« E~P en un campo magnético
homogéneo.

2.4.2. Compton inverso

Cuando un fotén de energia Eyp, es dispersado por un electrén relativista de energia F.,
el electron puede cederle energfa al fotén y producir rayos v de energia E, (Fig. 2.7). Este
proceso se denomina efecto Compton Inverso (CI)* (Romero 2011) y depende fuertemente
del angulo de interaccion, dado por la direccion del momento del electrén y el fotén antes de
la colisién; el foton es dispersado en la direccién de movimiento original del electrén, dentro
de un cono de semiapertura ~ 1/7.

Una expresion para la seccién eficaz de la interaccion CI estd dada por Aharonian &

4En el efecto Compton Directo, es el fotén el que cede parte de su energia al electrén, pero este proceso
ocurre raramente con electrones relativistas.
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2.4. Procesos radiativos relevantes

Figura 2.7. Diagrama de la interacciéon CI vista del sistema de labora-
torio (izquierda) y del sistema en reposo del electrén (derecha) (Romero
2011).

Atoyan (1981):

d*N(0,e)  r? P 2z 222

= e 1 _
ded? 2EE? | 202 be(l—2)  BR(1_22|’

(2.14)

donde 7. es el radio clasico del electrén®, by = 2(1 — cos ), EnwEey z = E,/E,, con E, la
energia del electrén y Ey, y E, la energia inicial y final del fotén respectivamente.

IOg(GC|/GTh)

log(x)

Figura 2.8. Seccién eficaz para CI en funcién de la variable z =
EeEph/(meC2)2.

Dependiendo de la energia de las particulas interactuantes (electrén relativista y fotén)
existen dos regimenes de CI con caracteristicas muy distintas:

1. Thomson: Si E.Ep, << (mec?)? la interaccién es clasica y el electrén pierde sélo una
pequena fraccién de su energia en la misma, por lo que la energia del foton ~y resultante
es mucho menor que la del electréon. La maxima energia que puede alcanzar el fotén
dispersado es Ey max ~ 473Eph, que corresponde al caso de una colisiéon frontal. En la
Fig. 2.8 puede verse que, en este régimen, la seccién eficaz puede ser aproximada a la
seccion eficaz de Thomson, o1 = 0.66 x 10724 cm 2.

2. Klein-Nishina: Si E.Ep, >> (mec?)? entonces los efectos cuanticos son importantes y
el electrén cede casi toda su energia al foton, por lo que la energia del fotén v resultante

®En unidades CGS, r. = ¢2/mec® =~ 2.82 x 1073 cm.
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2. Elementos de astrofisica relativista

es muy alta. En la Fig. 2.8 puede verse que en este régimen la secciéon eficaz decrece
drasticamente, por lo que las chances de interacciéon son mucho menores (aunque cada
interaccién es mucho més significativa).

Para obtener la potencia radiada en fotones de energia E, por CI, hay que tener en cuenta
que usualmente los fotones con los que interactian los electrones relativistas tienen una cierta
distribucién en energia, por lo que al utilizar la Ec. 2.6 hay que reemplazar npjancos por la
densidad de fotones por intervalo de energia €y (dnpn/dep). Luego:

[e.e]
P(E.,E,) = /0 P(Ee, E-y, o) npn(€0)deo (2.15)

En el caso de fotones de origen térmico, la forma funcional de np, puede obtenerse a
partir de la Ley de Planck.

2.4.3. Sincrotréon Auto-Compton

Esta radiacién se produce cuando los fotones de sincrotrén que son emitidos por una
poblacién de electrones interacttian con otros electrones de la misma poblacion, produciendo
radiaciéon de mayor energia por dispersiéon CI. Suele denotarse SSC por sus siglas en inglés
(Sincrotron Self-Compton).

2.4.4. Bremmstrahlung relativista

Esta radiacién se produce cuando un electrén relativista es acelerado en el campo elec-
trostatico de un niicleo atémico u otra particula cargadaS.
La expresion para la seccién eficaz diferencial esta dada por:

2.2
dog,  4darZz

dE,  E,

?, (2.16)

donde « es la constante de estructura fina, z es la cantidad de protones del nicleo y ¢ es
una funcién que depende de si el nicleo estd desnudo (por ej, en HII) o apantallado (por ej,
Hy). Las pérdidas por Bremmstrahlung son o E, por lo que a muy altas energias son mas
importantes las pérdidas por sincrotrén y CI.

Para una distribucién de particulas de tipo ley de potencias N(F) o< E~P, el espectro de
de rayos 7 resultante tiene la misma forma que el espectro original de electrones (Romero
2011).

2.4.5. Colisiones protén-protéon

Si un protén relativista interactiia con otro protén, puede producir piones neutros me-
diante la reacciéon p + p — 70; a su vez, los piones neutros, al ser inestables, decaen en un
98.8% de los casos mediante la reaccion 7° — + + . En este proceso el protén relativista
pierde casi toda su energia cinética, que es transferida principalmente a un pién lider que
alcanza una energia de B, ~ 0.17E,,.

Para calcular en detalle el espectro de rayos v que produce una poblacién de protones
N,(E,) al interactuar con un medio de densidad nmedio, S¢ procede de la siguiente manera:

6Si el electrén interactia con particulas en equilibrio térmico, la radiacién producida es llamada libre-libre.
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2.4. Procesos radiativos relevantes

1. Se calcula el espectro de rayos v producido por el decaimiento de piones con energia
E,. El resultado es un rectangulo centrado en myc?/2, de altura 2/y/E2 — (m,c%)? (el
factor 2 proviene de que en cada decaimiento se producen 2 fotones) y un ancho que
depende de la velocidad del pién (ver Fig. 2.9). Cuanto mayor sea la energia del pién,
més achatado (bajo) y alargado (ancho) sera el rectangulo (Romero 2011).

n

/] g N\ s
log .Eg

E‘s = 67.5 MeV

Figura 2.9. Esquema de la distribucién espectral de rayos 7y resultantes
de una distribucién de piones neutros. Cada rectangulo corresponde a la
produccién de rayos v para una energia fija de los piones.

2. Se calcula cuantos piones por unidad de tiempo y por unidad de energia se producen
en una colisién p-p; esta funcién se conoce como la emisividad ¢(Fy). Una forma de
calcularla estd dada por el formalismo de la funcional 6 (Aharonian & Atoyan 2000),
que consiste en la siguiente aproximacién:

4 (Ex) = ¢NmedioNp(mpc? + B /0.17)0pp(myc? + By /0.17), (2.17)

donde oy, es la seccién eficaz total de interaccién p-p, que puede determinarse experi-
mentalmente y parametrizarse como (Kelner et al 2006):

2
opp(Ep) = (34.3 + 1.88¢ 4 0.25¢2) |1 — <%§> , (2.18)

con Ey, = 1.22 GeV y & = log(E,,/1TeV).

3. Se obtiene la emisividad de fotones generada por una distribucién en energia de piones
como la suma de las contribuciones de cada pién (Vila & Aharonian 2009).:

By [ 2 g (2.19)
= , .

q’y ! Eﬂ'min \% E72T - (m7r02)2

donde Ey,,, = E,+m2c*/AE, y E,,... ~ 0.17E, . . El resultado es una distribucién

con un maximo en E, = 0.5m,c? (ver Fig. 2.9).
4. Finalmente, la potencia especifica buscada es:

P(Ey) = Eyqy(Ey) (2.20)

Estos procesos pueden ser relevantes, por ejemplo, en fuentes que presentan medios densos.
Es importante destacar que las interacciones de tipo hadrénico son las tinicas que producen
neutrinos, por lo que si una fuente presenta emisiéon de neutrinos, necesariamente deben ser
de origen hadrénico.
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2. Elementos de astrofisica relativista

2.4.6. Otros procesos

Existen otras interacciones posibles mediante las cuales las particulas radian energia,
como por ejemplo interacciones entre protones y nicleos, o entre protones y fotones, pero
ninguno de estos procesos es relevante bajo las condiciones fisicas del escenario estudiado.
Hay, ademas, otras pérdidas de energia mediante procesos no radiativos, que son las pérdidas
por escape de particulas, producidas cuando las particulas se escapan del sistema antes de
haber radiado toda su energia, y las pérdidas adiabéticas, producidas cuando, al expandirse
el fluido en el que las particulas relativistas se encuentran, éstas participan de la expansién
haciendo trabajo y perdiendo energia en consecuencia. Otro tipo de pérdidas no radiativas
son las pérdidas por ionizacion, producidas cuando una particula cargada atraviesa un medio
v lo ioniza, perdiendo energia en el proceso.

2.5. Absorcion

Existen distintos procesos de dispersién y aniquilacién de fotones que pueden absorber
parte de la radiacién producida en fuentes astrofisicas, disminuyendo asi la intensidad de la
radiacién emitida.

Dada una intensidad inicial de fotones IS(EW) que atraviesa una distancia Al de un medio
de densidad n, la intensidad final seré:

1

V(Ey) = I)(E,)e 75, (2.21)

donde o es la seccién eficaz del proceso y 7(E,) es la profundidad dptica del medio para
fotones de energia F.:

Al
H(E,) = /O ondl. (2.22)

En el caso que 7 >> 1 se dice que el medio es dpticamente grueso (opaco a la radiacién),
mientras que si 7 << 1 se dice que el medio es dpticamente delgado (transparente a la radia-
cién).

El proceso en particular que es de interés en el presente trabajo es el de absorcion por
creacion de pares en un campo de radiacion: al interactuar 2 fotones de energias E% y Eg se
crea un par electrén-positrén si:

12 o 2(mec?)?

EJES > T —cosd’

cos

donde 6 es el angulo comprendido entre la direccién de movimiento de los fotones involucrados.

Ya en esta expresion se puede apreciar el importante rol que juega el angulo de interaccién:

la energia umbral para la interaccion sera minima si la colisién es frontal, mientras que sera

infinita si los fotones se propagan en la misma direccién y con el mismo sentido, lo cual

implica que en ese caso no se produce absorcién. A su vez, la seccién eficaz de la interaccién

v+~ — et +e también depende fuertemente del angulo de interaccién entre los fotones; la
misma puede calcularse como (Gould & Schréder 1967):

(2.23)

2
T(ELED =T (- ) 26 -2+ - (0] 2y
o B 1\ /2 _ E;Eg [1 — cos b 59
6_(1_s> roT 2(mec?)? (2.25)
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2.5. Absorcion

Una aplicacién concreta de estas ecuaciones a un escenario astrofisico puede verse en la
Sec. 3.5.
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Capitulo 3

Teorias y modelos

En este capitulo, primero se hace una introducciéon al concepto de modelo y su rol en el
progreso de la ciencia en general. En las secciones siguientes se presenta el modelo desarro-
llado en este trabajo, sus hipétesis y simplificaciones, mostrando como se aplican en éste las
herramientas presentadas en el Cap. 2.

3.1. ;Qué es un modelo?!

El término ‘modelo’ designa una variedad de conceptos que es menester distinguir. En las
ciencias tedricas de la naturaleza y del hombre parecen darse dos sentidos principales: el mo-
delo en tanto que representacién esquematica de un objeto concreto y el modelo en tanto que
teoria relativa a esta idealizacion. El primero es un concepto del que ciertos rasgos pueden a
veces representarse graficamente, mientras que el segundo es un sistema hipotético-deductivo
particular y por tanto imposible de figurativizar excepto como arbol deductivo.

