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Resumen

Las denominadas estrellas fugitivas se mueven con velocidades supersénicas respecto al
medio interelestelar circundante. Si ademés tienen fuertes vientos supersénicos, generan a su
paso dos ondas de choque: una que se propaga en el medio interestelar (choque delantero) y
una que se propaga sobre el viento estelar (choque reverso). Estos objetos se estudian usual-
mente mediante la emisién infrarroja y lineas espectrales en el éptico como H, y [OIII] pro-
ducidas en el choque delantero. Sin embargo, estos choques de propagacién también pueden
acelerar particulas relativistas y producir emisién no térmica multifrecuencia. Esta radiacién
ha sido investigada previamente en los choques reversos de estrellas fugitivas con velocida-
des < 100 kms~!. En este trabajo expandimos la investigacién al caso de estrellas de hiper
velocidad y semi-relativistas, que alcanzan velocidades de miles de km s™!. Analizamos su
potencial como aceleradores de particulas y como fuentes de radiacién no térmica.

Tras estudiar diversos escenarios mostramos que los procesos no térmicos son relevantes
en ambos choques, el reverso y el delantero. Mas atn, mostramos que pueden acelerarse
particulas hasta muy altas energias en el choque delantero si la estrella tiene velocidades semi-
relativistas. Calculamos su emisién multifrecuencia y evaluamos su detectabilidad en funcién
de distintos parametros, tales como el tipo espectral de la estrella, la velocidad espacial, y la
densidad del medio circundante. Los flujos de energia predichos en la banda de radio podrian
ser detectados por la siguiente generacién de interferémetros, como SKA y ngVLA.
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Abstract

Runaway stars move at supersonic speed with respect to their surrounding medium. If
they also have powerful supersonic winds, they generate two shock fronts: one that propagates
through the interstellar medium (forward shock) and one that propagates through the stellar
wind (reverse shock). These objects are usually studied by means of the infrared radiation or
the optical emission lines like H, and [OIII] produced in the forward shock. However, these
shock waves can also accelerate particles up to relativistic energies, which in turn produce
broadband non-thermal emission. This radiation has been investigated in the reverse shocks
of runaways stars with velocities of < 100 kms~'. In this work, we expand the research to the
case of hyper-velocity and semi-relativistic stars with speeds reaching thousands of km s=*.
We analyze their potential as particle accelerator and non-thermal radiation sources.

After analyzing several scenarios we show that non-thermal processes are relevant in both
the reverse and the forward shocks. Moreover, cosmic-ray acceleration becomes very efficient
in the forward shock of a putative semi-relativistic star. We estimate their broadband spectra
and asses their detectability as a function of different parameters such as their spectral type,
spacial velocity, and the medium density. The emission predicted at low radio frequencies
could be detected with the new generation radio telescope arrays, such as the SKA and the
ngVLA.
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Capitulo 1

Introduccion

Las estrellas de gran masa son las mas calientes y luminosas. Por esto, poseen campos
de radiacién ultravioleta (UV) muy intensos. Esta radiaciéon empuja el material en la super-
ficie estelar y lo acelera, generando potentes vientos supersonicos que alcanzan velocidades
cercanas a 1500 km s™!. A través de ellos, las estrellas desprenden varias masas solares de

material a lo largo de sus vidas, e inyectan continuamente en el ISM (ISM, por sus siglas
2

W)

en inglés) una potencia cinética Ly, = %va con M, la tasa de pérdida de masa y vy la
velocidad terminal del viento. De esta manera se genera una onda de choque, formando lo que
se denomina una burbuja estelar. El material del ISM acumulado junto con el viento chocado
actian como un pistéon. A su vez, por efecto rebote del accionar del viento mismo, se genera
otro frente de choque pero que se propaga en direccién hacia la estrella. Este se denomina
choque reverso (RS, del inglés reverse shock).

Cuando una estrella tiene una velocidad peculiar mayor a la velocidad del sonido en el
medio (~ 10 kms™!) se la denomina fugitiva [1]. Si este es el caso, el choque que produce
toma una forma de arco y se conoce como choque de propagacion, o en inglés, bow shock (BS)
[2]. Los BSs estelares producen emisién infrarroja (IR) al comprimir y barrer el ISM[3], y
pueden detectarse también en el rango 6ptico mediante el estudio de lineas espectrales tales
como H,, si el campo de fotones ioniza el medio, y [OIII]. Actualmente, el catdlogo més
extenso de BSs cuenta con més de 700 registros [4].

Ademas de la emisién de origen térmica, lo que despierta especial interés en los BSs
estelares es su potencialidad como aceleradores de particulas relativistas. A su vez, estas
particulas interactiian con campos de materia y/o radiacién y generan emisién de origen no
térmico (NT) mediante diversos procesos, a saber: sincrotrén, interaccién Compton inversa
(IC, por sus siglas en inglés), Bremsstrahlung relativista y colisiones protén-protén. A la fecha
ya se ha detectado emisién NT en radio de un BS estelar [5] y en una burbuja estelar [6]. No
obstante, atin no se conoce cudl es, en términos generales, su eficiencia como aceleradores de
particulas o bajo qué condiciones es mas favorable detectar su emision NT.

1.1. Estrellas de hiper-velocidad

Dentro del grupo de las estrellas fugitivas, existe un subtipo denominado estrellas de hiper
velocidad (HVSs, por sus siglas en inglés). Estas se mueven a través del ISM con velocidades
de cientos o hasta miles de km s™! [7, y referencias alli]. Es de esperar entonces que las HVSs

1



1. Introduccién

generen fuertes BSs en el ISM y se consideran potenciales emisores no térmicos.

El estudio de estrellas de HVSs cobré especial interés a partir de fines del siglo XX, cuando
Jack G. Hills propuso un mecanismo, de nombre homénimo, que explica su existencia [8]. Este
mecanismo consiste en la interaccién gravitatoria entre un sistema estelar binario y un agujero
negro supermasivo. A causa de las fuerzas de marea, y por conservacién de la energia, una
de las estrellas es capturada en Orbita por el agujero negro mientras que la otra es eyectada a
grandes velocidades, tal como esquematizamos en la Fig. 1.1. El proceso fue corroborado en
el afio 2019 tras la observacién de la estrella S5-HVS1[9], una estrella de secuencia principal
de tipo espectral A. S5-HVS1 fue eyectada por Sgr A* con una rapidez de 1755 + 50 km s+
respecto al sistema de referencia Galdctico. Para confirmarlo, [9] integraron la 6rbita de la
estrella en el potencial Galédctico, en bisqueda de las coordenadas del punto de eyeccidn,
considerando las restricciones de posicién, distancia, movimiento propio y velocidad radial.
Teniendo en cuenta el mecanismo de eyeccién, el estudio de la dindmica de las HVSs es de
gran relevancia a la hora de determinar la existencia de un agujero negro de este tipo. Ademads,
su analisis puede imponer condiciones en la posicién y velocidad del Sistema Solar respecto
del centro Galactico [9]. Al dia de la fecha, diversas campanas observacionales detectaron y
catalogaron HVSs [10, 11, 12]. El progreso observacional reciente ha sido potenciado por la
puesta en érbita a fines de 2013 del satélite europeo Gaia. Este satélite es excepcional para
medir el movimiento propio de objetos en la Galaxia.

La velocidad de eyeccién y la probabilidad de eyecciéon estan relacionadas con el valor
del semieje mayor del sistema estelar binario, a. Cuanto menor es el semieje, menor es la
probabilidad de eyeccién, pero mayor es la velocidad. La velocidad de eyeccién, vey puede
expresarse en términos de la masa total de la binaria, my,, y de la masa del agujero negro,
M, como:

—-1/2 1/3 M 1/6
o -1 a my
ey = 1370 ks~ (1% ) <M®> (55305 M@) £ (11)

donde f, es un factor del orden de la unidad que depende de la minima distancia entre la

estrella eyectada y el agujero negro supermasivo, es decir el periastro, rperi. Por su parte, la
probabilidad de eyeccién es [8, 13, 14]:

1/3
eri 1 6
Py~1-D/175 D:(TP )(0 mb) . (1.2)

a 2M

Si D > 175 la binaria no se acerca lo suficiente al agujero negro como para que se produzca
la eyeccién. [8] estimé de forma tedérica una tasa de eyecciéon de HVSs en la Via Lactea de
1073-10~% yr~!. Por su parte, [15] determinaron una cota inferior para la tasa de eyeccién
de HVSs por mecanismo de Hills, que aplicada a nuestra Galaxia es de 107°-107% yr—1.
Actualmente, los modelos que mejor ajustan a las observaciones de HVSs predicen una tasa

de eyeccién de 10741072 yr— 1.

1.2. Estrellas semi-relativistas

En el ano 2009 [16] predijeron la existencia de un subtipo de HVSs con velocidades semi-
relativistas, las llamadas semi-relativistic stars (SRSs). Posteriores simulaciones numéricas
respaldan esta prediccion [17, 18]. Segun [18], las SRSs pueden explicarse a partir de una

2



1.3. Objetivos

Estrella
companera

Figura 1.1. Esquema de la eyeccién de una HVS mediante el mecanismo de Hills. Un sistema
binario orbita en torno a un agujero negro supermasivo (SMBH, del inglés supermassive black
hole). Cuando el sistema pasa por el periastro de su dérbita, una de las estrellas es capturada
por el SMBH y la otra sale eyectada, convirtiéndose en una HVS.

modificaciéon del mecanismo de Hills, en el cual la estrella companera se reemplaza por un
agujero negro supermasivo de masa Ms > 10° M, (ademés de la presencia del agujero negro
primario de masa M; > M) (ver Fig. 1.2). A raiz de simulaciones numéricas [19], puede
estimarse que la méxima velocidad de eyeccion de las SRSs es [20, 18]:

M2 0.26 ]\4’3 —0.23
max _, 9 ol k —1 1.
Voy 7000 (10 M@) <M@> ms -, (1.3)

con M3 la masa de la estrella eyectada. Cabe mencionar que esta férmula asume varias
hipétesis. Primero, que la érbita del sistema binario se aproxima como circular. Segundo, que
el campo gravitacional del agujero negro primario se considera uniforme. Y por udltimo, se
supone que la estrella no debe ser destruida en la interaccién.

1.3. Objetivos

El objetivo principal de este trabajo de tesis es analizar la potencialidad de HVSs como
fuentes de radiacién no térmica, abriendo una nueva posibilidad de estudio de las propiedades
fisicas de los BSs de HVSs por medio de su emisiéon no térmica multifrecuencia. Caracterizar
estas propiedades permitira a futuro profundizar un entendimiento teérico de procesos fisicos
mas generales como la dindmica de fluios y la aceleracién de particulas relativistas.

Adicionalmente, se propone:
» Explorar y caracterizar las condiciones en los choques producidos por HVSs.

= Investigar la detectabilidad de los BSs de las HVSs en base a su emision NT en distintas
regiones del espectro electromagnético.

» Estimar su eficiencia como fuentes aceleradoras de rayos césmicos (CRs, del inglés
cosmic rays).
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Figura 1.2. Esquema del mecanismo de Hills modificado, extraido de [20]. 1: Dos galaxias con
agujeros negros supermasivos colisionan. 2: La friccién dindmica junta los ciimulos centrales
y los agujeros negros. 3: La excentricidad de la érbita del agujero negro secundario en torno
al primario es excitada por dispersiones asimétricas de estrellas que originalmente orbitaban

el agujero negro primario, mientras un cimulo de estrellas permanece firmemente ligado al
secundario. 4: Cuando el agujero negro secundario pasa por el periastro de la érbita, una
fraccién de estrellas es eyectada como SRSs.



1.3. Objetivos

La tesis esta organizada de la siguiente manera:

= En el Cap. 2 se introducen definiciones bésicas de los conceptos utilizados en el marco
de la astrofisica relativista. Se explica el mecanismo de aceleracion difusiva en choques,
y la ecuacién que describe el comportamiento de las particulas relativistas. Ademaés, se
describen los procesos radiativos relevantes en el contexto de esta tesis.

= En el Cap. 3 presentamos los escenario arquetipicos a estudiar. Desarrollamos luego
el modelo propuesto, describiendo la hidrodindmica de los sistemas. Discutimos los
procesos NT y brindamos estimaciones analiticas de luminosidades en funcién de los
parametros elegidos. Por 1ltimo, mostramos la relevancia de los procesos NTs en el FS
en el contexto de HVSs y SRSs.

= En el Cap. 4 motramos los resultados obtenidos. Nos enfocamos en las distribuciones
en energias de particulas relativistas, y los procesos que las mofifican. Calculamos los
espectros de emision de las fuentes estudiadas, y en base a ello discutimos su detecta-
bilidad en las distintas regiones del espectro electromagnético.

= Por ltimo, en el Cap. 5 presentamos las conclusiones de este trabajo, y brindamos las
perspectivas a futuro en la linea de investigacion.






Capitulo 2

Elementos de Astrofisica Relativista

El estudio de la radiacién NT de altas energias implica el entendimiento de los procesos
capaces de acelerar CRs en la fuente y de los mecanismos mediante los cuales estas particulas
radian. En este capitulo repasaremos los aspectos basicos de estos temas, haciendo especial
hincapié en los procesos relevantes en BSs de HVSs.

2.1. Definiciones basicas

2.1.1. Luminosidad, flujo e intensidad

Una de las propiedades intrinsecas mas importantes de las fuentes astrondmicas es su
luminosidad, que es una medida de la energia que emiten por unidad de tiempo. Es usual
tratar con la distribucion espectral de energia (SED, por sus siglas en inglés) de los fotones,
que es la luminosidad especifica a una energia dada de fotones, L., para distintos valores de

1

e. Sus unidades son erg s~! erg~!. Por su parte, la luminosidad bolométrica o total se obtiene

integrando L,:
€max
L= Lo (') dé ; [L] = erg st (2.1)
€min
La luminosidad no es un observable sino que la obtenemos indirectamente: medimos el flujo
de energia que recibe un detector, que para el caso de un emisor isotrépico a una distancia d
se relaciona con la luminosidad por:

— L . _ -2 -1
Se = Tl ; [Sy] =erg cm™ s, (2.2)

2.1.2. Seccidn eficaz

Para determinar el espectro de fotones resultante de una interaccién entre particulas es
necesario conocer la seccion eficaz diferencial del proceso y la distribucién de energia de
las particulas que participan del mismo. La seccién eficaz caracteriza la probabilidad de
interaccién de particulas de distinto (o mismo) tipo mediante un cierto mecanismo. Dado un
flujo de particulas acercindose a un blanco, se define la seccion eficaz diferencial, do/d€Q,
como el cociente entre el nimero de particulas dispersadas por el obsticulo por unidad de
tiempo y de dngulo sélido y el nimero de particulas incidentes. De esta forma, las unidades
de do/ dQ son cm?srad~!.



2. Elementos de Astrofisica Relativista

Finalmente, la seccion eficaz total del proceso se obtiene integrando sobre todas las posi-
bles direcciones de emision:

do

_ [ go . 2
o= /-5 dQ ; [Q] = cm®. (2.3)

y la unidad tipica utilizada es el barn: 1 b = 1072% cm?.
Otra definicién 1til es la de camino libre medio, A, que es la distancia promedio que recorre
una particula entre dos interacciones:

A= (no)~ L. (2.4)

siendo n la densidad numérica de blancos. Conocido el camino libre medio, se define el tiempo
de enfriamiento de una particula:

A
tenf — /{7@’ (25)
donde v es la velocidad de la particula (~ ¢ en el caso de particulas relativistas) y x es la
inelasticidad, que es la fraccién de su energia que la particula pierde en una interaccién. En

caso de que el proceso de pérdida de energia sea continuo:
tl=—2 =, (2.6)

A te_nlf se lo suele llamar tasa de enfriamiento. Si las particulas pierden energia por mas de
un proceso, la tasa de enfriamiento total es simplemente la suma de las tasas de enfriamiento
de cada uno de ellos.

2.2. Aceleracion de particulas

Las particulas relativistas son aquellas con velocidades cercanas a la de la luz en el vacio,

2

c. Luego, su energia cinética es del orden o superior a su energia en reposo, mc*, con m la

masa de la particula. Definiendo el factor de Lorentz como v = [1 — (v/¢)?]~*/? podemos

escribir a la energia E como E = ymc?

, con v > 1 en el caso relativista.

Particulas en equilibrio termodinamico siguen una distribucién de energias segtin la Ley
de Maxwell-Boltzmann, dependiente inicamente de la temperatura T" a la que se encuentran.
Dicha distribucién posee un pico pronunciado a energias del orden de k7" (con k la constante
de Boltzmann) y una caida exponencial a altas energias (> kT'), como muestra la Fig. 2.1.
Dado que la cantidad de particulas relativistas en un plasma térmico a temperaturas por
debajo de 100 MK es baja, la detecciéon de CRs de muy alta energia implica la existencia
de mecanismos capaces de acelerar particulas hasta altas energias en condiciones fuera del
equilibrio.

En el siguiente apartado veremos el mecanismo de aceleracién de CRs mas relevante en
el contexto de esta tesis, denominado Mecanismo de Fermsi de primer orden.

2.2.1. Aceleraciéon difusiva en choques

En sistemas astrofisicos con ondas de choque puede operar el mecanismo de aceleracion
difusiva en choques (DSA, por sus siglas en inglés; [21, 22, 23, 24]). Este mecanismo transforma

8
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Figura 2.1. Distribucién de Maxwell-Boltzmann para protones a temperatura 1 MK. Notar
que la cantidad de particulas con energias I, > 80 keV decae drésticamente y se vuelve
practicamente nula.

parte de la energia cinética de un fluido macroscépico en energia interna de las particulas que
lo componen.

Una onda de choque es una perturbacién que se propaga con velocidad supersonica gene-
rando discontinuidades en las variables termodindmicas de un medio. En un modelo simple,
estos cambios estdan dados por las relaciones de Rankine-Hugoniot (ver por ej. [25]). El frente
de choque comprime y calienta el material a su paso, dividiendo al espacio en dos regiones:
una regién chocada y una regién no chocada.

A ambos lados del choque pueden haber turbulencias magnéticas, necesarias para la DSA.
En la region chocada se producen por la compresion del fluido, que lo vuelve turbulento,
mientras que en la regiéon no chocada se deben a los efectos de los CRs que atraviesan el
frente de choque y perturban el campo magnético del plasma pre-choque.

Las particulas cargadas son dispersadas por las inhomogeneidades magnéticas a ambos
lados del choque, como se muestra en la Figura 2.2. Asumiendo colisiones ineldsticas y apli-
cando transformaciones relativistas, se demuestra que la particula, en promedio, gana energia
al ser deflectada de un lado al otro. La ganancia de energia se debe a que las perturbaciones
en el medio chocado son arrastradas y se mueven con una velocidad del orden a la velocidad
del frente de choque, Vi, en la misma direccién del choque. Luego, las particulas que pro-
vienen de la regién no chocada rebotan mas frecuentemente contra estas inhomogeneidades
de forma aproximadamente frontal. En el limite de particulas de prueba no relativistas, la
ganancia fraccionaria de energia resulta (por ej., [26]):

E 3

) (2.7)

Cc

(AE) 4 (5—1) Ven
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{shock o

Figura 2.2. Interaccion de un rayo césmico de energia F7 con un frente de choque que avanza
a velocidad Vg,. Extraido de [26].

siendo £ el factor de compresion, que es el cociente entre las densidades de la region chocada
v la no chocada, respectivamente.

La relevancia de un proceso de aceleracién de particulas estd directamente relacionada
con la eficiencia de aceleracion del mismo, 1. En términos de este coeficiente se define la tasa
caracteristica de aceleracion, que determina qué tan rapidamente se aceleran las particulas:

, 1 dE qcB
t :—7:’)7
“@ F dt E

donde ¢ es la carga de las particulas y B es la magnitud del campo magnético en la regién

(2.8)

de acelaracién. Para el DSA, ¢, resulta:

il (5_1> Vo y1 (2.9)

ac 3 f c ciclo?

con teiclo ~ D/ VS%, y D el coeficiente de difusién. Luego, la eficiencia del proceso es mayor
cuanto mayor sea la velocidad del choque, aunque estas expresiones son vélidas para choques
no relativistas (Vg < ¢).
(AE)\"
=Sy
Teniendo en cuenta ademaés la probabilidad de que cruce n veces, se puede demostrar que el

Tras n cruces, una particula de energia inicial Ey tendra energia E = Ey X (1 +
espectro diferencial de CRs producido por la fuente es una ley de potencias [27]:

P(E) < BT, (2.10)

En el caso de una onda de choque fuerte (Vy, > ¢, con ¢ la velocidad del sonido en el
medio pre-choque) en un gas monoatémico no relativista con indice adiabatico v = 5/3, el
factor de compresién resulta & = 4, luego I' = 2. No obstante, cabe mencionar que existen
ciertos efectos que significan la relajacién de estas hipétesis, y apartamientos de esta teoria
clasica, a saber:

= La presién de los CRs que modifica el choque, introduciendo no linealidades.