Un objeto modelo es una representacién conceptual esquemdtica de una cosa o de una
situacién real; como tal, es un objeto dotado de ciertas propiedades que, frecuentemente,
no seran perceptibles por los sentidos. La formacién de cada modelo comienza por simpli-
ficaciones, pero la sucesién histérica de los modelos es un progreso en complejidad. Como
compensacion de estas simplificaciones, se pueden hallar soluciones exactas que son mas fa-
ciles de interpretar que las soluciones aproximadas de problemas mas complejos, y procura
también el camino para abordar esos problemas mas complicados. Ciertamente, es de espe-
rarse el fracaso de uno de esos modelos hipersimplificados, pero en ciencia todo fracaso de
una idea puede ser instructivo porque puede sugerir las modificaciones que seran necesarias
introducir a fin de obtener modelos més realistas. Hay muchas clases de objetos modelos:
mecéanicos y no mecéanicos, deterministas y estocasticos, literales y analdgicos, figurativos y
simbdlicos, etc.

Un modelo teorético es una teoria del objeto modelo, es decir, un sistema hipotético-
deductivo concerniente al objeto modelo. Como tal, es parcial y aproximativo: no capta sino
una parte de las particularidades del objeto representado.

Una vez se ha concebido un modelo de la cosa, se la describe en términos tedricos, sir-
viéndose para esto de conceptos matematicos y tratando de encuadrar el todo en un esquema
tedérico comprehensivo. Por si mismas, las teorias rigurosamente generales son incontrasta-
bles, pero lo que puede contrastarse es una teoria general equipada con un objeto modelo, es
decir, un modelo teorético.

'Esta seccién fue escrita basdndose en Bunge (1975)
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3. Teorias y modelos

En resumen, un objeto modelo representa los rasgos clave (o supuestamente clave) de un
objeto concreto (o que se supone concreto); el modelo teorético especifica el comportamiento
y/o el(los) mecanismo(s) interno(s) del objeto concreto por via de su objeto modelo. Una
teoria general acoge la teorfa especifica (y otras varias) y deriva su valor de verdad asi como
su utilidad de los diversos modelos teoréticos que se pueden construir con su ayuda, pero
jamas sin suposiciones ni datos que la desborden, y recogidos por el objeto modelo.

Tipos de modelos:

A los investigadores les corresponde decidir adénde quieren llegar al tomar el camino de
la investigacion. Hay todo un espectro de los posibles abordajes; en un extremo se encuen-
tra el modelo de caja negra, que busca un conocimiento superficial, y en el otro extremo el
modelo de caja translicida, que busca un conocimiento profundizado; entre medio de estos
dos extremos se encuentran las cajas semi-translicidas. Vistas desde ciertos angulos, algunas
cajas son mas translicidas que otras; el grado de ‘negrura’ de las teorias varia segiin respecto
a qué se lo considere.

Si se pretende describir y predecir el comportamiento de un sistema cualquiera sin ocu-
parse de su composicién interna ni de los procesos que puedan tener lugar en su interior,
se construird entonces un modelo del tipo caja negra, que constituira una representacion del
funcionamiento global del sistema. Las teorias de la caja negra se concentran en la conducta
de sistemas y, particularmente, en sus entradas y salidas observables. Por otro lado, las teo-
rias de la caja translicida no consideran la conducta como algo elemental sino que intentan
explicarla en términos de la constitucién y estructura de los sistemas concretos de que se
ocupan; a tal fin introducen construcciones hipotéticas que establecen detallados vinculos
entre los valores de entrada y de salida observables.

Es importante resaltar que las teorias de la caja negra no son dispositivos puramente
descriptivos; ninguna construccién cientifica puede recibir legitimamente el nombre de teoria
si no proporciona subsunciones de enunciados singulares bajo enunciados generales.

Las teorias de la caja negra, aunque superficiales, son necesarias: satisfacen un genuino
deseo cientifico de contar con cuadros generales y globales de los sistemas reales. Ademads,
las teorias fenomenoldgicas son ttiles porque constituyen un puente entre las teorias mas
profundas y los datos empiricos.

Finalmente, en los modelos de caja semi-translicida algunos mecanismos internos son
explicitos (es decir, se explican en base a leyes fundamentales), mientras que otros mecanismos
no lo son.

3.2. Modelo de orden cero

El objeto del presente estudio es un sistema binario capaz de emitir radiacién de muy altas
energias. En este trabajo se presenta un modelo ‘a orden cero’ de tipo caja semi-translicida,
en el que los mecanismos radiativos son explicitos mientras que los mecanismos de aceleracién
de particulas no. que consiste en la siguiente simplificacién esencial: se considera tanto a la
estrella de gran masa como al acelerador/emisor como particulas puntuales; el objeto compa-
fiero (ya se trate de un objeto compacto o de una estrella masiva) que esté detras (o participa)
de la generacién del acelerador /emisor no es considerado relevante, sino el acelerador/emisor
en si mismo, que puede o no estar ubicado donde se encuentra el objeto compainero (o la
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3.2. Modelo de orden cero

region de colisién de vientos o una zona especifica del jet, segin fuere el caso). La estrella
masiva estd caracterizada tinicamente por su luminosidad, temperatura efectiva y vientos es-
telares, mientras que el acelerador estd caracterizado por su capacidad de acelerar particulas
e inyectarlas en el emisor ubicado en el sistema binario. En esta primera etapa del trabajo
no se abordan las caracteristicas del acelerador, sino que el andlisis se limita a considerarlo
homogéneo y estacionario, junto con una suposicién en cuanto a la distribucién en energias
de las particulas que inyecta.

El interés radica en cémo las particulas inyectadas con factor de Lorentz v > 1000 (esta
restriccién a altas energias permite, a orden cero, concentrarse en la emisién a energias 2>
GeV y despreciar pérdidas adiabéticas), evolucionan en energia en funcién de las pérdidas
radiativas mencionadas en la Sec. 2.3, alcanzando una distribucién estacionaria. Los procesos
que tienen las escalas de tiempo més cortas en los entornos astrofisicos de interés (y por tan-
to, los tnicos relevantes a la hora de modelizar las pérdidas radiativas) son CI y sincrotrén.
El proceso de absorcién dominante es pérdidas por producciéon de pares electrén-positréon
en el campo de radiacién de la estrella masiva. A este nivel de aproximacion no hace falta
tener en cuenta el reprocesamiento de la radiaciéon, aunque podria ser incorporada en tra-
bajos futuros. En cuanto al escape de particulas del sistema, se consideran sélo las pérdidas
producidas cuando el girorradio de una particula es mayor al tamano del acelerador, en este
caso aproximado por el tamano del emisor.

Se introduce una dimension a como referencia para una distancia caracteristica del sistema
(es decir, un valor del orden de la distancia entre la estrella y el emisor), ya que habitualmente
los sistemas binarios tienen separaciones orbitales parecidas al valor adoptado para a, y una
distancia a la Tierra, d. En el modelo quedan dos parametros libres, que son la eficiencia de
aceleracién n = t,. ¢ B~!, y el cociente entre la densidad de energfa del campo magnético y
la densidad de energfa del campo de radiacion 0 = Umag/Urad, Cuiyo espacio de parametros es
explorado adoptando algunos casos extremos.

Una vez fijados los siguientes pardmetros del sistema:

» Luminosidad del campo de radiacién de la estrella: L, = 3 x 10%erg/s

Temperatura superficial de la estrella masiva: T = 3 x 10* K

Particulas con E > 1 GeV son inyectadas segin Q(E) = kE™P, con p = 2.

a=3x 102 cm

d = 3 kpc,

se puede calcular la radiacién emitida por el sistema para una dada posiciéon relativa
entre el emisor, la estrella y el observador, para luego explorar cémo varia la emision segin
la configuracion adoptada. Asi, si se repiten en cada punto de una grilla los célculos de la
distribucién estacionaria de particulas, su emisién por CI y sincrotrén, y su consiguiente
absorcion por el campo de radiacién de la estrella, se obtienen como valores de salida de
este modelo ‘mapas de radiaciéon’. En los mismos se muestra cudl es el flujo total esperado
en distintos rangos de energia y la energia almacenada en particulas no térmicas para un
emisor ubicado en cada punto del plano estrella-observador-emisor. A modo de ejemplo, en
las Fig. 3.1 y Fig. 3.2 se muestra un esquema del modelo utilizado para dos posiciones distintas
del emisor, que representarian dos puntos de un mapa de radiacién.
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3. Teorias y modelos
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Figura 3.1. Esquema del modelo utilizado para un emisor ubicado la
posicién (z,y); la estrella masiva ocupa la posicién (0,0) y el el observa-
dor se encuentra en la direccién del eje x positivo.

Figura 3.2. Esquema del modelo utilizado para un emisor ubicado la
posicién (z’,y"); la estrella masiva ocupa la posicién (0,0) y el el obser-
vador se encuentra en la direccién del eje x positivo.

3.3. Escalas temporales de las diferentes pérdidas

El tiempo de enfriamiento de un proceso radiativo es el tiempo que tarda una particula en
radiar toda su energia mediante ese proceso; cuanto menor sea el tiempo de enfriamiento, mas
eficiente es el proceso. Las expresiones analiticas para calcular el tiempo de enfriamiento por
sincrotrén y por CI pueden encontrarse en la Sec. 2.4. En el rango de energias en que el CI se
produce en el régimen de Thomson (E < 1 GeV), el tiempo de enfriamiento es oc E~! tanto
para CI como para sincrotrén, por lo que las particulas mas energéticas son enfriadas mas
rapidamente. Para determinar cudl de los 2 procesos es dominante en este rango de energias,
basta realizar el cociente de los tiempos de enfriamiento para cada proceso para derivar la
expresion:

tsi Urad

= ) 3.1
torr Umag ( )

de la cual se desprende inmediatamente que el tiempo de enfriamiento por sincrotrén es menor
al tiempo de enfriamiento por CI si la densidad de energia del campo magnético es mayor
que la densidad de energia del campo de radiacién; esto implica que en este escenario, las
pérdidas por sincrotron dominan por sobre las de CI.

A una energia de ~ 1 GeV el CI entra en el régimen de Klein-Nishina y el enfriamiento
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3.3. Escalas temporales de las diferentes pérdidas

pasa a ser o< F%7, por lo que el enfriamiento se hace menos eficiente a muy altas energias.
La energia maxima que pueden alcanzar las particulas depende, en este modelo, de 2 factores:

= La relacién entre el tiempo que tardan en enfriarse (fenf) y el tiempo que tardan en
acelerarse (tac).

» El tiempo en que las particulas permanecen en el sistema (fesc).

El tiempo necesario para que una particula radie toda su energia mediante los distintos
procesos radiativos, sin tener en cuenta pérdidas adiabaticas, se puede calcular mediante
la ecuacién 2.10; a partir de la condicién tenr = tac se puede obtener un valor Eypay,. Por
otra parte, el tiempo que una particula de carga ¢ tarda en escapar del sistema arroja otra
cota para la energia de Fyax, = aqB (denominado limite de Hillas), donde B es el campo
magnético y a es tomado como un valor representativo del tamano del sistema. Finalmente,
el valor maximo de la energia de las particulas es:

(3.2)

Enax = mln{Emax1 y Emax, }

Por lo antes expuesto, es posible analizar la dependencia de este valor con los pardmetros
Ny 0: Emax, €s mayor cuanto mayor es 7, mientras que Epax, €s mayor cuanto menor es d;
luego, el caso en que Fax puede ser maxima es en el que 7 es cercano a 1y J es relativamente
pequeno.