» Ondas de choque relativistas. En este caso el indice adiabatico del gas es v = 4/3, lo
que lleva a £ = 7, resultando 1.5 < T' < 2.0.
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Figura 2.3. Esquema de como influye la energia inicial de las particulas en el DSA. Se toma
el caso de un campo magnético perpendicular a la normal al frente de choque. La curva azul
representa la trayectoria de la particula. En el caso a) la particula no se acelera, dado que
su giroradio es chico. En el caso b) la particula tiene un giroradio inicial lo suficientemente
grande como para difundir al otro lado del choque y acelerarse via DSA.

La teoria que rige el mecanismo de aceleraciéon no determina la energia minima de las
particulas a partir de la cual siguen una distribucién tipo ley de potencias, ni tampoco la
energia maxima que alcanzan. Sin embargo, la geometria del choque, determinada por la
direccién entre el campo magnético y la normal del choque, impone ciertas restricciones.
Acorde a este modelo, una particula debe ser capaz de muestrear ambos lados del choque
para poder ser acelerada. A modo de ejemplo, tomaremos el caso de un choque en que el
campo magnetico es perpendicular a la normal del frente, tal como ilustra la figura 2.3 : si
el giroradio(i) de la particula es pequeno, queda confinada en la region pre-choque, sin poder
cruzar y ganar energia; en cambio, una particula con energia inicial méas alta podra cruzar el
frente de choque ganando energia, y asi seguir aumentando su giroradio.

El tiempo que tarda una particula en cruzar y volver depende del coeficiente de difusion
del medio, D. Cuanto mayor sea D, mas lejos difundira la particula, y méas tiempo le llevara
completar un ciclo, haciendo mas lenta la aceleracion. El coeficiente de difusién a lo largo del
campo magnético es un cierto nimero de veces el coeficiente de difusion minimo, conocido
como coeficiente de difusion de BohmV:

1
Dpohm = 3790 (2.11)

con rg4 el radiogiro de las particulas. En general, los coeficientes de difusion paralelo (Van || B)

— —

y perpendicular (Vg L B) al campo magnético son, respectivamente:

Dy = ( Dgopm- (2.12)
D”
D ~ 2.1
1 1+<—27 ( 3)

con ( ~ 10, tipicamente.
Si el choque es oblicuo, con un angulo 8 entre la normal al choque y el campo magnético,
el coeficiente de difusion es:
D =D, cos?0 + D sin?#. (2.14)

WEI giroradio (o radio de Larmor) es r, = E/(qBc).
(DE] valor de este coeficiente supone que el camino libre medio de la particula coincide con su radiogiro.
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2.2.2. Espectro de inyeccion

El espectro con que un acelerador inyecta particulas relativistas es de la forma:
Q(E) = Qo E_F X exp (_E/Emax)) (2.15)

siendo (g una constante de normalizacion, I' el indice espectral de la distribucion y E.x la
energia maxima que alcanzan las particulas.

Los parametros libres de este modelo son )y y el valor de la energia F,i, a partir de la
cual opera el DSA. Si la cantidad de energia por unidad de tiempo inyectada en particulas
NT, Ly, es conocida, la constante Qg puede obtenerse a partir de la condicién:

Lnt = / Fres EQ(E) dE. (2.16)

min

Por ultimo, Fax puede obtenerse igualando:

taC(Emax> - tmin; (217)
donde t;liln =t + tr_ah, V tesc ¥ traqd soOn los tiempos de pérdidas por escape y por proce-
sos radiativos, respectivamente. Las pérdidas por enfriamiento de las particulas suelen ser
relevantes en el caso de los electrones, mientras que las pérdidas por escape suelen limitar
la energia méaxima de los protones. Ademds, el giroradio de las particulas debe ser menor al
tamaiio de la fuente, lo que se conoce como el Criterio de Hillas. En caso contrario, la energia
méaxima alcanzada no quedara determinada por la Ec. 2.17, sino por la condicion:

Enax = qRB, (2.18)

donde R es el tamano caracteristico de la regién de aceleracién. Esta limitacién puede ser
importante en escenarios con CRs de muy altas energias, pero no es relevante en las situaciones
enmarcadas en esta tesis.

2.3. Ecuacién de transporte

La distribucién de particulas relativistas estd dada por una funcién n(7,t, F), que re-
presenta la cantidad de particulas en un volumen centrado en la posicién 7 con energias
comprendidas entre £ y F + dF a tiempo t. La ecuacién de transporte determina la evolu-
cién de esta distribucién en el espacio de fases y en el tiempo:

on O(P.n) 9(byn) 0%*(d,n)
— =V - (D,Vn) -V (iun) — .
ot (DrVn) (@m) 0E | 0B | 0E?

Los primeros dos términos del miembro derecho dan cuenta del transporte espacial de

(2.19)

particulas por difusién y conveccién, el tercer término tiene en cuenta las pérdidas continuas
de energia de los CRs y los tltimos dos términos son los términos fuente, donde se incluyen
los fenémenos que inyectan particulas relativistas en el sistema.

La difusién consiste en el movimiento cadtico de los CRs respecto a un medio. Este
movimiento es estocastico debido a las multiples interacciones con los 4tomos y/o las irregu-
laridades magéticas del medio. Como bien vimos en la Sec. 2.2.1, el coeficiente de difusién,

12
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D(FE), es una medida de la facilidad con que la particula se propaga en el medio. En términos
D(FE) y del tamano del medio, R, el tiempo caracteristico de difusién es:
2
taif = 41§%(E') (2.20)
Por otro lado, el proceso de conveccion es el transporte de particulas al ser arrastradas por
el movimiento macroscépico del medio. En este caso, los CRs estan amarrados al fluido por
efecto del campo magnético, el cual a su vez estd congelado en las lineas de fluido del plasma
en la aproximaciéon magnetohidrodinamica ideal. El tiempo de convecciéon no depende de la
energia de las particulas, sino de la velocidad del fluido y de la escala espacial del problema.
Las pérdidas de energia pueden deberse a procesos radiativos o no radiativos. En el primer
caso, dependen del tipo de particula y de las condiciones del medio. En el segundo, se hace
referencia a pérdidas adiabaticas, causadas por el trabajo realizado por los CRs sobre el gas
circundante.
A continuacién veremos la solucién estacionaria de la Ec. (2.19) utilizada en este trabajo.

2.3.1. Solucion one-zone

Si las regiones de aceleracién y de emisién pueden considerarse homogéneas, puede inte-
grarse la Ec. (2.19) sobre el volumen V' y sustituir la integral sobre los términos fuente por la
funcién de inyeccién Q). De esta manera se obtiene una ecuacién para la cantidad total N(F)
de particulas con energias entre £y F + dE:

N(t, E)
Toet,E)’

ON(t, F) N IEN(t, E))

ot gr  ~ED-

(2.21)

El miembro derecho representa el flujo neto de particulas, dado por la diferencia en-
tre las particulas inyectadas y las que se escapan de la regién. El tiempo de escape de
las particulas depende de los efectos de difusién y conveccién: tl = tyf + toh,. El factor
E =dFE /dt & —F /tens corresponde a las pérdidas por enfriamiento a través de los distintos
procesos relevantes. Tal como vimos en la Sec. 2.1.2:

tot = Dt (2.22)
[

con t; 1 1os tiempos de enfriamientos de cada proceso, estudiados en la Sec. 2.4.

Si el sistema es estacionario (es decir, sin dependencia explicita del tiempo), y las pérdidas
radiativas y de escape no dependen de la energia (lo que se conoce como convectivas), la
solucién de la Ec. (2.21) es:

N(E) = ‘;‘ [ ey exp (FHEE)

E' 1
)dE’ . (B E) = / L o4E (223)
E ‘E//

tesc

Finalmente hay que mencionar que el indice espectral o de la distribucion estacionaria
de particulas depende del indice espectral p de la inyeccién (@) y de los procesos fisicos
que llevan al equilibrio. Si el proceso dominante es un enfriamiento con F o« E?, entoces el
indice espectral es a =p — § — 1. En la Sec. 2.4 se detallan algunos procesos radiativos y sus
correspondientes valores de d.
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2.4. Procesos radiativos

En esta seccion describiremos los procesos radiativos relevantes en el contexto de esta tesis.
Abordaremos las caracteristicas basicas de los procesos que generan emisién NT, enfatizando
la forma de las SEDs de estos mismos.

El primer paso para conocer la emision de las particulas a través de los posibles canales
de interaccion es conocer la potencia especifica radiada por una particula con energia E en

fotones de energia e:

do(E,e€)
de

donde ?TZ es la seccion eficaz diferencial de la interaccién, npjancos €S la densidad numérica de

P(E7 6) = E nplancos € (224)

blancos y ¢ la velocidad de la luz en el vacio.
Luego, la potencia especifica radiada por la poblaciéon de particulas es:

Enlax
Le(e) = /E "NE) PE ) dE. (2.25)

2.4.1. Sincrotrén
El movimiento de una particula con carga ¢ y masa m en presencia de un campo magnético

B queda determinado por la fuerza de Lorentz:

F=2¢xB, (2.26)

oI

siendo ¥ la velocidad de la particula.

La fuerza no realiza trabajo sobre la particula, al ser prependicular a la direccién de mo-
vimiento. En consecuencia, no se modificia el médulo de la velocidad, pero si su direccion. De
esta manera la particula describe una trayectoria helicoidal a lo largo de una linea de cam-
po magnético. Dado que toda carga acelerada emite radiacién electromagnética, la particula
relativista radia su energia con una potencia dada por:

_ V3¢’B sina v [

me? Ve Jujve

P(E,v,a) Ks/3(¢)d¢  ergs ' Hz™', (2.27)
donde Kj;/3(¢) es la funcién de Bessel modificada de segunda especie y orden 5/3, a es el
angulo entre la direcciéon del campo magnético y la direccién de movimiento, v la frecuencia
del fotén emitido, E' la energia de la particula, m su masa y v, es una frecuencia caracteristica
dada por:

(2.28)

Ve =

3 ¢Bsina [ E \?
A me <m02> '

La distribucién de la potencia radiada por un electrén en funcién de la frecuencia de los
fotones emitidos tiene un méximo pronunciado en v ~ 0.29 v.. A izquierda de este valor sigue
una ley de potencias, y a derecha tiene una caida exponencial. Como consecuencia de estos
comportamientos, la emisién sincrotrén es importante en longitudes de onda de radio, aunque

puede llegar a observarse en el éptico y hasta R-X®. Ademds, debido a que 42 x m~2,

dt |
sinc
la emisién sincrotrén es ~ 10% veces mas importante para electrones que para protones.

(I)Energias més altas pueden alcanzarse en una regién de campos magnéticos fuertes si se inyectan pares
secundarios muy energéticos (por ej., por un proceso de Bethe-Heither) pero no es el caso de los sistemas
estudiados en esta tesis.
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Supongamos una distribuciéon de electrones relativistas tipo ley de potencias con indice
espectral p, Ne oc E;P, en un cierto rango de energias Fe min < Fe < Ee max. En estas con-
diciones, el espectro de emision sincrotrén en el ragno 0.29 ve(Eemin) SV S 0.29 ve(Femax)
es tal que L. o< e~ ®~1/2_ Entonces, definiendo eL. x €%, la SED es una ley de potencias con
indice o = (3 — p)/2.

A modo de ejemplo ensenamos la Fig. 2.4 en donde se considera una distribucion de
electrones con indice espectral p = 2, entre energias Fe min = 1 GeV, Eemax = 10 TeV, en
presencia de un campo magnético de B = 10 pG. Se aprecian las contribuciones a la SED de
eletrones con distintas energias, y la SED total como la envolvente de dichas contribuciones.
Se puede ver también una caida exponencial para energias € > 0.29 h v¢(Eg max), mientras
que para energias € < 0.29 h ve(Ee min) espectro tiene indice espectral o = 4/3.

31 T T T e
Total L
1GeV - - - - .
30t 10Gev ---- =
100 GeV - - - -
~ 29} 1TeV---- o0 ]
T 10 TeV _ o R
@ [ W1 . ’ ]
9 28 . - \‘ '1 “
9, . X !
= 27} SO ' ]
< Pie s L e . 1
:I.) .- Z .’ “’\ . ' ‘l
~— - -/ ‘ |
9 26 ./‘ y "- ~\ 1', :'/ “ II/ “ ||
(@) P YA A L R '
2 25 '\/?) :" R ‘| S ,/“ Il |'
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rl r L4 !
24 | N '/ '/ I': '/ ' l. ' ]
l' l‘ l' l| ll I| ||
23 .' .' ,'| 1 JO 1 1} L
9 6 -3 0 3
log4q(e [eV])

Figura 2.4. Ejemplo de un espectro sincrotrén tipico generado por una distribucién de
particulas del tipo N(F.) x E,~? en un campo magnético homogéneo. La curva sélida es
la SED total, mientras que las curvas a rayas son la contribucion de electrones de distintas

energias, y las curvas punto-raya y punto-punto-raya son ajustes lineales en distintas porciones
del espectro. Extraido de [28].

Otra caracteristica a resaltar, es que la radiaciéon sincrotrén emitida por una particula

relativista estd intrinsecamente polarizada. Para una distribucion de particulas, el grado de

polarizacién lineal depende del indice espectral, y en el caso de un campo magnético ordenado
puede alcanzar un valor ~ 70 %.

2.4.2. Compton Inverso

El proceso de Compton Inverso (IC, por sus siglas en inglés), es un fenémeno de disper-
sién en el cual un fotén de energia ¢; interacciona con un electréon de energia Fe, resultando
en una transferencia de energia del electrén al fotén, que pasa a tener energia e,. Este pro-
ceso depende fuertemente del dngulo de interaccién, que es aquel entre las direcciones de
movimiento originales del electrén y del fotén. A partir de la conservacion del tetramomento
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relativista puede mostrarse que el fotén es dispersado en la direccién de movimiento original
del electrén, en un cono de semiapertura ~ 1/7, con 7. el factor de Lorentz del electrén.
En la Fig. 2.5 mostramos la seccién eficaz total de IC en unidades de la secciéon eficaz de
Thomson, o = (8/3)7r2, siendo 7, el radio clasico del electrén. Definiendo el parametro de
Klein-Nishina (K-N):
Ee €

e (2.29)

€r =
se aprecia que existen dos regimenes distintos de interaccién segun el valor de x:

= Régimen de Thomson: si < 1 la interaccién puede considerarse clasica, y el electron
cede s6lo una pequefia parte de su energia. Luego, la energia final del fotén es mucho
menor a la del electron. En promedio, la energia del fotén dispersado es del orden de
€y ~ 72 €, v la energia maxima que puede alcanzar es €v,max ~ 442 €. En la Fig. 2.5 se
aprecia que la seccién eficaz total puede aproximarse como la seccién eficaz de Thomson.

= Régimen de Klein-Nishina: si x > 1 los efectos cudnticos son relevantes. En estas
condiciones, el electrén transfiere casi toda su energia al fotén y e, ~ E, aunque la
seccion eficaz decrece abruptamente. En consecuencia, el flujo resultante de rayos-y se

reduce considerablemente.

Log (oic / o1)
I

|
w

-2 -1 0 1 2 3 4 5
Log x

Figura 2.5. Seccién eficaz de la interaccion Compton inversa en funcién de la variable
z = E.Epn/m2ct. Extraido de [27].

Para obtener la potencia IC radiada en fotones de energia e, hay que considerar la dis-
tribucién en energias de los fotones incidentes, ng¢(ef), y el dngulo de interaccién, 6. De esta
manera se reemplaza Nplancos POr la distribucién diferencial en la Ec. (2.24) y se integra sobre

las energias de los fotones blanco:

dng(ef)

€f

€f max
P(Ee,e.,0) = / P(Ee, ¢, ¢1,0) der. (2.30)

€f min
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Si los fotones son de origen térmico, la distribucion ns se obtiene simplemente a partir de
la Ley de Planck®. También se puede tomar una aproximacién monocromética del campo
de radiacion, y fijar ¢; = 2.7kT; fijando ademds Uy = 40T*/c como la densidad de energia
caracteristica del campo de fotones, el ntimero de fotones blanco es Ny = Uy /¢s.

Si v > 1, se puede considerar que los fotones dispersados tienen la misma direccién
de movimiento que los electrones incidentes, lo que se conoce como aproximacién head-on.
Consideremos ademaés el caso de una distribucién isotrépica de fotones, y una distribucion
isotrépica de electrones tipo ley de potencias, N(E,) < E; P, que interaccionan en el régimen
de Thomson. En estas condiciones, el espectro resultante es también una ley de potencias,
pero con pendiente o = (3 — p)/2 (al igual que un espectro sincrotrén). Por su parte, en el
rango de energias en que las interacciones ocurren en el régimen de K-N la energia maxima
de los fotones 7y, €y max, serd del orden de la energfa maxima de los electrones, Fe max.

2.4.3. Bremsstrahlung Relativista

El Bremsstrahlung es el proceso mediante el cual una particula cargada (usualmente un
electrén) emite radiacion al ser acelerada en el campo electrostético de un niucleo atémico u
otra particula cargada. Si los electrones interactuantes estan en un gas en equilibrio térmico,
la radiacién se conoce como libre-libre. En cambio, si los electrones son relativistas, el proceso
se denomina Bremsstrahlung Relativista, y el espectro difiere de un espectro térmico.

La seccién eficaz diferencial de la interaccion viene dada por:

d dar 72
&(Ee,ey) _ xares”

de, . O(Fe, €), (2.31)

donde « es la constante de estructura fina, Z es la cantidad de protones del nicleo, y ¢(Ee, €)
una funcién que depende del estado de ionizacién de los blancos.

Para una distribucién de electrones tipo ley de potencias Ne(E.) o< EJP, el espectro de
rayos 7 resultante, Ny(e,) es también una ley de potencias con el mismo indice espectral.
Ademas, la energia maxima de los fotones es del orden de la energia maxima de los electrones.
No obstante, dado que las pérdidas por Bremsstrahlung relativista son o« Fe, el proceso no
suele ser relevante a altas energias en comparacién con sincrotrén o IC.

A modo de ejemplo, mostramos una SED por Bremsstrahlung relativista en la Fig. 2.6.
Tomamos el caso de una distribucién de electrones de tipo ley de potencias con indice
p = 2.2, Ecmin = 1 MeV, Eemax = 20 GeV, y normalizaciéon arbitraria. La SED para
energias € < Fenin tiene pendiente +1, mientras que para energias Femin < € < Femaz
tiene pendiente « = —(p — 2).

(i) Estrictamente, emisién térmica no es sinénimo de emisién de cuerpo negro. El gas emisor debe ser 6pti-
camente grueso para considerarse como tal.
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Figura 2.6. SED Bremsstrahlung generada por una distribuciéon de particulas del tipo
No(Eo) x FE,"%? en un campo de materia homogéneo. La curva sélida es la SED, y la
curvas punteada y rayada son ajustes lineales en distintas porciones del espectro. Extraido
de [28].

2.4.4. Colisiones pp Relativistas

En la interaccién de protonoes relativistas con protones de baja energia se producen
mesones. Los canales con energia umbral mas baja corresponden a la creacién de piones:

p+p—p+p+r +ar’+b(xT +77) (2.32)
p+p—ptnt+tat+ar®+b(xt +17) (2.33)
p+p—n+n+2rt +ar’ +b (7t +77). (2.34)

donde las multiplicidades a y b son enteros positivos cualesquiera. Los piones neutros son
inestables y en un 98.8 % de los casos decaen en fotones v mediante la reaccién 7% — v+~. En
este proceso cada protén relativista pierde aproximadamente la mitad de su energia cinética,
la cual es transferida mayormente a un leading-pion que alcanza una energia de Fr ~ 0.17E,.