Procesos radiativos en electrones Procesos radiativos en electrones

1e+10 ; ; ; ; ; : 16406 < . . . . . .
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1e+08 | E
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10000 | ~ = :
100 } e L
1t _,_"— 0.1
e tgy —— 0.01 | Lo i
0.01 | LT cl cl
o — — 0.001 | o= —
0.0001 I - 1 1 1 1 ac 1 0.0001 1 1 1 1 1 ac 1
1e+07 1e+08 1e+09 1e+10 1e+l1 1e+12 1e+13 le+ld 1407 1e+08 1e+09 1e+10 1e+il 1e+12 1e+13
E[eV] EleV]

(a) CI dominante

(b) Sincrotrén dominante

Figura 3.3. Tiempos de enfriamiento de electrones para distintos esce-
narios.

En la Fig. 3.3 (a) se muestran los tiempos de enfriamiento para un caso en que CI es
dominante, mientras que en la Fig. 3.3 (b) se muestran para un caso en que sincrotrén es
dominante.

En el primer caso, las pérdidas por CI dominan en gran parte del espectro, hasta energias del
orden de 5 TeV; para energias mayores, como el CI se encuentra profundamente en el régimen
de KN, las pérdidas por sincrotréon pasan a dominar sobre las de CI. En este caso la energia
maxima de las particulas estd acotada por el tamano del emisor y no por el enfriamiento
radiativo.

En el segundo caso, las pérdidas por sincrotrén y por CI son iguales para energias menores
a varios GeV (lo cual se condice con la Ec. 3.1), pero a energias mayores (cuando deja de
valer el régimen de Thomson para el CI) pasan a dominar las pérdidas de sincrotrén sobre las
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de CI. En este caso, la energia maxima de las particulas queda limitada por el enfriamiento
radiativo.

3.4. Distribucién de particulas
Se considera un escenario estacionario en el que las pérdidas adiabéticas son despreciables

(es decir, sélo las pérdidas radiativas son tenidas en cuenta) y el emisor es homogéneo y
puntual. De esta manera, la distribuciéon de particulas en energia estd dada por:

N(E) = — / P Q(E"dE, (3.3)

= — X
F2 2

donde t-1 = ¢+ tall v Fmax se calcula segtn la Ec. 3.2.

enf sin
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(a) CI dominante (b) Sincrotrén dominante

Figura 3.4. Distribucién de ntimero de particulas multilicado por E?
para distintos escenarios.

En la Fig. 3.4 (a) se muestra la distribucién estacionaria de particulas correspondiente a
los tiempos de enfriamiento de la Fig. 3.3 (a). Como se considera Q(F) = 0 para £ < 1 GeV
y en este rango de energias las pérdidas radiativas son oc E~2, la distribucién de E? x N(E)
es plana para F < 1 GeV. Cuando las energias superan ~ 10 GeV, con fotones UV, la
cantidad de particulas involucradas se hace menor y por lo tanto la funcién se vuelve de-
creciente. La forma de la distribuciéon queda gobernada por el enfriamiento por CI, por lo
que se endurece conforme se adentra en el régimen de KN. A energias de ~ 5 TeV pasan a
dominar las pérdidas por sincrotrén, por lo que la distribucién vuelve a decrecer. Finalmente
se puede apreciar una caida exponencial cuando la energia de las particulas es cercana a Eiyax.

De manera similar, en la Fig. 3.4 (b) se muestra la distribucién de particulas correspon-
diente a los tiempos de la Fig. 3.3 (b). Por un razonamiento anilogo al anterior se puede
entender que esta distribucién también sea plana para E < 1 GeV y que se suavice cuando la
energia es superior a este valor. A diferencia del caso anterior, la dependencia con la energia
de los tiempos de pérdidas no cambia a energias mayores. Por este motivo la forma de la
distribucién no varia hasta que la energia de las particulas alcanza valores cercanos a FEiax,
donde refleja un decrecimiento exponencial.
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3.5. Opacidad a la radiacién

3.5. Opacidad a la radiacion

Por lo visto en la Sec. 2.5, los fotones v generados en el sistema pueden ser absorbidos al
interactuar con fotones provenientes del campo de radiacion de la estrella masiva. Un efecto
muy importante es que la absorcién de fotones v por creaciéon de pares depende fuertemente
del angulo de interaccion entre los fotones. Para estrellas masivas con temperaturas de 2 —
4 x 10* K, la mayor cantidad de fotones objetivo son aquellos con energias de unos pocos
eV (azul y UV), que interactian principalmente con fotones 7 con energias ~ TeV?2. Los
fotones que se mueven a lo largo de la linea de la visual atraviesan un campo de radiacién
altamente anisotrépico, lo cual debe ser tenido en cuenta a la hora de calcular la opacidad.
Aprovechando que las dimensiones del sistema son mucho mayores que el radio de la estrella,
se puede utilizar la aproximacion de fuente puntual (i.e., se considera a la estrella masiva
como un objeto puntual) para calcular la opacidad 7:

TF oo
o = / /O 70 tion (Eon) (1 — cos 8)dEppdi, (3.4)

donde 7 y 7t son las posiciones inicial y final del fotén v, R, es el radio de la estrella y
nph(Epn) es la densidad de fotones con energia Ep), dada por la Ley de Planck:

2 2F>
Nph = (%) h3§;’l eEph/le* — [fotones/cm? /erg /sr] (3.5)

El factor (R./r)? tiene en cuenta la dilucién del campo de fotones al alejarse de la estrella.

En la Fig. 3.5 se muestra la opacidad a la radiacién en funcién de la energia de los fotones
incidentes para dos configuraciones fijas, una con el emisor situado detras de la estrella y otra
con el emisor situado por delante de la misma. En el grafico se pueden apreciar dos efectos:
cuando el emisor estd situado por detras de la estrella, la absorcién es mucho mayor y el
maximo de la absorcién se da a energias mas bajas.

Profundidad Optica
1 T T T

0.9
0.8
0.7
0.6
0.5
0.4
0.3
0.2
0.1

Emisor por detras
Emisor por delante 1

e—’C

O i
10 10.5 11 11.5 12 12.5 13 13.5 14
log(E) [eV]

Figura 3.5. La curva roja corresponde a un emisor en la posicién
(—3a,3a) y la verde a uno en la posicién (3a, 3a).

2(mec?)?

2Recordar que el maximo de ¢ ocurre cerca de la energia umbral: B, = ——orec )
vy Epn(1—cos a)
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Figura 3.6. Mapas de absorcién para distintas energias de fotones . El
grafico muestra en escala de grises el porcentaje de radiacién emitida que
no es absorbida, es decir, el negro representa absorcién total mientras
que el blanco absorcién nula. Los mapas poseen simetria cilindrica con
respecto al eje x, por lo que tienen validez en todo el espacio en torno a
la estrella de gran masa, situada en el punto (0,0).

Un estudio més detallado de la absorcién segin distintas orientaciones del emisor se hace
en la Fig. 3.6, en la que se muestra el porcentaje de la radiacién v emitida que logra escapar
en cada zona.
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3.6. Confinamiento y tamaino del emisor

Se analiza, de manera muy simplificada, aspectos dinamicos del sistema que deben ser
considerados a la hora de verificar la validez del modelo propuesto.
La energia total de un fluido tiene varias constribuciones:

= La energia interna, relacionada con la agitaciéon térmica de las particulas.
» La energia cinética, relacionada con el movimiento macroscépico o de bulk del fluido.

= El producto entre el volumen y la presion externa, que corresponde a la energia asociada
a mantener constante el volumen de la regién de interés frente a la presion del medio
circundante.

En el caso aqui estudiado, se considera despreciable el término de energia cinética, por lo
que sencillamente se tiene Fr = Ur + PV. Para un gas ideal relativista, vale la relacién
Ur = 3 PV, por lo que finalmente se obtiene la relacién:

Er =4PV (3.6)

De aqui se desprende que la energia total almacenada en particulas no térmicas:

Eernax
Exr = / E N(E) dE,
€min

estd relacionada con la presiéon (minima) que el emisor no térmico ejercerd sobre el medio, y
por consiguiente con el volumen que ocupe la regién. Lo que determina el confinamiento del
volumen emisor es la relacién entre presion debida al viento estelar de la estrella companera y
la presion en el emisor. Vale aclarar que, en realidad, el nivel de confinamiento en este caso es
parcial, ya que hay particulas que se escapan del sistema debido a fenémenos de conveccién.

Se puede estimar si el volumen del emisor es mayor que la regiéon considerada; de ser
asi, el emisor no estaria confinado en la regiéon de tamafnio supuesto, lo cual entraria en
contradiccion con la hipétesis de un emisor puntual confinado en dicha zona. Esto implicaria
un emisor que deberia ser mas grande y con estructura, en cuyo caso su eficiencia radiativa
se veria potencialmente disminuida por la dilucién de los campos de radiacién y magnético
a distancias mas grandes de la estrella. Para hacer dicha estimacién del tamano del emisor,
basta considerarlo esférico y buscar el valor del radio en que la presién no térmica se equilibra
con la presién cinética del viento de la estrella; es decir: Pyp = Py, con Pyt = 0.25 Ex7/V' y
P, = M v, /(47d2), con d, la distancia entre el emisor y la estrella, y v, la velocidad terminal
del viento de la estrella. Adoptando un valor de referencia de M = 10~%M /aiio y v, = 2000
km/s para vientos bastante potentes, y para el tamafio del sistema a = 3 x 102 ¢cm, se puede
reescribir la ecuacién de la formas:

M a 2 . 2

Fijando M = 10-M /ano, finalmente la expresion para el radio del sistema expresado en

unidades de a es: 1/3 2/3
Ext d
R, ~ 0.6 (10406rg> <CL> > (38)

De esta manera, dada una energia almacenada en particulas no térmicas de Enr, para que
valga la aproximacién de modelo de orden cero la distancia del emisor a la estrella debe ser:

Ext

de > 02—
= V2010 erg “

(3.9)
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Si M < 1075 Mg, /afio el emisor serfa todavia mas dificil de confinar (por lo que d, deberfa
ser ain mayor).

3.7.
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Implementacion del modelo

Se ha desarrollado un cédigo Fortran que opera de la siguiente maneras:

1. Para una dada posicién del emisor, calcula el tiempo de enfriamiento de las particulas

relativistas y la energia maxima que alcanzan en base a la Ec. 3.2.

. Con los tiempos de enfriamiento calculados, resuelve la Ec. 3.3 para obtener la cantidad

de particulas en distintos rangos de energias; estos valores son almacenados en una tabla.

. Una vez conocida la distribucién estacionaria de particulas, resuelve las ecuaciones

para obtener el flujo emitido en distintos rangos de energia, de acuerdo al formalismo
presentado en la Sec. 2.3. Este flujo es corregido por los procesos de absorcién utilizando
las Ec. 2.21, 3.4 y 3.5.

. Integra el valor de los flujos en los distintos rangos de energia requeridos.

Para realizar los mapas de radiacién (ver Sec. 4.2), es necesario correr repetidamente
el programa previamente descripto. Para ello, se elaboré un cédigo en Bash que se
encarga de barrer todas las posiciones posibles del emisor y en cada una de ellas llamar
al programa Fortran para calcular los flujos en cada punto. Todos los datos (la posicién
del emisor y el flujo en una determinada banda de energia) son almacenados en tablas
que luego son graficadas con gnuplot.



Capitulo 4

Resultados

En este capitulo se muestran los resultados de aplicar las herramientas del Cap. 2 al modelo
descripto en el Cap. 3. Primero se presentan distribuciones espectrales de energia en distintos
casos, para que el lector gane un poco de manejo sobre como afectan los parametros libres del
modelo y la geometria del sistema al flujo de energia que puede producir un sistema binario
con una estrella masiva. Una vez descriptas las principales caracteristicas de las distribuciones
espectrales de energia, se presentan los mapas de radiacion, que constituyen el eje central de
este trabajo. En ellos se reflejan algunas de las caracteristicas de las distribuciones espectrales
de energia, pero ademds permiten hacer otro tipo de andlisis méas global.

4.1. Distribuciones espectrales de energia

La distribucién espectral de energia (Spectral Energy Distribution o SED por sus siglas
en inglés) da cuenta aproximadamente de la cantidad de energia que es emitida por unidad
de tiempo y area a una dada frecuencia, y por lo tanto, es un observable fisico. Por lo visto
en la Sec. 2.3, los procesos de emisién y absorcién de radiacién tienen una fuerte dependencia
con el dngulo involucrado en la interaccién. En las Fig. 4.1 y Fig. 4.2 se muestran SEDs
calculadas en dos posiciones relativas del emisor en el plano determinado por éste, la estrella y
el observador; la linea estrella-observador corresponde al eje x. En cada una de estas posiciones
se presentan las SEDs correspondientes a distintos valores de los pardametros 1 y §, aunque en
todos los casos las luminosidades estan normalizadas segiin un mismo valor de luminosidad de
particulas inyectadas de (Liny = 1036 erg/s) y la distancia del emisor a la estrella es la misma
(d = 3 kpc). En estas figuras se puede apreciar cualitativamente cémo afecta la geometria
del sistema a la emisién resultante.

A fines de establecer diferencias entre distintos escenarios posibles, se analizan 4 situaciones
extremas:

= Primero, se considera un campo magnético intenso comparado con el campo de radiaciéon
(6 = 1), y se exploran dos posibles valores para la eficiencia de aceleracién (7). Los
efectos angulares no dependen del valor de 7, pero si lo hace la energia maxima que
alcanzan los electrones y por lo tanto también la forma de la SED resultante.

En la Fig. 4.1 (b) y (d) se muestra la SED para el caso en que el emisor estd por
“detras” de la estrella, en la posicion © = —2a,y = a, y en la Fig. 4.2 (b) y (d) la
SED para el caso en que el emisor estd por “delante” de la estrella, en la posicion
T =2a,y=a.

En la Fig. 4.1 (b) y (d) puede verse que la produccién de radiacién por CI a altas
energias es muy alta debido a que el d&ngulo de interaccién entre el electrén relativista
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Figura 4.1. SEDs para un emisor ubicado por detras de la estrella, en
la posicién (—2a, a). El valor § = 0.0001 corresponde al caso de un cam-
po magnético débil comparado con el campo de radiacion, mientras que
el valor § = 1 corresponde a uno intenso. El valor n = 0.0001 corres-
ponde a una eficiencia de aceleracién baja, mientras que el valor n = 1
corresponde a una alta.

y el foton estelar es cercano a m; asimismo, la absorciéon v — v es muy alta, siendo el
efecto neto una baja emision en energias del TeV.

Por otra parte, en la Fig. 4.2 (b) y (d) puede verse que la energia radiada por CI
decrece al disminuir el dngulo de interaccién (cercano a 0), pero como también decrece
-de manera incluso més significativa- la absorciéon v — v por este efecto, la radiacién
en el rango del TeV pasa a ser apreciable. Vale recordar, ademas, que la absorcién
para angulos grandes tiene su maximo a energias mas bajas que a angulos pequenos
(ver Sec. 3.5). En cuanto a la radiacién por sincrotrén, al no depender del dngulo
de interaccién, es la misma en ambas posiciones (comparando a un mismo valor de
7). Como en este escenario gran parte de la energia estd concentrada en el campo
magnético, las pérdidas por sincrotrén son muy eficientes. Por este motivo, se dice que
un caso estd dominado por sincrotrén si la densidad de energia del campo magnético
es comparable o mayor a la densidad de energia del campo de radiacion.

» Segundo, se considera un campo magnético débil comparado con el campo de radia-

cién (6 = 0.0001), y se exploran dos posibles valores para la eficiencia de aceleracion.
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Figura 4.2. SEDs para un emisor ubicado por delante de la estrella, en
la posicién (2a,a). Como la absorcién es muy baja en esta configuracion,
la curva roja se solapa con la verde. El valor § = 0.0001 corresponde al
caso de un campo magnético débil comparado con el campo de radiacién,
mientras que el valor § = 1 corresponde a uno intenso. El valor n =
0.0001 corresponde a una eficiencia de aceleracién baja, mientras que el
valor n = 1 corresponde a una alta.

Nuevamente, los efectos angulares no dependen del valor de 7, pero si lo hace la ener-
gla méxima que alcanzan los electrones y por lo tanto también la forma de la SED

resultante.

En la Fig. 4.1 (a) y (c) se muestra la SED para el caso en que el emisor esté por ‘detras’
de la estrella, y en la Fig. 4.2 (a) y (c) la SED para el caso en que el emisor estd por

‘delante’ de la estrella.

Comparando las Fig. 4.1 (a) y (c) con las Fig. 4.1 (b) y (d) se puede ver que el andlisis
cualitativo de la importancia de la geometria en la absorcién producida es muy similar;
lo mismo aplica a la comparacién de las Fig. 4.2 (a) y (c) con las Fig. 4.1 (b) y (d). Sin
embargo, para un mismo valor de 7, se pueden establecer algunas claras diferencias: por
un lado, las SEDs no absorbidas crecen con mayor pendiente para campos magnéticos
mas bajos, dado que las pérdidas por Clgn endurecen la distribucion de particulas (esto
se debe a su dependencia con la energia, ver Sec. 3.4); por otro lado, se puede ver que
la contribucién de la radiacién por sincrotrén es mucho menor para campos magnéticos
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mas bajos. Esto se debe a que, al considerar un escenario en que la mayor parte de
la energia estd concentrada en el campo de radiacién y no en el campo magnético, las
pérdidas por CI pasan a ser mucho mas eficientes, por lo que la radiacién por CI pasa a
dominar por sobre la de sincrotrén. Por este motivo, se dice que un caso estd dominado
por CI sila densidad de energia del campo de radiacién es (mucho) mayor a la densidad
de energia del campo magnético.

4.2. Mapas de radiacién

Para tener un mejor entendimiento de la importancia de la geometria del sistema binario

a la hora de detectar su emisién, se desarrollan mapas de radiacién. En los mismos, cada
punto muestra con un determinado color cudl es el flujo esperado en una cierta banda de
energia si el emisor estuviera situado en ese punto.
A los efectos de realizar estos mapas, es necesario normalizar la funcién de inyeccién (Q(F) =
kE~P) utilizando algtin valor obtenido a partir de las observaciones o de una suposicién fisica
justificada. En este capitulo se muestra un ejemplo en el que la normalizaciéon se hace en
base a una luminosidad inyectada en particulas relativistas (Liny) fija, adoptando un valor
de referencia razonable para fuentes astrofisicas del tipo de interés, y luego otro en el que se
normaliza de modo tal que pueda reproducir un valor para el flujo en la banda de 0.1 a 10 GeV
(Fgev) fijo, similar al de las fuentes actualmente detectables. La ventaja de esto ultimo es
que permitira conectar los resultados tedricos con futuras observaciones: en GeV hay muchas
fuentes conocidas y su deteccién asegura que la fuente es poderosa en el no-térmico, mientras
que por ejemplo en rayos-X hay muchas fuentes porque la sensibilidad en esas longitudes de
onda es mejor, pero algunas pueden ser térmicas y ademas tienden a ser més débiles en el
no térmico que las detectadas en GeV, y por tanto més dificiles de detectar en rayos . En
el apéndice se pueden encontrar los casos en que se normaliza segin el flujo en la banda de
rayos-X entre 0.3 y 10 keV (Fx) y segun el flujo en la banda de 0.1 y 10 TeV (Frey).

Se muestran mapas para 4 casos distintos, dados por las combinaciones posibles de los
dos pardametros libres, nn y §, del modelo. Se analizan casos segiin si el campo magnético es
débil y el CI domina frente a sincrotrén (6 = 0.0001), o si el campo magnético es intenso y el
sincrotrén domina frente al CI (§ = 1); los casos también se separan en aquellos con eficiencia
de aceleracién alta (n = 1) o baja (n = 0.0001).

Es importante aclarar que, si bien todos los resultados estan normalizados a una distan-
cia de 3 kpc, como se trabaja segin valores de flujos observables en realidad las necesidades
energéticas (N(FE), Liny) estan escaleadas con dgipe>. Asi, por ejemplo, los datos obtenidos
para una fuente al doble de distancia y con una luminosidad intrinseca 4 veces mayor a la
propuesta (y, por tanto, N (E) y Liny también 4 veces mayores), serfan idénticos a los hallados.

Por 1ltimo, notar que, dada la simetria cilindrica del problema respecto a la linea estrella-
observador, los mapas mostrados para un semiplano en realidad representan todo el volumen
en torno a la estrella. Es decir, los mapas elaborados son validos para cualquier tipo de confi-
guracién estrella-emisor-observador, independientemente de pardmetros orbitales del sistema
binario tales como la inclinacién.

4.2.1. Consideraciones generales

Hay ciertos aspectos que son independientes de los valores de los parametros libres del
sistema y de la normalizacion que se emplee, puesto que dependen tnicamente de la fisica
del tipo de fuentes estudiado. Es por esto que es importante tener en cuenta las siguientes
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consideraciones:

» El flujo a muy altas energias (E > 10 GeV) se debe completamente al mecanismo de CI,
pues el sincrotrén no es capaz (en este escenario) de generar fotones tan energéticos.

» Para distancias cortas entre el emisor y la estrella, la radiacién en TeV es mayor si el
primero esta por delante de la segunda (a una cierta altura respecto del eje ) y no por
detras (a una cierta altura respecto del eje x); esto se debe a cémo es la dependencia con
el angulo de interaccion del producto entre la emision por CI y la absorcién: For x e~ 7.

= Se muestra a modo ilustrativo la eficiencia radiativa, definida como el cociente entre
la luminosidad emitida y la luminosidad inyectada, que da cuenta de la eficiencia en
la conversion de energia. Como se consideran sélo pérdidas radiativas y un estado
estacionario, la eficiencia radiativa depende tunicamente de la geometria y puede dar
valores altos (mayores a 1), lo cual se interpreta como que la geometria es radiativamente
Optima en esos casos.

= Dado que tanto el campo magnético como el campo de radiaciéon decrecen con la distan-
cia a la estrella, los procesos de producciéon de radiacién « se hacen menos eficientes a
mayores distancias; en consecuencia, al considerar un estado estacionario y sin pérdidas
no radiativas, la cantidad de energia no térmica almacenada en particulas relativistas
crece radialmente.