Para obtener el espectro de rayos v producido por una poblacién de protones relativistas
Ny (Ep) que interactia con otros prorotnes de densidad numérica ny,, hay que conocer:

1. El espectro de rayos « producidos por el decaimiento de piones. Para un dado valor de
energia del pion, F, este espectro de fotones es una constante. Por esto, su gréfica es
un rectangulo centrado en E, = 67.5 MeV, de altura 2/\/E2 — (m,c?)?, y un ancho
que crece con E; de modo tal que su area sea igual a 2 (puesto que se crean 2 foto-
nes por decaimiento) (ver Fig. 2.7) El espectro total es la envolvente de los espectros
individuales.

2. La emisividad ¢r(Er, Ep), es decir, el nimero de piones por unidad de energia y por
unidad de tiempo que se producen en una colision pp. Una forma sencilla de calcularla
es utilizar la aproximacién funcional § [29]: dada una energia E}, de los protones, se
asume que los piones pueden tener unicamente energla E, ~ 0.17 x (E}, — mpc2). De
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2.4. Procesos radiativos

esta forma, la emisividad resulta:

CNH E E
qr(Er) = 017 N, (mp02 + 017r7> Tpp <mp02 + 0.1”7) , (2.35)

siendo oy, la seccion eficaz total de la interaccién pp, que puede determinarse experi-

mentalmente, y parametrizarse como [30]:

th\ 472
opp (Ep) = (34.3 4+ 1.88L + 0.25L2) 1-— <Ep> mb, (2.36)
P

donde L = In (E,/1TeV) y Ei* ~1.22 GeV.

log E,

E.=E ~ &7.5MeV

Figura 2.7. Esquema de la distribucion espectral de rayos v producto del decaimiento de
una poblacién de piones neutros. Extraido de [28].

A partir de esto, se obtiene la emisividad de fotones generada por una distribucién en
energia de piones como la suma de las contribuciones de cada pién [31]:

> ™ Eﬂ'
ge)) =2 _axlBr)  gp (2.37)
Bpin B2 — m721_064

siendo Er min = €y + 'mfroc‘l/élEe7 Y Ermax = 0.17TE}, nax. De esta manera, la potencia es-
pecifica es:

Lc(ey) = €yqy(ey). (2.38)

En la Fig. 2.8 mostramos a modo de ejemplo una SED por colisiones pp producida por
la interaccién de una poblacién homogénea y estacionaria de protones relativistas con indice
espectral p = 2y F, max = 20 TeV con un campo de materia. Notar que el espectro pp queda
limitado al rango de rayos 7, y se extiende desde E, 2 0.1 Ey, hasta E, ~ 0.1 Ej max. La
SED es plana, con un indice espectral a ~ 0.

Por dltimo, remarcamos que las interacciones pp suelen ser relevantes en fuentes que

presentan medios densos.
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Figura 2.8. Ejemplo de una SED pp generada por una distribucién de protones del tipo
N, (Ep) E‘p_2 en un campo de materia homogéneo. La curva sélida es la SED, y la curva
a rayas es un ajustes lineal en la porcién del espectro que se comporta como una ley de
potencias. Extraido de [28].

2.5. Procesos de absorcion

En cada banda del espectro electromagnético existen procesos de absorciéon que pueden
modificar la intensidad de la radiacién emergente de la regiéon de absorcién, I (e, ), respecto
de la intesidad emitida en la fuente, Ig :

I(ey) = Ig exp(—7(€y)), (2.39)

siendo 7(ey) la profundidad optica del medio para fotones de energia e,:

Al
e) = /O ole) n di, (2.40)

con o(ey) la seccién eficaz total del proceso y Al el tamano caracteristico de la region en la
cual hay absorcién. Entonces, si 7 > 1 el medio es dpticamente grueso (opaco a la radiacién),
mientras que si 7 < 1 el medio es dpticamente delgado (transparente a la radiacion).

A continuacién damos un breve resumen de los procesos de absorcién en las distintas
bandas del espectro electromagnético:

2.5.1. Ondas de radio

A bajas frecuencias hay diversos procesos de absorcién que pueden afectar la intesidad de
la radiacién recibida. Los méas importantes son:

= Absorcién libre-libre: es la absorcion de fotones por parte de electrones libres en un
gas ionizado. En este caso, el coeficiente de absorciéon por unidad de longitud, «, resulta
[32]:
—hv

ag = 3.7 x 103 Z2%nen; 7792173 {1 — exp (k:T)] gx (v, T) cm ™!, (2.41)
b
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donde Z es el nimero atémico promedio, n;.) es la densidad de iones (electrones) en
el medio, v la frecuencia de los fotones, T' la temperatura del medio y gg el factor de
Gaunt. De la Ec. 2.41 se aprecia que la absorcién depende fuertemente de la densidad
del medio y de la frecuencia de la radiacién, siendo preponderante a bajas energias. Por
esta razoén, la absorcién libre-libre es un proceso a considerar en ondas de radio.

= Auto-absorcién sincrotrén: La radiacién sincrotrén puede ser auto-absorbida por
la misma poblacion de electrones relativistas. De ser asi, se modifica el espectro a
bajas frecuencias. Para una distribucién tipo ley de potencias con indice espectral p, el
coeficiente de absorcién es también una ley de potencias:

Orgine o v~ PHA/2, (2.42)

Si llamamos v a la frecuencia critica tal que 7(verit) = 1, para frecuencias v < v, la
fuente es 6pticamente gruesa. En este rango, la intensidad de radiacién sincrotrén sigue
siendo una ley de potencias, pero con indice espectral 5/2, es decir: L(v) v%/2. Cabe
mencionar que este efecto suele ser relevante en fuentes compactas, intensas y con una
densidad de electrones relativistas muy alta, que no se corresponde con los sistemas
estudiados en esta tesis.

2.5.2. Rayos-X

El principal proceso de absorciéon de rayos-X blandos es la absorcién fotoeléctrica. Este
es el proceso por el cual un dtomo absorbe un fotén y libera un electrén con energia cinética
igual a la diferencia entre la energia original del fotén y la energia de ligadura del electrén.
En general, el rango de energias més afectado es por debajo de ~ 2 keV.

2.5.3. Rayos-vy

El proceso de absorcién de rayos-v més relevante es el de creacién de pares en un campo de
radiacion. Este consite en la interaccién de un fotén ycon energia €, con otro fotén de energia
€ph, que resulta en la creaciéon de un par e*. Debido a la conservacién del tetramomento
relativista, la energia del fotén v debe satisfacer la condicion:

2 (mec?)?
o = eph (1 — cos(6))

(2.43)

para que se produzca el proceso, siendo 6 el dngulo de interaccién entre los fotones. A su vez,
la seccidn eficaz de la interaccién también depende de 6 [33]:

Gy (€, €pn) = ”;g (1 - 52) {25 (52 - 2) T (3 - 54) In Gfgﬂ : (2.44)
(-

El méximo de la seccién eficaz ocurre para energias ey cercanas a la energia umbral dada por
la Ec. 2.43. Luego, fotones v con energias del orden de 100 GeV son absorbidos mayormente
por fotones UV, mientras que fotones con energias del orden de 1-10 TeV son absorbidos
mayormente por fotones IR.
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Capitulo 3

Procesos no térmicos en estrellas de
hiper velocidad

En la Tabla 3.1 presentamos los sistemas arquetipicos seleccionados para estudiar en esta
tesis. Estos fueron seleccionados en base a:

= Su potencial relevancia desde el punto de vista de la astrofisica de altas
energias. Las estrellas de tipo espectral temprano poseen los vientos méas potentes.
Luego, se espera que estas generen los BSs mas luminosos. Por estos motivos consi-
deramos sélo estrellas de tipo espectral B0, B1 y B2. A su vez, cuanto mayores son
las velocidades peculiares de las estrellas, mas energia depositan en los BSs, incremen-
tando la luminosidad NT. Por este motivo nos enfocamos en estrellas con velocidades
peculiares altas, mayores a 500 km s~ 1.

= Su factibilidad. Se ha detectado una cantidad significativa de estrellas con velocida-
des mayores a 100 kms™!, entre ellas estrellas de tipo espectral B, pero no de tipo
espectral O [12]. Segin [11], la distribucién de velocidades observada se extiende hasta
10000 kms~!, pero las estimaciones son poco confiables para V;, > 1000 kms~! (ver
Fig. 3.1). Las velocidades més altas observadas en estrellas de tipo B son un poco ma-
yores a 1000 km s~!, y si bien hay predicciones con un factor hasta 6 veces mayor,
estas serian poco frecuentes. Por esto, decidimos considerar casos con velocidades de
500-1000 km s~ 1.

Como un caso extremo, también incluimos una SRS, cuya existencia es aun hipotética.
Tomamos un valor de referencia de 60000 km s~!, factible en una estrella de tipo
espectral B2 segtn la Ec. 1.3. Cabe destacar que con un valor V, ~ ¢/5 los efectos de
Doppler boosting son todavia despreciables.

Por todo lo antedicho, sélo consideramos estrellas de tipo espectral B0O-B2. Para el ca-
so mas factible pero velocidad menos favorable (una HVS que cruza el disco Galactico con
V., = 500 km s~!) fijamos el tipo espectral mas favorable (B0). Asimismo, el tipo espec-
tral menos favorable (B2) lo reservamos para el caso menos conservador (SRS). Por ulti-
mo, consideramos también el caso intermedio de estrellas con V, = 1000 kms™! y tipo
espectral B1. A su vez, en ellas consideramos distintos escenarios de propagacién: el dis-
co Galéctico, el halo Galdctico, o una nube molecular (nm). La principal caracteristica que
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Figura 3.1. Histograma de velocidades respecto del centro Galactico para las estrellas con
registros tridimensionales de velocidades. La linea negra corresponde a la muestra total. La
linea roja corresponde a aquellas estrellas con un error relativo en la velocidad menor al 30 %.
En celeste se detalla la muestra “limpia”de HVSs. Extraido de [11].

diferencia a estos escenarios es la densidad del medio; cuanto mayor es la densidad, ma-
yor es la luminosidad esperada. En adelante, nos referiremos a los casos estudiados como
<tipo espectral>-<velocidad [en miles de km s~!1]>-<medio circundante>.