= Los mapas de la energia total almacenada en particulas no térmicas brindan informacién
de la relativa importancia dindmica del emisor y del viento estelar, como ya se ha visto en
la Sec. 3.6. Si el cdlculo para estimar el volumen del emisor de acuerdo a la Ec. 3.9 indica
que el mismo debe ser mayor que el tamano de la regién (caracterizada por la distancia
a la estrella), entonces el modelo aplicado no es adecuado (el objeto deberia ser tratado
con un modelo no homogéneo). No obstante, el hecho de que en una configuracién un
emisor sea muy grande puede tomarse como un indicio de que ese tipo de fuentes es
poco plausible que exista, puesto que los campos magnético y de radiacién estarian muy
diluidos, y no seria un emisor eficiente.

= Dado que los instrumentos de observaciéon tienen limitaciones en cuanto a los flujos
minimos que pueden detectar (lo que se conoce como la ‘sensibilidad’ del instrumento),
se toman como valores de referencia para que una fuente sea detectable: que su flujo sea
mayor a Fx = 1074 erg/s/cm? (flujo minimo aproximado en el que operan Chandra,
XMM Newton), a Fgey = 107! erg/s/cm? (flujo minimo aproximado en el que opera
Fermi) y Frey = 10713 erg/s/cm? (flujo minimo aproximado en el que operan MAGIC,
HESS, VERITAS). Esto impone una cota sobre la cantidad aproximada de fuentes que
se prevee detectables.

= Pocas fuentes extremadamente poderosas han sido observadas, lo cual implica una cota
superior de los valores de observables que se pueden considerar realistas (notar que
la validez de este argumento estd vinculada con la cantidad de fuentes por afio que
sean factibles de ser detectadas en la galaxia). Si, por ejemplo, ciertos valores de los
pardmetros 1 y  sugieren que las fuentes tendrian un Fgey > 1079 erg/s/cm? en un
gran nimero de configuraciones geométricas, entonces lo més probable seria que, si
existiese un emisor de esas caracteristicas, en algiin momento de su movimiento orbital
ya hubiera pasado por alguna de esas configuraciones favorables y por tanto ya se habria
detectado. Sin embargo, esto no es lo que la experiencia empirica (hasta ahora) parece
indicar, pues se conocen muy pocas fuentes de esas caracteristicas. Vale aclarar que
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esto no significa que un escenario deba descartarse por completo, sino que la lectura
que debe hacerse es que sencillamente el escenario es poco probable, lo que conduce
a la prediccion de que fuentes de ese tipo son muy poco numerosas. Similarmente, se
consideran “excesivos” flujos de Fx > 10719 erg/s/cm? y Frey > 10711 erg/s/cm?.

= En los casos en que se normaliza segin algin flujo de referencia, también se grafica
la luminosidad inyectada en particulas relativistas. Esto permite tener una idea apro-
ximada de la energética necesaria en cada situacién, y en base a ello puede verse qué
posiciones/casos no son fisicamente factibles por ser energéticamente demasiado “costo-
sos”. Se toma como valor limite Li,y, = 1036 erg/s; aquellos casos en que Li,y sea mayor,
seran considerados poco realistas.

En sintesis, las limitaciones a la hora de estudiar la validez del modelo pueden ser fisicas
(relacionadas con la energética que demandan y el confinamiento del emisor), empiricas (flujos
muy intensos implicaria un mayor nimero de fuentes observadas que las que actualmente se
han visto) e instrumentales (flujos que caigan por debajo de la sensibilidad de los instrumentos
actuales no seran detectadas).

A continuacion se presentan los casos en que la normalizacién se hace segin Liny ¥ FGev;
los casos en que se normaliza segiin Fx o Frey) pueden verse en el Ap. A. Todos los resultados
presentados estan en unidades de cgs.

4.2.2. Normalizacién segiin una luminosidad de inyeccién

Se considera una tasa de inyeccién de particulas relativistas constante, dada por Li,y =
1036 erg/s, con un espectro de inyeccién del tipo ley de potencia, la cual se deja evolucionar
hasta alcanzar una distribucién de particulas estacionaria. Luego se calcula la radiacién pro-
ducida en cada banda de energia para cada uno de los 4 casos propuestos segun los valores
de § y 7, obteniendo asi las Fig. 4.3 a Fig. 4.22.

= 7 =1, § = 1: eficiencia de aceleracién alta y sincrotréon dominante, Fig. 4.3 a Fig. 4.7.

A partir de los resultados presentados en la Fig. 4.3 se puede derivar que el equilibrio de
presiones entre el emisor y el medio implica tamafios razonables del primero. La Fig. 4.5
muestra que la fuente seria observable en X en cualquier posicion, aunque el flujo predicho
es un tanto excesivo (comparado con las fuentes conocidas), lo que sugiere que este escenario
es un poco improbable. La Fig. 4.6 muestra que la fuente es observable en GeV en cualquier
posicién, aunque es mas intensa cuando el emisor se encuentra por detras de la estrella,
alcanzando flujos de ~ 10710 erg/s/cm?. Por tltimo, de la Fig. 4.7 puede verse que el
objeto es detectable en TeV si el emisor no se encuentra por delante de la estrella, a una
distancia mayor a 2a de la misma y subtendiendo un dngulo pequefio respecto a la visual;
en las posiciones més favorables para la produccién de emision en TeV, se alcanzan flujos
de ~ 10712 erg/s/cm?.
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Figura 4.3. Asumiendo Li,, = 1036 erg/s, n =1, § = 1, se grafica E,-
[erg] en funcién de la posicién.
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Figura 4.4. Idem Fig. 4.3 (n =1, =1, Liy,y) para la eficiencia radia-
tiva.
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Figura 4.5. Idem Fig. 4.3 (n =1, § = 1, Li,y) para Fx [erg/s/cm?].
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Figura 4.6. Idem Fig. 4.3 (n =1, 8 =1, Liyy) para Fgeylerg/s/cm?].
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Figura 4.7. Idem Fig. 4.3 (n=1,8 =1, Liny) para Frey [erg/s/cm?].
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Figura 4.8. Asumiendo Li,y, = 103 erg/s, n = 1,6 = 0.0001, se grafica
E.- [erg] en funcién de la posicién.

= =1, 6 = 0.0001: eficiencia de aceleraciéon alta y CI dominante, Fig. 4.8 a Fig. 4.12.

A partir de los resultados presentados en la Fig. 4.8 se puede derivar que para distancias
radiales mayores a 10a el emisor no estaria confinado dentro del sistema por lo que estos
escenarios son poco plausibles. La Fig. 4.10 muestra que el flujo en X es aproximadamente
constante y del orden de 107! erg/s/cm? en todo el espacio, por lo que su detectabilidad
es independiente de su posicién. Por otra parte, la Fig. 4.11 indica que el flujo en GeV
predicho en las configuraciones en que el emisor estd por delante de la estrella, a una
distancia mayor a 3a de la misma y subtendiendo un dngulo chico respecto a la visual, es
menor del que las posibilidades observacionales permiten detectar. Asimismo, la Fig. 4.12
sugiere un flujo en TeV mayor del esperado en este tipo de fuentes a menos que el emisor
se encuentre subtendiendo un angulo pequenio respecto a la visual, tanto por delante como
por detras de la estrella; en estas dltimas posiciones el emisor también seria detectable y
el flujo esperado es razonable.

En base al previo anélisis, los escenarios mas realistas serian aquellos en los que el emisor se
encuentra subtendiendo un dngulo pequeno respecto a la visual, pues no predicen fuentes
mas intensas que las conocidas; si el emisor se encuentra por delante de la estrella es
observable en X y TeV, mientras que si se encuentra por detras es también observable en
GeV.

51



4. Resultados

Y(3e12cm)

X(3e12cm)

Figura 4.9. Idem Fig. 4.8 (n = 1, § = 0.0001, Ly, ) para la eficiencia

radiativa.
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Figura 4.10. Idem Fig. 4.8 (n = 1,6 = 0.0001, Liny) para Fx
[erg/s/cm?].
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Figura 4.11. Idem Fig. 48 (n = 1, § = 0.0001, Li,y) para Fgey
[erg/s/cm?].
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Figura 4.12. idem Fig. 4.8 (n =1, § = 0.0001, Liny) para Frev
[erg/s/cm?].

= 7 = 0.0001, 6 = 1: eficiencia de aceleracion baja y sincrotrén dominante, Fig. 4.13 a
Fig. 4.17.
A partir del anélisis de la Fig. 4.13 puede inferirse que el modelo aplicado es valido en todo el
espacio estudiado, pues el equilibrio de presiones entre el emisor y el medio implica tamanos
razonables del primero. Sin embargo, la Fig. 4.15 muestra que el objeto es observable en X
en cualquier posicién con una intensidad ~ 10710 erg/s/cm?, lo cual estd ligeramente por
encima de lo que suele presentar este tipo de fuentes y restringe un poco la viabilidad de
este escenario. Por otra parte, las Fig. 4.16 y Fig. 4.17 indican que el objeto no es visible ni
en GeV ni en TeV si se encuentra por delante de la estrella, formando un angulo pequeno
con la visual; el objeto tampoco es detectable en TeV si se encuentra a menos de 2a de la
estrella.
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Figura 4.13. Asumiendo Li,, = 10%¢ erg/s, n = 0.0001, § = 1, se grafica
E.- en funcién de la posicién.
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Figura 4.14. Idem Fig. 4.13 (7 = 0.0001, § = 1, Li,y) para la eficiencia
radiativa.
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Figura 4.15. Idem Fig. 413 (n = 0.0001, § = 1, Li,,) para Fx
[erg/s/cm?].
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Figura 4.16. Idem Fig. 4.13 (n = 0.0001, § = 1, Li,y) para Fgey
[erg/s/cm?].
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Figura 4.17. Idem Fig. 4.13 (n = 0.0001, § = 1, Liny) para Frey
[erg/s/cm?].

= 17 = 0.0001, 6§ = 0.0001: eficiencia de aceleraciéon baja y CI dominante, Fig. 4.18 a Fig. 4.22.
De la Fig. 4.18 se puede deducir que el emisor deja de estar confinado si el emisor se en-
cuentra a méas de 10a de la estrella, por lo que el modelo utilizado deja de ser valido alli.
La Fig. 4.20 muestra que el objeto es observable en rayos-X en todo el espacio con una
intensidad ~ 107! erg/s/cm?, aunque ésta serfa un poco menor si el emisor se encuentra
cercano a la estrella y por delante de la misma, donde Fx ~ 1072 erg/s/cm?. Por otro lado,
las Fig. 4.21 y Fig. 4.22 indican que si el emisor se encuentra por delante de la estrella, a
una distancia a la misma mayor a 2a y formando un angulo pequefio con la visual, entonces
no seria observable en GeV pero si en TeV. Si bien en otras configuraciones el objeto es
detectable tanto en GeV como en TeV, el flujo en éste tltimo es exageradamente intenso
(comparado con los datos observacionales que se tienen), lo que hace a este escenario poco
probable.
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Figura 4.18. Asumiendo L,y = 1036 erg/s, n = 0.0001, § = 0.0001, se
grafica E - [erg] en funcién de la posicién.
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Figura 4.19. Idem Fig. 4.18 (7 = 0.0001, § = 0.0001, Li,,) para la

eficiencia radiativa.
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Figura 4.20. Idem Fig. 4.18 (n = 0.0001, § = 0.0001, Li,y) para Fx
[erg/s/cm?].
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Figura 4.21. Idem Fig. 4.18 (n =0.0001, 6 = 0.0001, Liny) para Fgev
[erg/s/cm?].
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Figura 4.22. Idem Fig. 4.18 ( = 0.0001, § = 0.0001, Li,y) para Frey
[erg/s/cm?].
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4.2.3. Normalizacién segin el flujo entre 0.1 y 10 GeV

Se toma como valor de referencia un flujo integrado en la banda de 0.1 a 10 GeV de
Faev = 10710 erg/s/cm?.

» 7 =1, § = 1: eficiencia de aceleracién alta y sincrotrén dominante, Fig. 4.23 a Fig. 4.27.

De la Fig. 4.23 se puede ver que para poder explicar un flujo en GeV de la magnitud
buscada, si el emisor estuviera por delante de la estrella requeriria tener una poblacién
de electrones relativistas de muchisima energia (lo que involucra un emisor de un tamario
apreciable mas no contradictorio con la hipdtesis de emisor confinado), pues éstos no la
pueden radiar eficientemente ya que el CI en esa geometria no es éptimo; al tener una dis-
tribucion de electrones muy energética, el flujo por sincrotrén aumenta significativamente,
y eso origina el flujo en X tan intenso que se aprecia en la Fig. 4.26. La Fig. 4.24 muestra
que en este escenario las necesidades energéticas son muy altas: sbélo parecen plausibles
configuraciones en las que el emisor esté situado por detras de la estrella, y atin en este
caso la energia que demanda es elevada. De acuerdo a la Fig. 4.26, en esas configuraciones
el objeto es detectable en rayos-X con un flujo un poco mayor que el considerado aceptable
para no sobrevalorar la detectabilidad de este tipo de fuentes. Finalmente, para que en
estas posiciones el objeto sea también detectable en TeV, el emisor debe estar por encima
de una cierta altura minima sobre el eje x. Se destaca que si bien las posiciones éptimas
para la observacién en TeV se dan con el emisor por delante de la estrella y formando un
angulo con la visual 2 45° estas posiciones quedaron descartadas de acuerdo al andlisis de
la Fig. 4.24.
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Figura 4.23. Asumiendo un flujo integrado en la banda de GeV de
Faev = 10719 erg/s/cm?, se grafica E,- [erg] en funcién de la posicién
respecto a la estrella.
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Figura 4.24. Idem Fig. 4.23 (n =1, § = 1, Fgev) para Liyy [erg/s].
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Figura 4.25. Idem Fig. 4.23 (n = 1, § = 1, Fgey) para la eficiencia

radiativa.
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Figura 4.26. Idem Fig. 4.23 (1 = 1,6 = 1, Fgev) para el Fx [erg/s/cm?].

59



4. Resultados

1.e(-11)

1.6(-12)

1.6(-13)

Y(3e12cm)

1.6(-14)

X(3e12cm)

Figura 4.27. fdem Fig. 423 (n = 1, 6 = 1, Fgev) para el Frey
[erg/s/cm?].
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= =1, =0.0001: eficiencia de aceleracién alta y CI dominante, Fig. 4.28 a Fig. 4.32.

La Fig. 4.28 muestra que emisores a distancias mayores a 4a y ubicados de manera tal que
subtienden a un angulo pequefio respecto a la visual, no pueden ser tratados con el modelo
de orden cero aplicado (dado que el emisor no estaria confinado), mientras que los escenarios
con el emisor por delante de la estrella son inviables por requerir luminosidades de inyeccién
excesivas, como se aprecia en la Fig. 4.29; ademas, el flujo en TeV es exageradamente alto
si el emisor se encuentra por delante de la estrella, lo cual hace aiin menos probables estos
casos (Fig. 4.32). A partir del andlisis de las Fig. 4.31 y Fig. 4.32, se puede ver que el
objeto seria detectable tanto en X como en TeV para cualquier posicion del emisor, con
una intensidad menor en ambas bandas si el emisor estd detras de la estrella. Para un
emisor en cuadratura con respecto a la estrella y al observador, se tiene Frey ~ 10710
erg/s/cm? y Fx > 10712 erg/s/cm?.
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Figura 4.28. Asumiendo un flujo integrado en la banda de GeV de
Faev = 107 P%rg/s/cm?, n = 1, § = 0.0001, se grafica E,- [erg] en
funcién de la posicién respecto a la estrella.
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Figura 4.29. Idem Fig. 4.28 (n = 1, § = 0.0001, Fgey) para Li,, [erg/s).

61



4. Resultados

Y(3e12cm)

X(3e12cm)

Figura 4.30. Idem Fig. 4.28 (n = 1, § = 0.0001, Fgey) para la eficiencia

radiativa.
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Figura 4.31. Idem Fig. 4.28 (n = 1, § = 0.0001, Fgey) para

Fx[erg/s/cm?].
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Figura 4.32. Idem Fig. 4.28 (n = 1, § = 0.0001, Foey) para Frey

[erg/s/cm?].
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= 7 = 0.0001, § = 1: eficiencia de aceleracién baja y sincrotron dominante, Fig. 4.33 a
Fig. 4.37.

De acuerdo a la Fig. 4.33, si el emisor subtiende un dngulo menor a 45° respecto a la
visual, la energia almacenada en particulas relativistas es tan alta que, para que se alcance
un equilibrio de presiones con el medio, el emisor debe tener un tamano apreciable, y por
tanto deja de ser valido en esa regién el modelo a orden cero aplicado; asimismo, la Fig. 4.34
sugiere que los requerimientos energéticos son muy altos si el emisor estd por delante de
la estrella, por lo que las tinicas configuraciones fisicamente viables son aquellas en las que
el emisor estd por detras de la estrella; aiin en estos casos los requerimientos energéticos
rozan el limite de lo considerado aceptable, por lo que este escenario parece ser improbable.
A su vez, la Fig. 4.36 indica que el flujo en X seria excesivo (con respecto a los valores
empiricos) si el emisor se encuentra por delante de la estrella, mientras que se encuentra
cerca del limite de lo razonable (Fx ~ 10~'%erg/s/cm?) si el emisor estd en cuadratura
o por detras de la estrella. La Fig. 4.37 indica que el objeto podria ser marginalmente
detectable en TeV si el emisor no se encuentra a distancias a la estrella menores a 2a o
subtendiendo un dngulo pequeio respecto a la visual.
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Figura 4.33. Asumiendo un flujo integrado en la banda de GeV de
Faev = 107 %rg/s/cm?, n = 0.0001 y § = 1, se grafica E.- [erg] en
funcién de la posicién respecto a la estrella.
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Figura 4.34. Idem Fig. 4.33 (7 = 0.0001, § = 1, Fgey) para L,y [erg/s).
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Figura 4.35. Idem Fig. 4.33 ( = 0.0001, 6 = 1, Fqey) para la eficiencia
radiativa.

1.6(-7)
1.e(-8)

1.6(-9)

Y(3e12cm)

1.6(-10)

1.e(-11)

X(3e12cm)

Figura 4.36. Idem Fig. 4.33 (n = 0.0001, § = 1, Fgey) para Fx
[erg/s/cm?].
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Figura 4.37. Idem Fig. 4.33 (n = 0.0001, 6 = 1, Fgev) para Frey
[erg/s/cm?].
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= 17 =0.0001, § = 0.0001: eficiencia de aceleracién baja y CI dominante, Fig. 4.38 a Fig. 4.42.

De acuerdo a la Fig. 4.38, si el emisor estd a una distancia mayor a 2a de la estrella y
subtiende un dngulo menor a 45° respecto a la visual, deja de ser valido el modelo a orden
cero aplicado, pues la presién generada por particulas no térmicas tan energéticas induce
un tamano del emisor comparable con la distancia del emisor a la estrella. La Fig. 4.39
sugiere que las unicas configuraciones fisicamente posibles son aquellas en las que el emisor
no estd situado por delante de la estrella, pues de lo contrario la energética necesaria es
excesiva; a su vez, la Fig. 4.42 rearfirma lo improbable de un emisor por delante de la
estrella, pues en ese caso el flujo en TeV seria demasiado alto. En los casos en que el emisor
estd en cuadratura o por detras de la estrella, el objeto seria observable tanto en TeV como
en X (Fig. 4.41), con una intensidad de Frrey > 107! erg/s/cm? y Fx > 107'2 erg/s/cm?
respectivamente.
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Figura 4.38. Asumiendo un flujo integrado en la banda de GeV de
Faev = 107 %rg/s/cm?, n = 0.0001 y § = 0.0001, se grafica E,- [erg]
en funcién de la posicién respecto a la estrella.
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Figura 4.39. Idem Fig. 4.38 ( = 0.0001, § = 0.0001, Fgey) para Liny
lerg/s].
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Figura 4.40. Idem Fig. 4.38 ( = 0.0001, § = 0.0001, Fgey) para la

eficiencia radiativa.
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Figura 4.41. Idem Fig. 4.38 (n = 0.0001, § = 0.0001, Fgey) para Fx
[erg/s/cm?].
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Figura 4.42. Idem Fig. 4.38 ( = 0.0001, § = 0.0001, Fgev) para Frey
[erg/s/cm?].
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Capitulo 5

Discusion de los resultados y
conclusiones

5.1. Discusion

En esta seccién se hace una discusion general de los resultados presentados en el Cap. 4.
Algunas observaciones preliminares importantes son las siguientes:

= Las regiones que se han explorado en detalle tienen un tamano similar o mayor que el
tamafio tipico de los sistemas binarios (a ~ 3 x 102 cm); cabe destacar que el calculo
de la emisién en TeV para fuentes mas compactas (emisor a d < a de la estrella) se ha
hecho de forma aproximada, pues requieren mayor resolucion.

» La radiacién en TeV (y en menor medida en las restantes longitudes de onda) emitida
en regiones grandes (2 3a), seria probablemente bastante menor que la calculada si se
introducen pérdidas adiabaticas. Un calculo sencillo para sustentar esta hipétesis es el
siguiente:

Para tener una idea del tiempo tipico que un emisor en una cierta localizaciéon necesita
para emitir (o perder en forma no radiativa) la mayor parte de su energia, se calcula un
tiempo caracteristico del emisor dado por temi = ENT/Liny. Por otro lado, se tiene una
cota superior para el tiempo de las pérdidas adiabaticas (PA), dado por tpa = R/¢, que
corresponde a particulas que se escapan del emisor de tamano R a una velocidad v = c.
Al comparar estos dos tiempos, resulta mayor que tem; > tpa en regiones alejadas de
la estrella, con lo cual las pérdidas adiabaticas ahi podrian ser realmente importantes
para la emisién no térmica en general; una excepcién a esto serian sistemas donde el
material fuese advectado fuera de la regién a una velocidad sustancialmente menor a c.
Por este motivo, quizas esté sobreestimada la emisién no térmica calculada para un
emisor a d 2 3a de la estrella.