3.1. Modelo

En el sistema de referencia de la estrella, el BS es el resultado de la colisién del viento
estelar con el ISM, que actia como un viento plano. La forma y la dindmica de los BSs
estelares han sido estudiadas por diversos autores (por €j. [37, 38, 39]). La colisién del viento
estelar con el ISM forma una region de interaccién, que consiste en el F'S que se propaga en
el ISM con rapidez Vpg ~ Vi, una discontinuidad de contacto entre los medios, y el RS que se
propaga a través del viento no chocado con rapidez Vrg ~ vy, (ver Fig. 3.2). La discontinuidad
de contacto es la superficie en la cual el flujo de masa es nulo. El RS es siempre rapido y
adiabatico: las pérdidas radiativas del gas no son eficientes en la regién de aceleracién. Si
bien el FS es radiativo y lento en los BSs de estrellas fugitivas “normales”, en la Sec. 3.2.1
mostramos que en el caso de las HVSs y SRSs, el F'S también es rapido y adiabatico. Dado
que el DSA es eficiente en choques fuertes y adiabaticos, ambos choques son promisorios

aceleradores de CRs.

La escala espacial caracteristica estd determinada por la distancia Ry desde la estrella al
punto de estancamiento. Este esta ubicado en el eje de simetria axial del BS, y es el punto en
el cual la presion de arrastre del viento y el ISM se cancelan. Si Ry > R,, el viento estelar
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3.1. Modelo

Tabla 3.1. Pardmetros de los sistemas a estudiar. Los valores de vy, My, R, v T, fueron
fijados segun [34, 35, 36]. En todos los casos se asumen metalicidades solares.

Escenario
Pardmetro B0-0.5-d Bl-1-h B1-1-d Bl-1-nm B2-60-d
V, [km s~!] 500 1000 1000 1000 60 000
nism [em ™3] 10 0.1 10 100 10
Tipo espectral BO Bl B1 B1 B3
vy [kms™! ] 1500 1200 1200 1200 1000
M, [Mgyr—!] 1078 1079 1079 1079 1010
R, [Re) 5.5 4.8 4.8 4.8 4
T, [kK] 29 25 25 25 20
HVS vel HVS vel
HVS cruzando Ye % veoz HVS veloz SRS cruzando
.y . propagandose  cruzando )
Descripcion el disco ] cruzando una el disco
. en el halo el disco o
Galactico o o nube molecular Galactico
Galactico Galactico
alcanza su velocidad terminal, v, y Ro viene dada por [37]:
| Myvso
Ry =4/ —, 3.1
0 A prsm V2 3.1)

donde prsym es la densidad del ISM.

3.1.1. Hidrodinamica

La hidrodindmica del RS depende de My y de vs, mientras que la del FS depende
fuertemente de V;. Por simplicidad asumimos que el BS alcanza un estado estacionario. Esto
se justifica al no esperar cambios significativos en las condiciones del ambiente en periodos
de tiempos cortos, y al despreciar los efectos de turbulencias. En este régimen, la masa y el
momento en el choque son conservados. El gas chocado fluye desde el apex del BS, arrastrando
las particulas relativistas aceleradas en el RS y el F'S. La aceleracion de particulas y la emisién
electromagnética son relevantes en una regién cercana al apex de longitud caracteristica Ry
[1]. Consideramos entonces un emisor homogéneo y estacionario, y aplicamos la aproximacién
one-zone en cada choque (emisor puntual). Cabe mencionar que existen modelos multi-zone
aplicados a estrellas fugitivas “normales”[40, 41]. No obstante, los resultados obtenidos con la
aproximacion one-zone son consistentes con los modelos multi-zone dentro de un factor dos
o tres [40], lo cual es adecuado para los objetivos de esta tesis.

Calculamos las cantidades termodinamicas en el viento y el medio interestelar chocados
asumiendo que el fluido se comporta como un gas ideal con indice adiabético v.,q = 5/3, y
aplicamos las relaciones de Rankine-Hugoniot en la discontinuidad de salto. Estas relaciones
permiten determinar la densidad p, la presiéon P, y la velocidad v del fluido chocado en
términos de la densidad, presion y velocidad del fluido en la regiéon pre-choque. A partir de
la conservacién de la masa, el momento y la energia, y ubicandose en el sistema de referencia
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1‘ l‘\r Unshocked
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Figura 3.2. Esquema de un BS producido por una HVS. Adaptado de [40].

del frente de choque, se deduce:

P1V1 = P202
P10} + Py = pavs + Ps
1, P 1, P
—vit+e+—=-v)+e+ —, 3.4
2 1T T T2, (34)
donde € es la energia térmica por unidad de masa, y denotamos con indices 1 y 2 a las regiones
pre-choque y post-choque, respectivamente. Adicionalmente, utilizando la relacion:

6:< 1 )P (3.5)

'Yad_]- P

para un gas con una ecuacion de estado politrépica P o< p7»d y asumiento vaq.1 = Vad2, la
Ec. 3.4 puede reescribirse como:

15 ( Yad ) P 1, < Yad ) P,
—v + — = — + —_—. 3.6
2! Yad—1) p1 272 Yad — 1/ p2 (36)

Un parametro importante para describir la naturaleza de una onda de choque es el niimero
de Mach, M. El niimero de Mach es una cantidad adimensional que se define como el cociente
entre la velocidad de propagacién de la onda y la velocidad del sonido en el medio, y que
puede relacionarse con el cociente entre la presién de arrastre y la presién térmica en la regién

. U2 1/2
M — 1:(P11> , (3.7)

Cs,1 Yad Pt

no chocada:

con cg1 la velocidad del sonido en la regiéon post-choque. En el caso de un choque fuerte
no relativista (M > 1) y considerando v,q4 = 5/3, las relaciones de Rankine-Hugoniot en
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términos de M resultan finalmente:

P2 U1 'Yad‘i‘l_

= - ~~ =4 3.8
p1 V2 Yad — 1 (3:8)
P~ M:zP, = vy = —p1v 3.9
2 <’7ad +1 L Yad +1 e 4p1 ! ( )
2 -1
Ty | D000 — Dl g2y 5y (3.10)
('Yad + 1) 16

La Ec. 3.8 muestra el aumento de la densidad en el medio chocado producto de la compresién,
mientras que la Ec. 3.9 muestra que la presién térmica en la regién chocada coincide con (a
menos de un factor 3/4) la presién de arrastre de la regién no chocada. Por su parte, de la
Ec. 3.10 se ve que si M > 1, entonces T> > T1, lo que implica que el gas chocado puede
alcanzar temperaturas muy altas (7" > 1 Mk).

Por otra parte, en el marco de referencia del frente de choque la energia cinética por
unidad de masa en la regién post-choque es:

Lo 1 o

5'1)2 ~ 372’111, (311)

mientras que la energia térmica por unidad de masa resulta:
— ~ —v7. 12
2 m 32! (3.12)

Luego, cerca de la mitad de la energia cinética pre-choque es convertida en energia térmica.
Por ltimo, cabe destacar que en el sistema de referencia del choque la energia total del gas
chocado es menor a la energia del gas no chocado. Esto se debe principalmente al trabajo
mecénico realizado por el gas al expandir el material.

Aplicando lo detallado anteriormente para el RS y el F'S obtuvimos las densidades de los
correspondientes medios chocados:

M.

RS w

= 3.13
P2 ﬂ'R%UW ( )
p5S = 4prsu. (3.14)

Por su parte, la velocidad del gas chocado, v, es del orden de la velocidad del soni-
do en el medio post-choque, cs2. Por definicién, la velocidad del sonido en un medio es
¢s = (Yad P/p)l/Q. Utilizando las Ec. 3.8 y 3.9, y teniendo en cuenta que v; = Vg, (con Vg, la
velocidad del choque) dedujimos finalmente:

3 Yad
=/ V 1
V2 16 sh (3 5)

siendo Vslffs = Uy ¥ VSES =V,

Habiendo obtenido la presiéon térmica del gas, determinamos el campo magnético en la
regién post-choque imponiendo la condicién de que la presién magnética sea 0.1 veces la
presién térmica del plasma chocado. Esta condiciéon permitié despreciar los efectos del campo
magnético en la dindmica del sistema. Por esta razén no requerimos hacer un tratamiento
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magnetohidrodindmico, sino simplemente un tratamiento hidrodinamico. De esta forma, la
magnitud del campo magnético resulta:

B =(0.1x87P)"%, (3.16)

Si bien este criterio para fijar el campo magnético es un criterio hidrodinamico, la magni-
tud de B est4 relacionada con la poblacién de particulas relativistas: en la regién post-choque
el campo es amplificado por los mismos CRs al difundir a la regién pre-choque. Por este me-
canismo de amplificacion, el campo magnético maximo es tal que la densidad de energia
magnética, Unag, sea del orden de la densidad de energia de las particulas NT, Unt, siendo:

32

— ; Unt = Ent/V, 3.17
] ) NT NT/’ ( )

Umag =

y V =~ 0.37R} el volumen de la regién chocada. Entonces, un pardmetro a destacar para
estudiar la naturaleza del campo magnético en los choques es la relacion 7y, entre la densidad
de energia magnética, y la densidad de energia de las particulas no térmicas [42]:
Umag
Unt

Thmag = (3.18)

En el RS el campo magnético puede deberse a la compresién adiabdtica de las lineas de
campo magnético estelar. El campo magnético estelar puede aproximarse toroidal a grandes
distancias de la estrella, en cuyo caso intensidad decae con el inverso de la distancia [43].
Adoptando un radio de Alfvén ry ~ R,, puede deducirse la relacién:

B, = 0.25 Brs (RO/R*) (Uoo/vrot) > (319)

con vyt la velocidad de rotacién de la estrella [44]. Luego, si el campo magnético estelar
es alto podria obtenerse un valor de Nmag 2 1 en el RS. En el FS, en cambio, el campo
magnético puede ser el campo magnético del ISM amplificado en un factor 4 por la compresién
adiabdtica, o bien puede ser producido por los CRs. En la Sec. 4.2.1 calculamos 7yag para
ambos choques en los distintos escenarios, en buisqueda de una mejor comprension de la fisica
de la fuente.

3.1.2. Particulas no térmicas

En el contexto de HVSs y SRSs, el FS y el RS son supersénicos (es decir, se mueven con
velocidades superiores a la velocidad del sonido en el medio), no relativistas y adiabaticos.
Las particulas NTs de energia I y carga ¢ pueden ser aceleradas via DSA, como se detalla
en la Sec. 2.2.1. La distribucion en energia de las particulas inyectadas por la fuente es de
la forma Q(E) = QoE P exp(—FE/Enax), donde p es el indice espectral, y Fyax es la energia
méaxima adquirida. Asumimos p = 2, consistente con DSA en choques fuertes no relativistas,
y obtuvimos Ey,.x igualando la tasa de aceleracion, t,., con tpnin, como indica la Ec. 2.17.
Finalmente, fijamos la constante de normalizacién Qo por la condicién [ F Q(E) dF = Ly,
siendo Lyt la potencia inyectada en particulas NT. Para el RS y el FS, esta potencia es:

LY = fnr Lw = fxr 0.5 My 02, (3.20)
LYY = fxr Lism = fur (0.57TR3) (pISM Vf) V,
= N1 057 prsm Ry V2, (3.21)
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3.1. Modelo

donde fxgr ~ 0.1 es la fraccién de la potencia cinética del viento (medio interstelar) inyectada
en particulas relativistas en el RS (FS). A su vez, asumimos que una fraccién del 5% de esta
potencia es inyectada en electrones, y el 95 % restante en protones.

Los electrones relativistas interactiian con campos de materia, radiaciéon y electromagéti-
cos, emitiendo radiacién NT. Se enfrian mediante pérdidas adiabaticas, sincrotrén, Bremss-
trahlung relativista, e IC tanto con los fotones IR del polvo comprimido como con los fotones
UV de la estrella. A muy altas energias, donde las pérdidas por sincrotrén y/o IC en el régi-
men de Thomson son relevantes, la distribucién en energias se ablanda. Esto es, el indice
espectral pasa a ser p+ 1 (ver por ej. Sec. 4.2). Por su parte, los protones se enfrian mediante
expansion adiabatica y colisiones pp. Sin embargo, en todos los escenarios estudiados no su-
fren pérdidas significativas, y la escala temporal queda determinada por el tiempo de escape
(ver Sec. 4.1.1 y 4.1.2). Por esta razén, el espectro de protones coincide con el espectro de
inyeccién, conservando el indice p = 2.

Calculamos las tasas de enfriamiento IC segin el tratamiento realizado en [45], valido
para espectros de tipo cuerpo negro. Para los campos de radiacién estelares consideramos
que las estrellas emiten como cuerpo negro a temperatura 7Ty, con un factor de dilucién
ke = [Ry/(2Rp)]?. Este factor es el cociente entre la densidad de energia del campo de
radiacion en la posicion del emisor y la densidad de energia en la superficie del cuerpo negro.
Por su parte, aproximamos los espectros de emisiéon de los campos de radiaciéon IR con
planckeanas de temperatura Tig = 98 K [4]. Al ser Upg = (40/c)Tjk v Ur ~ Lir/(7Réc), el
factor de dilucién, Ly, resulta:

P Ur _ Lir
IR = ~ .
Ugg 47raTI4RR(2)

(3.22)

A continuacién presentamos el tiempo caracteristico de aceleracién y los tiempos de en-
friamiento de los procesos radiativos y no radiativos [40]:

El tiempo de aceleracion de las particulas es:

E

ac 9 2
B (3.23)

taczn

donde la eficiencia de aceleracion es nR° = 271(c/vy)? y 0t = 2m(c/V,)? para el RS y el FS,
respectivamente.

El tiempo caracteristico del escape es:

—1
tose = (toom +tat) (3.24)

con teon ¥ tair los tiempos de conveccién y difusién:

teon = RO/CS (3.25)
tar = R2/D; (3.26)

donde llamamos ¢ a la velocidad del sonido en el medio y asumimos difusién en el régimen de
Bohm. Esto quiere decir que tomamos un coeficiente de difusién D = ryc/3, con 1y = E/(¢B)
el giroradio de la particula, acorde con lo visto en la Sec. 2.2.1.
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3. Procesos no térmicos en estrellas de hiper velocidad

Las pérdidas para protones son:

1
tpp = 3.27
PP 2.17ckpp MSMOpp ( )

3 di
tadi =———=x15 RO Cs 3.28
v d(—log(e)) ~ P/ (328)
tentp = (tpp + tadi) (3.29)

M) siendo kpp la inelasticidad total de las interacciones pp y nism la densidad numérica
de particulas chocadas en cada frente. Ademas, el valor 2.17 en la expresion del tiempo de
enfriamiento por colisiones pp corresponde a un factor efectivo para representar la abundancia
de elementos pesados dentro de los blancos [46]. Por otra parte, v es la velocidad con la
cual el plasma fluye desde el apex arrastrando a los protones, y [ la distancia al punto de
estancamiento.

Mientras que para electrones resultan:

-3
tor = 101 [ S .
br = 10 (2.24 e (3.30)

6 (me02)2

tain = 3.31
sin CO‘TB2 I ( )
-1
tic = (tfcl,* + tfc{m) (3.32)
tenf,e = (tbr + tsin + tIC + tadi)_l . (333)

En la Ec. 3.30, 2.24 es el valor efectivo de la abundancia de blancos correspondiente a pérdi-
das por Bremsstrahlung relativista [46]. Cabe mencionar que si bien computamos posibles
pérdidas coulombianas, omitimos aqui el detalle al resultar despreciables.

3.1.3. Emision no térmica

El paso final para estudiar los procesos no térmicos de una fuente es calcular su espectro
de emision. Entonces, habiendo obtenido la distribucién de electrones y protones relativistas,
calculamos la emision por IC, sincrotrén y Bremsstrahlung relativista en el caso de los elec-
trones, y colisiones pp en el caso de los protones. Obtuvimos asi las SEDs correspondientes
a cada proceso integrando numéricamente las ecuaciones detalladas en la Sec. 2.4 utilizando
un cédigo modular desarrollado en Fortran 90 por [40]. A su vez, utilizamos la plataforma
colaborativa Github para el control de versiones. Finalmente, la SED total de la fuente se
corresponde con la suma de las SEDs de cada proceso.

No obstante, previo a brindar los resultados numéricos, en esta seccidon presentaremos
estimaciones analiticas de la dependencia de los procesos de emisién con los parametros
del sistema acorde al modelo. Ello nos permitird interpretar cualitativamente los resultados
obtenidos numéricamente. En todos los casos estudiados la distribuciéon de electrones esta
dominada por el tiempo de conveccion, salvo unicamente en el RS de la SRS a energias
E. = 100 MeV. Luego, segin la Ec. 2.21 podemos estimar N(F) ~ Q(E) X tconv, & excepcién
de la SRS en el rango mencionado. A su vez, Q(E) o Lnt. (relacionados a partir de la

WEI valor aproximado de 57 fue calculado utilizando el modelo de emisor extendido de [40].

dl
d(—log(p
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3.1. Modelo

constante de noramalizacién, Qy). En consecuencia, la potencia radiada por cada proceso es:

t

Lproc X LNT,e X ( <= > ) (334)
tproc

siendo tprec €l tiempo de enfriamiento del proceso considerado. Segtn las Ec. 3.20 y 3.21, la

potencia inyectada en electrones NT, LyTe, en cada choque cumple las proporciones:

My, v2 RS
LNT,e X (335)
pism RE V2 o« My vy, Vi FS.

Mientras que, segtn la Ec. 3.25:

M05 —05nI—S?\/I5MID5V 1 RS
teonv ~ RO/CS X (336)

con puisy el peso molecular promedio, que se relaciona con la densidad del medio intereste-
lar segin pism = nism My pisMm, siendo mp, la masa del protén. En particular tomamos los
valores pigv = 1.28 cm ™3 para las estrellas propagindose en el disco y en el halo Galactico,
correspondiente a un gas atémico con metalicidad solar, y pumsy = 2.35 cm ™2 para la estrella
propagandose en la nm.

Multiplicando ambos factores para cada choque se obtiene:

M15 15”;8?\/?#105‘/_ RS
LNT,e X teon X (337)
Ml 5 1 5 nI_S(I)\/Is MI_S?\/[5 V 1 FS,

entonces las estimaciones de luminosidades coinciden en ambos choques, a menos que tproc
difiera en ellos.

En frecuencias de radio la emisién sincrotron domina el espectro NT, mientras que en
rayos-y domina el proceso IC, tanto con el campo de fotones UV, como con el campo de
fotones IR. Por lo tanto, a bajas energias la luminosidad NT depende del cociente tcon /tsin,
mientras que a altas y/o muy altas energias depende del cociente tcon /tic.

Para estudiar la luminosidad en radio consideramos el tiempo caracteristico por péridas
sincrotrén. Segun lo analizado en la Sec. 3.1.2:

Myvw Ry2) V2 RS
) w Uw L1 X nISM MISM
tein X B7° o (3.38)
-1 1 _
(PISM V*Q) X ”Is%w le%v[ V.2 FS

Dado que estas expresiones también coinciden en ambos choques podemos resumir el resultado
de forma general:

t .
Lan ~ Inte X ( m) o NS 008, p93, vl Vi (3.39)

sin
Luego, los parametros mas relevantes son los relacionados con la estrella: cuanto méas denso y

rapido es el viento, mayor es la luminosidad en radio. En segundo lugar, una velocidad estelar
alta favorece la emision sincrotrén. Por dltimo, los medios densos son escenarios favorables.
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3. Procesos no térmicos en estrellas de hiper velocidad

Por otra parte, a altas y muy altas energias, la emisién NT estd dominada por:
LIC ~ LNT,e X <tcon> . (340)
tic
En el régimen de Thomson, el tiempo de enfriamiento por IC es inversamente proporcional a
la densidad de energia del campo de fotones blanco, tI_cl o< Upn- Debido a que hay dos campos
de radiacién separamos el andlisis en para cada uno de ellos.
Para el campo de fotones IR se cumple Lig o< Ly nism y Uir o< Lir Ry 2, con lo cual:

Lioar ~ Inte X (;Zf;) o NP o0% iy 183 Vi L. (3.41)
Mientras que en el caso del campo de fotones UV:
tice occ Uyt o< LY RE, (3.42)
y la luminosidad de la estrella cumple aproximadamente la relacién L, o< M2, Luego:
Lica ~ Lyt x (f ) NI Vi L o Vol s Ve (349)

Nuevamente, los parametros mas relevantes en la emision son los relacionados al viento estelar
y a la velocidad de la estrella, aunque con un peso mayor en la tasa de pérdida de masa que
en la velocidad del viento.