» En la limitacién empirica considerada (i.e., que se conocen pocas fuentes muy brillantes,
por lo que casos que predicen flujos muy elevados deben ser considerados poco realistas),
entra en juego la limitacion de la relacién Lipy/ d?: si las fuentes “demasiado” brillantes
segin el modelo fueran menos poderosas (menor Liny) 0 més lejanas (> d), entonces
no habria problema en cuanto al nimero de fuentes predichas. Que las fuentes sean
mas lejanas implica que cerca no existen, y aqui es importante tener en cuenta que
este tipo de objetos no presenta una distribucién uniforme en la galaxial, pues son

'Esto llevaria a pensar que, si no se detectan objetos de tales caracteristicas cerca, tampoco deberian
existir méas lejos
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5. Discusién de los resultados y conclusiones

Escenario Detectable en Fx | Detectable  en | Detectable en Frgy | Factibilidad
Faev
n = 1, § = | En toda configu- | En toda confi- | Excepto si 8 chico | Poco factible
1. Fig. 4.3 a | racién (>10710) | guracién (de ~ |y r > 2a (entre | en todas las
Fig. 4.7 107" a > 10710 | ~ 10713 y ~ 1072 | configuracio-
al aumentar 0) segun la posicién) | nes
n = 1, § = | En toda configu- | En § > n/4 (~ | En toda configura- | Si 3a < r <
10~%. Fig. 4.8 a | raciéon (~ 1071) | 107" a < 1072 | cién (~ 107 si 6 | 10ay 6§ < 7/6,
Fig. 4.12 al aumentar 0) chicoo § < 7w, > o r < 10a y
10719 en los demés | 6 <
casos)
n =10"% 6 = | En toda configu- | En § > 7/4 (~ | Exceptosi # < 7/6 | En toda confi-
1. Fig. 4.13 a | racién (21071%) | 107" a < 107 | y » > 2a (~ 107! | guracién pare-
Fig. 4.17 al aumentar 6) a ~ 107'2 al au- | ce ser bastante
mentar 6) razonable
n=10"% 6 = | En toda configu- | Excepto si 7 > | En toda configura- | Si 7 < 10a y
10~%. Fig. 4.18 | racién (~ 10712 si | 2a y 6 chico (~ | cién (de ~ 10713 a | 6 < /4
a Fig. 4.22 r<dayf<m/2, | 107" a <1077 | < 1072 al aumen-
en los deméas ca- | al aumentar 6) tar 6)
sos ~ 1071)

Tabla 5.1. Con 6 se denota el dngulo (medido en radianes) que el eje
estrella-emisor subtiende respecto a la visual. La coordenada r es la
distancia del emisor a la estrella. El parametro 7 es la eficiencia de ace-
leracién y ¢ el cociente entre la densidad de energia del campo magnético
y la densidad de energia del campo de radiacién. Todos los flujos dados

entre paréntesis estan en erg/s/cm?.

fuentes jovenes, relativamente reducidas en nimero y acumuladas mayoritariamente
en los brazos espirales. Ademads, como el numero de fuentes es proporcial al volumen
considerado, y a su vez éste crece linealmente con la distancia en un disco de grosor
menor que las distancias involucradas, si es posible que existan mas fuentes lejos que
cerca. En definitiva, una distribucién de pocos ejemplares y poco uniforme en el espacio
puede implicar concentraciones en zonas y escasez en otras; a su vez, las potencias no
térmicas y eficiencias radiativas pueden ser variopintas.

La tabla comparativa Tab. 5.1 es una recopilacién y sintesis de los resultados hallados en
los distintos casos segin la normalizacién respecto a Liny = 1036 erg/s/cm?. La factibilidad
refiere a si se cumplen las restricciones fisicas (emisor confinado, ver Sec. 3.6) y empiricas
(cotas superiores para los flujos en las distintas bandas).

En general, para objetos con Lin, = 1030 erg/s puede verse que:

= Si 0 es chico el emisor es méas dificil de confinar, pues, al ser menores las pérdidas
radiativas por sincrotrén, se acumula mas energia en particulas no térmicas.

s Los flujos en X maés intensos se alcanzan cuando § = 1, lo cual es de esperarse puesto
que la radiacién en X se origina por sincrotrén, y éste es mas eficiente si la intensidad
del campo magnético es mayor.
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5.2. Conclusiones

= Los flujos en TeV mads intensos se alcanzan cuando § << 1, pues en ese caso el CI llega
a ser mas eficiente para producir fotones de muy altas energias.

= A distancias de d ~ 3 kpc deben haber muy pocas fuentes con un emisor muy potente
(Liny ~ 103¢ erg/s) y 6 chico, puesto que de lo contrario en su recorrido orbital el emisor
deberia pasar por configuraciones en que emita radiaciéon v sumamente intensa, lo cual
es muy raro basandose en los datos empiricos. No obstante, si podrian existir fuentes
con ¢ chico si son menos potentes o més lejanas, y las mismas serian detectables en TeV
en alguna fase orbital al menos.

» La detectabilidad de la fuente en rayos X no estd muy condicionada ni por la posicién
del emisor ni por los valores que adopten los pardmetros libres 1 y 4, por lo que se
predice que las fuentes deberian ser mas facilmente detectables en X que en las demas
bandas, lo cual esta de acuerdo con los datos empiricos.

» Elescenario en que n << 1y d = 1 es factible en practicamente todas las configuraciones
posibles entre estrella, emisor y observador, pues la hipétesis de emisor confinado no se
ve amenazada si § es grande y a su vez los flujos gamma predichos no son excesivos si
7 es chico. Por este motivo, dada la cantidad y tipo de fuentes actualmente detectadas,
es plausible que este tipo de objetos sea el mas abundante en la galaxia a d ~ 3 kpc,
aunque no son tan intensos en «y lo cual dificulta su deteccién, sobre todo a d > 3 kpc.

Por otro lado, los resultados hallados en la normalizacién segin un flujo en GeV de
Faev = 10719 erg/s/cm? indican que las fuentes més probables de ser observadas con esa
intensidad son aquellas en las que ¢ es chico.

Los requerimientos energéticos necesarios para explicar un flujo de esta intensidad son cerca-
nos a los maximos posibles, excepto en el caso de n =1y § << 1, por lo que este escenario
parece ser el que mayor cantidad de fuentes presente.

Para Li,, significativamente menores de ~ 1030 erg/s, las fuentes podrian no ser vistas en
rayos v a menos que estén muy cerca. Por este motivo, puede haber un gran nimero de
objetos a d > 3 kpc que caigan por debajo del nivel de detectabilidad.

Otra manera de utilizar los resultados hallados es el de estimar, a nivel cualitativo, para-
metros de un sistema fisico real a partir de observaciones del mismo. A modo de ejemplo, se
puede considerar la siguiente situacién: se detecta una fuente en GeV con un Fgey = 10719
erg/s/cm? y mediante métodos astronémicos se determina que su distancia a la Tierra es de
3 kpc. En dicho caso, se puede buscar una contrapartida en Rayos X y TeV del objeto. Luego,
se explora el espacio de parametros de n y d sujeto a la condiciéon de que el flujo en GeV sea
el observado, y de los posibles resultados hallados se busca qué caso es el que mejor se ajusta
a las observaciones en las restantes bandas. Algunas situaciones posibles son representadas
en la Tab. 5.2.

Asi, mediante el contraste del modelo propuesto con un conjunto de observaciones en las
distintas bandas de altas energias, es posible, a groso modo, obtener valores aproximados o
cotas para parametros como la inclinacion, el valor del campo magnético y la eficiencia de
aceleracion para el sistema dado.

5.2. Conclusiones

Los resultados hallados permiten afirmar que el modelo a orden cero utilizado es valido
para inyectores como los supuestos (puntuales, con Lin, < 1036 erg/seg), e incluso lo serfa a
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5. Discusién de los resultados y conclusiones

‘ Fx [erg/s/cm? Frev [erg/s/cm?] n ) Posicién
~5x 10710 ~5x 10712 1 1 ~ /2
~2x10710  ~ 107! 0 no se detecta 1 1 0<m

~ 10710 > 10713 0% 1 r>3ay0>m/2
~ 10710 No se detecta 1074 1 r<3ayf>m/2
<1071 10710 1 1074 0~ /2

> 10712 10-1 1 1074 O~

~ 10712 5x 1071 107* 107 0> m/2

Tabla 5.2. Del lado izquierdo se dan algunos valores posibles de los
flujos detectables en X y TeV, mientras que del lado derecho se dan los
pardmetros que mejor reproducen esos flujos. Con 6 se denota el angulo
(medido en radianes) que el eje estrella-emisor subtiende respecto a la
visual; con r se simboliza la distancia del emisor a la estrella.

1¢" orden en fuentes menos poderosas, aunque dejaria de serlo para aquellas més poderosas.
Ademaés, este modelo a orden cero demuestra ser una aproximacién suficientemente buena
para discernir, a nivel cualitativo, los escenarios en los que puede ser emitida radiacién de
origen leptonico detectable en altas energias. Los efectos angulares reflejados en los resultados
obtenidos se condicen con lo esperado, y junto con los gréaficos de control de eficiencia y tamano
de la fuente validan la robustez de esta herramienta.

Por lo visto en la Sec. 4.2.3, los escenarios en que el campo magnético es dominante (6 = 1)
son poco probables para explicar el mencionado flujo en GeV; a su vez, la deteccién de un
flujo de radiaciéon en TeV mayor a 10712 erg/s/cm? también puede ser un indicio de que el
campo magnético no es dominante.

Puede haber un gran niimero de objetos que caigan por debajo del nivel de detectabilidad
en rayos -y.

Los flujos en X mas intensos se alcanzan cuando el campo magnético es dominante sobre
el campo de radiacion.

No hay fuentes con é ~ 0.0001 y

Liny erg)( d )2
— >01-1.
(1036 s 3kpc

Los resultados indican que son poco probables fuentes facilmente detectables en GeV (inde-
pendientemente de d) y que tengan § pequeno, ya que estadisticamente en un gran niimero
de configuraciones implicarian fuentes con requerimiento de L;,, muy altos y excesivamente
brillantes en TeV, que no se ven. A su vez, fuentes facilmente observables en TeV requieren
tener un parametro 6 chico (ver Sec. A.2 del Apéndice).

Una deteccion en GeV implicaria que la fuente puede ser detectable en TeV para incli-
naciones moderadas y cuando el emisor estd en direccion casi perpendicular a la linea
estrella-observador (6 2 7/2), lo que corresponde a una fraccién relativamente modesta de
fuentes que no violan limitaciones fisicas ni empiricas (a no ser que las componentes GeV
y TeV tengan origenes diferentes).

Campos magnéticos bajos permiten que fuentes mds débiles que Li,y ~ 1036 erg/s sean
detectables en GeV, pero a la vez implican que aquellas detectadas (en GeV) no pueden ser
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5.3. Trabajo futuro

demasiado poderosas. Campos magnéticos altos si permiten fuentes mas poderosas, pero
como éstas tienden a ser menos numerosas que las débiles, los casos detectables que no
violan limitaciones empiricas con d = 1 serdn menos numerosos que aquellos que no las
violan con § = 0.0001. Para no violar las limitaciones empiricas deben verificar:

(o e (L) <on
1036 s 3kpc

La escasez de fuentes facilmente detectables, segin dicta el modelo utilizado teniendo
en cuenta las limitaciones fisicas y supuestos adicionales introducidos, seria un indicador de
que algunas de las suposiciones fisicas hechas son demasiado optimistas, lo cual llevaria a
replantear qué parametros pueden ser considerados razonables. En particular, podria haber
muy pocas fuentes a sélo varios kiloparsecs del sol, o la energética de éstas ser bastante
mas baja que la asumida, o la eficiencia de aceleracién baja y el campo magnético alto.
Probablemente, la razén sea una combinacién de todas estas causas, aunque es necesario
tener méas informacion observacional para esclarecer cudl es el factor dominante.

5.3. Trabajo futuro

El desarrollo de este trabajo abre todo un panorama de posibilidades para futuros trabajos.
Sobre la base de los cddigos y conocimientos desarrollados durante la elaboracion de esta tesis,
serd posible enfocarse en el futuro en investigar:

» Cémo afecta la complejizacién del modelo a los resultados hallados. Esto puede hacerse
mediante la incorporacién de otras pérdidas, tanto radiativas (emisiéon por Bremms-
trahlung relativista o de los pares creados por absorcién) como no radiativas (escape
advectivo, pérdidas adiabdticas, pérdidas por ionizacién). También es posible anadir
una contribucién de una componente de materia hadrénica e introducir pérdidas por
colisiones p — p. Ademas, trabajar las limitaciones fisicas y empiricas puede llevar a
estudios sobre cémo introducir la estructura en el estudio de las fuentes, lo que llevaria
a hacer mapas complementarios a escalas chicas, hasta unos ~ 2a, para estudiar en
detalle el sistema a escalas ~ a y asi cubrir las areas que escaparon al alcance de este
trabajo. Otros aspectos a ser tenidos en cuenta son la aceleracion y el transporte de las
particulas relativistas.

» Objetos concretos, con la idea de obtener valores (o al menos cotas para los valores)
de los parametros fisicos relevantes que no son medibles de manera directa; dicho abor-
daje requeriria un modelo méas complejo y especifico que el utilizado hasta ahora, pero
similar. Un ejemplo es Cygnus X-3.

= Estudios poblacionales: los mapas dan fracciones de dngulo sélido donde se da mayor
detectabilidad, por lo que dado un ntmero de fuentes conocidas, se puede estimar
cuantos objetos se podrian llegar a detectar. Para ello, ademds de tener en cuenta las
restricciones geométricas, es necesario introducir el ritmo y la regiéon de formacién de
los sistemas.

= Cuestiones tedricas menos conocidas, tales como la tasa de formacién de estos objetos y
su vida media, la luminosidad no térmica tipica esperable, cantidad de objetos justo por
debajo de la detectabilidad, la funcion luminosidad, etc., se pueden ajustar comparando
con observaciones la supuesta detectabilidad que los mapas dictan.
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Apéndice A
Apéndice

A.1. Normalizacién segun el flujo integrado en la banda 0.3 y
10 keV

Se toma como valor de referencia un flujo integrado en la banda de 0.3 a 10 keV de
Fx = 1072 erg/s/cm?.

= =1, 6 = 1: eficiencia de aceleracion alta y sincrotron dominante, Fig. A.1 a Fig. A.5.

10 T T T T T T T T T 1e+39
& TE 4 1e+38
§°r §
- 5 1e+37
2]
> 4 -
< 1e+36
2 - —
# I ! ! I 16435
-10 -8 -6 -4 -2 0 2 4 6 8 10
X(8e12cm)

Figura A.1l. Asumiendo un flujo integrado en la banda de rayos X de
Fx = 107! erg/s/cm?, se grafica E,- [erg] en funcién de la posicién
respecto a la estrella.
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Y(3e12cm)

10 1e+35
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1e+34
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1e+33
-10 -8 -6 -4 -2 0 2 4 6 8 10

X(3e12cm)

Figura A.2. Idem Fig. A.1 (n =1, § = 1, Fx) para Liyy [erg/s].
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-10 -8 -6 -4 -2 0 2 4 6 8 10

X(3e12cm)

Y(3e12cm)

Figura A.3. Idem Fig. A.1 (y =1, § = 1, Fx) para la eficiencia radia-

tiva.
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Figura A.4. [dem Fig. A.1 (n =1, 6 = 1, Fx) para el Fgey [erg/s/cm?].
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A.1. Normalizacién segun el flujo integrado en la banda 0.3 y 10 keV

. 1.e(-13)

L 4 1.e(-14)

Y(3e12cm)

L 4 1.e(-15)

I 1.6(-16)

Figura A.5. Idem Fig. 4.23 (n = 1, § = 1, Fx) para el Frey [erg/s/cm?].
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= p =1, 5 =0.0001: eficiencia de aceleracion alta y CI dominante, Fig. A.6 a Fig. A.10.

10 T T T T T T T T T ] 1e+40
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Figura A.6. Asumiendo un flujo integrado en la banda de rayos X de
Fx =107 2erg/s/cm?, n = 1, § = 0.0001, se grafica F,- [erg] en funcién
de la posicién respecto a la estrella.
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Figura A.7. {dem Fig. A.6 (y =1, § = 0.0001, Fx) para Li,y [erg/s).
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A.1. Normalizacién segun el flujo integrado en la banda 0.3 y 10 keV
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Figura A.8. Idem Fig. A.6 (n = 1, § = 0.0001, Fx) para la eficiencia
radiativa.
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Figura A.9. Idem Fig. A6 (np = 1, § = 0.0001, Fx) para

Fgevlerg/s/cm?]
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Figura A.10. Idem Fig. A.6 (n = 1, § = 0.0001, Fx) para Frey
[erg/s/cm?].
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= 7 = 0.0001, § = 1: eficiencia de aceleracién baja y sincrotrén dominante, Fig. A.11 a
Fig. A.15.
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Figura A.11. Asumiendo un flujo integrado en la banda de rayos X
de Fx = 107 %rg/s/cm?, n = 0.0001 y § = 1, se grafica E,- [erg] en
funcién de la posicién respecto a la estrella.

10 T T T T T T T T T . 1e+35
8 - -
10—) :- -4 1e+34
2]
>-
4 -
2 i | I
1 1 1 1 1 1 1 1 1 1e+33
-10 -8 -6 -4 -2 0 2 4 6 8 10

X(8e12cm)

Figura A.12. Idem Fig. A.11 (n = 0.0001, § = 1, Fx) para Li,y [erg/s].
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A.1. Normalizacién segun el flujo integrado en la banda 0.3 y 10 keV
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Figura A.13. Idem Fig. A.11 (7 = 0.0001, § = 1, Fx) para la eficiencia

radiativa.
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Figura A.14. Idem Fig. A.11 (y = 0.0001, § = 1, Fx) para Fgey
[erg/s/cm?].
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Figura A.15. Idem Fig. A.11 (n = 0.0001, 6 = 1, Fx) para Frey
[erg/s/cm?].
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= 1 =0.0001, § = 0.0001: eficiencia de aceleracién baja y CI dominante, Fig. A.16 a Fig. A.20.

1.e(40)
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Y(3e12cm)

1.6(38)

X(3e12cm)

Figura A.16. Asumiendo un flujo integrado en la banda de rayos X de
Fx =107 2erg/s/cm?, n = 0.0001 y § = 0.0001, se grafica E,- [erg] en

funcién de la posicién respecto a la estrella.
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Figura A.17. Tdem Fig. A.16 (n = 0.0001, § = 0.0001, Fx) para Liyy
lerg/s].
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A.1. Normalizacién segun el flujo integrado en la banda 0.3 y 10 keV

Y(3e12cm)

X(3e12cm)

Figura A.18. Idem Fig. A.16 (n = 0.0001, § = 0.0001, Fx) para la

eficiencia radiativa.
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Figura A.19. Idem Fig. A.16 (n = 0.0001, § = 0.0001, Fx) para Fgey
[erg/s/cm?].
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Figura A.20. Idem Fig. A.16 (n = 0.0001, § = 0.0001, Fx) para Frey
[erg/s/cm?].
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A.2. Normalizaciéon segun el flujo entre 0.1 y 10 TeV

Se toma como valor de referencia un flujo integrado en la banda de 0.1 a 10 TeV de
FPrey = 107! erg/s/cm?.

= =1, 6 = 1: eficiencia de aceleracién alta y sincrotréon dominante, Fig. A.21 a Fig. A.25.
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Figura A.21. Asumiendo un flujo integrado en la banda de TeV de
FPrev = 1071 erg/s/cm?, se grafica E,- [erg] en funcién de la posicién
respecto a la estrella.
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Figura A.22. Idem Fig. A.21 (n =1, § = 1, Frey) para Ly, [erg/s].
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A.2. Normalizaciéon segun el flujo entre 0.1 y 10 TeV

T T T T T
- 0.8
€ 0.6
O -
3V}
g
< 0.4
0.2
I I I I I 0
0 2 4 6 8 10
X(3e12cm)

Figura A.23. Idem Fig. A.21 (n = 1, 6 = 1, Fre) para la eficiencia
radiativa.
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Figura A.24. fdem Fig. A.21 (n = 1, § = 1, Fry) para el Fx
[erg/s/cm?].
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Figura A.25. Idem Fig. A.21 (n = 1,6 = 1, Frey) para el Fgey
[erg/s/cm?].
85



A. Apéndice

= =1, 6 = 0.0001: eficiencia de aceleracién alta y CI dominante, Fig. A.26 a Fig. A.30.
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Figura A.26. Asumiendo un flujo integrado en la banda de TeV de
Frey = 107 Merg/s/ecm?, n = 1, § = 0.0001, se grafica E.- [erg] en

funcién de la posicién respecto a la estrella.
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Figura A.27. Idem Fig. A.26 (n = 1, § = 0.0001, Frey) para Lin,
lerg/s].
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A.2. Normalizaciéon segun el flujo entre 0.1 y 10 TeV

Y(3e12cm)
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Figura A.28. Idem Fig. A.26 (n = 1, 6 = 0.0001, Frey) para la eficiencia

radiativa.
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Figura A.29. Idem Fig. A.26 (n = 1, § = 0.0001, Frey) para

Fx[erg/s/cm?]
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Figura A.30. Idem Fig. A.26 (n = 1, § = 0.0001, Frey) para Faey
[erg/s/cm?].
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A. Apéndice

= 7 = 0.0001, § = 1: eficiencia de aceleraciéon baja y sincrotréon dominante, Fig. A.31 a

Fig. A.35.
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Figura A.31. Asumiendo un flujo integrado en la banda de TeV de
Frev = 107 Yerg/s/cm?, n = 0.0001 y § = 1, se grafica E,- [erg] en
funcién de la posicién respecto a la estrella.
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Figura A.32. fdem Fig. A.31 (7 = 0.0001, § = 1, FPrey) para Liyy
[erg/s].
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A.2. Normalizaciéon segun el flujo entre 0.1 y 10 TeV
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Figura A.33. Idem Fig. A.31 (n =0.0001, § = 1, Frev) para la eficiencia

radiativa.

1.6(-5)

1.e(-6)
€
&
g 1.e(-7)
>
1.e(-8)
! 1.e(-9)

X(3e12cm)

Figura A.34. Idem Fig. A.31 (n = 0.0001, § = 1, Frey) para Fx
[erg/s/cm?].
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Figura A.35. Idem Fig. A.31 (n = 0.0001, 6 = 1, Frey) para Faey
[erg/s/cm?].
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A. Apéndice

= 1 =0.0001, § = 0.0001: eficiencia de aceleracién baja y CI dominante, Fig. A.36 a Fig. A.40.
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Figura A.36. Asumiendo un flujo integrado en la banda de TeV de
Frev = 107 terg/s/cm?, n = 0.0001 y § = 0.0001, se grafica E,- [erg]
en funcién de la posicién respecto a la estrella.
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Figura A.37. Idem Fig. A.36 (n =0.0001, 6 = 0.0001, Frey) para Liny
[erg/s].
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A.2. Normalizaciéon segun el flujo entre 0.1 y 10 TeV
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Figura A.38. Idem Fig. A.36 (7 = 0.0001, § = 0.0001, Frey) para la

eficiencia radiativa.
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Figura A.39. Idem Fig. A.36 (n = 0.0001, § = 0.0001, Frey) para Fx
[erg/s/cm?].
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Figura A.40. Idem Fig. A.36 ( = 0.0001, § = 0.0001, Frrey) para Faey

[erg/s/cm?].
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