Para concluir con esta seccién, es importante resaltar que los procesos de absorcién de
radiacion N'T no resultaron eficientes en los sistemas estudiados. Ergo no fue necesario corregir
la emision por los procesos descriptos en la Sec. 2.5. Las razones pricipales de esto son la
geometria del problema, el tamano de la regiéon de emisién, y la baja densidad de los campos
objetivo en dicha region.

3.2. Relevancia del choque delantero

3.2.1. Naturaleza adiabatica

Una de las principales caracteristicas de los BSs en HVSs es la aceleracién eficiente de
particulas relativistas en el FS. Ello depende de que el FS sea adiabatico. Para determinar
esto, comparamos los tiempos caracteristicos de pérdidas radiativas y convectivas del gas
chocado. El requerimiento de que el choque sea adiabético se traduce en la condicién:

t
enf >, (3.44)
tCOl’l
siendo: T
B4Lsh
tenf = ————— 3.45
7 dngsm A (Tan) (3.45)

la escala temporal de pérdidas radiativas por Bremsstrahlung térmico, y A(Ty,) una funcién
que depende de la temperatura del gas chocado, Ty, [47]:

Tx1072" Ty si10* < Ty, < 10°
MTn) =4 7x 1079 7.°% si10° < Ty, < 107 (3.46)

3x 10727795 si Ty, > 107.
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3.2. Relevancia del choque delantero

A su vez, en el FS, la temperatura del medio interestelar chocado depende de la velocidad
de la estrella:

V. 2
TES = 1. 107 (*) k. 4

s = 13010 TG00 1em s 1 (347)
Entonces, A\(Ty,) o< T7%6 o« V712 para las HVSs, y A\(Tin) o< T%5  V; para la SRS. Luego,
'S o V32 para las HVSs, y tF5 o V, para el caso de la SRS:

enf enf

k 6 -1 V. 3.2
1079 287111381\{ Tslh6 ~ 1.3 x 10 (10@%53) (1000 km Sfl) s (HVSs)
tent = 1 (3.48)
27__k 0.5 13 1\ Vi
10 12n]13SM Ty ~ 4.2 %10 <1on(1;§111\£3> (1000 km s*1> S (SRS).

Por otro lado:

| M.
tFS~ = RV, = w 0.5v—2
adi 0/ * AT p1su Uw Vi
. 0.5
~70x 10~ M, ( nISM >_0‘5 ( PISM >_0‘5
' 1079 Mgyr—! 10 cm—3 1.28 cm—3

Uy 0.5 ‘/* -2
(1000 kms1> (1 000 km sl) >

Haciendo finalmente el cociente, llegamos entonces a:

1.2 x 104 ( My > o ( nIsM )_0'5 < HISM >0'5
1079 Mg yr—1! 10 cm—3 1.28 cm—3
. —0.5 V. 5.2
o (1 000 kms—1> (1 000 kms—l) (HVSs)
75enf ~
teom , Cos
2.8 x 10° ( My > ( nIsSM )_0'5 < HISM )0'5
1072 Mg yr—! 10 ecm—3 1.28 ecm—3
SR I (S I SRS
(1000 kms_1> (1000 kms_1> ( )

De esta forma, el F'S es adiabatico en HVSs(SRSs) de tipo espectral B en los medios estudia-
dos, al cumplirse V, > 100 kms~!.

3.2.2. Eficiencia radiativa

El resultado anterior garantiza que el F'S es eficiente para acelerar particulas. Sin embargo,
esto no garantiza que sea radiativamente eficiente (es decir, que las particulas relativistas
puedan radiar una parte significativa de su energia). Un pardmetro importante para estudiar
la eficiencia radiativa del F'S y poder compararlo con el RS es la luminosidad inyectada en
cada choque en particulas relativistas, Lxt. De las Ec. 3.1, 3.20 y 3.21 se deduce que:

LG _mpsmRVP Vi
LRS, Myv2 4oy,

(3.49)
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3. Procesos no térmicos en estrellas de hiper velocidad

Entonces, si la velocidad de la estrella es del orden (o superior) a la velocidad del viento estelar,
hay que considerar la potencia inyectada en particulas relativistas en el F'S. En particular, la
SRS cumple V, > vy,. Luego, es de esperarse que el FS sea sustancialmente més luminoso en
este escenario.
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Capitulo 4

Resultados

En este capitulo presentaremos y discutiremos los resultados obtenidos. Primero anali-
zaremos la relevancia de los distintos procesos en base a sus tiempos caracteristicos. Luego
describiremos las distribuciones en energias de las particulas relativistas y la posibilidad de
que den origen a los campos magéticos supuestos en la Sec. 3.1.1. Finalmente, nos enfocare-
mos en las SEDs, y discutiremos la detectabilidad de la emisién N'T en las distintas bandas
del espectro para cada caso.

Recordamos que la nomenclatura utilizada para los casos estd dada por
<tipo espectral>-<velocidad [en miles de km s~!]>-<medio circundante> (cond =
disco, h = halo, nm = nube molecular).

4.1. Tiempos de enfriamiento

Se puede obtener informacion importante de la poblaciéon de electrones y protones re-
lativistas graficando los tiempos de enfriamiento de los procesos radiativos, las pérdidas no
radiativas y el tiempo caracteristico de aceleracion. Segin la Ec. 2.17 la interseccion de la cur-
va de tiempo de aceleracion, t,., con el tiempo total de pérdidas, tiota1, determina la energia
maxima alcanzada por las particulas. Por otra parte, a una dada energia, el mecanismo de en-
friamiento dominante serd aquel que tenga el menor tiempo de enfriamiento. Entonces, estos
graficos sirven para evaluar la relevancia de cada proceso radiativo. Ademas, si las pérdidas
no radiativas son dominantes, el cociente entre el tiempo de escape, tesc, y €l tiempo total de
pérdidas radiativas, t¢oo1, brinda una estimacion de la fraccién de la potencia inyectada que
es efectivamente radiada.

En las siguientes secciones analizaremos primero los tiempos de enfriamiento en el RS, y
luego en el FS.

4.1.1. Choque reverso

En las Figs. 4.1 y 4.2 mostramos los tiempos de enfriamiento de los electrones y los pro-
tones en el RS, respectivamente, para cada uno de los cinco escenarios considerados en la
Tabla 3.1. En el caso de la HVS propagandose en el disco Galactico con Vi = 1000 kms™*
(sistema B1-1-d) la energia maxima de los electrones es E¢ max 2, 100 GeV. El escape convec-
tivo domina en todo el rango de energias, aunque los procesos radiativos se hacen relevantes
a energias F, 2 1 GeV. Considerando estos procesos, los electrones radian la mayor parte de

~

35



4. Resultados

su energia por IC con el campo de fotones UV. En energias E. ~ 10 GeV este proceso pasa
al régimen de K-N. Dado que la seccion eficaz IC decrece abriptamente en este régimen (ver
Sec. 2.4.2), el tiempo de enfriamiento crece, y el proceso pierde relevancia. Otros procesos
radiativos importantes a altas energias son IC con el campo de fotones IR (que ocurre en
el régimen de Thomson) y sincrotrén. Por su parte, los protones también alcanzan energias
Ep max 2 100 GeV. La principal diferencia con los electrones, es que los protones escapan de
la regién de emision radiando una porcién despreciable de su energia. Esto ocurre en todos los
escenarios estudiados, y se debe a que el tiempo caracteristico de enfriamiento por colisiones
pp €s tpp > teon-

En el caso de la estrella propagandose en el disco Galdctico con velocidad V, = 500 km s+
(B0-0.5-d) los electrones alcanzan energias Ee max ~ 1 TeV. Esto se debe al valor elevado de
la velocidad del viento estelar, v, = 1500 kms™!, que significa una mayor eficiencia de
aceleracién en el RS respecto de los otros sistemas. Nuevamente domina el escape convec-
tivo, aunque los procesos radiativos son relevantes a energias E. = 10 GeV. En el rango
10 GeV < E. < 100 GeV el mecanismo radiativo més relevante es IC con el campo UV,
con pasaje al régimen de K-N a partir de E, = 10 GeV. A energias F, = 100 GeV cobran
importancia las pérdidas por sincrotrén y por IC con el campo IR en el régimen de Thomson.

Similarmente a lo que ocurre en B1-1-d, los electrones en las estrellas propagandose con
velocidad V; = 1000 kms~! en el halo Galdctico (B1-1-h) y en una nube molecular (B1-1-
nm) alcanzan energias Ee max ~ 100 GeV. Sin embargo la diferencia radica en la disminucién
de los tiempos de enfriamiento a mayores densidades del medio considerado, nigy. Incluso,
en Bl-1-nm las pérdidas por procesos radiativos se equiparan con el escape convectivo para
energias F, 2 10 GeV, siendo importante el IC con el campo de fotones UV.

En dltima instancia, observamos un comportamiento diferente en la SRS (B2-60-d). En
este caso los electrones alcanzan energias Eemax S 10 GeV, y las pérdidas por IC con el
campo UV dominan ampliamente en energias F, 2 100 MeV. La causa de ello es que la
distancia al punto de estancamiento, Ry, es inversamente proporcional a la velocidad de la
estrella. Luego, la intensidad del campo de radiacion estelar es alta en la regién de emisién
para una SRS. Dado que el proceso ocurre en el régimen de Thomson, las pérdidas por ICyv

ablandan la distribucién de electrones en energias E, 2 100 MeV (ver Sec. 4.2).

4.1.2. Choque delantero

En las Figs. 4.3 y 4.4 mostramos los tiempos de enfriamiento y tiempos de aceleracién de
los electrones y los protones en el FS, respectivamente. A excepcién de la SRS, en todos los
escenarios analizados las energias maximas alcanzadas y los tiempos de enfriamiento de los
electrones en el F'S son similares a los del RS. Para entender el cambio en el caso de la SRS
debemos tener en cuenta que la tasa de aceleracién en el F'S es proporcional a la velocidad de
la estrella. Luego, la aceleracién de particulas relativistas es muy eficiente en el FS de la SRS.
En consecuencia, tanto los electrones como los protones alcanzan energias Fe max > 1 TeV.
En B2-60-d domina el escape convectivo en todo el espectro, aunque las pérdidas radiativas
son relevantes a energias Fe 2 1 GeV. En el rango 1 GeV < E. < 100 GeV se destaca el
proceso IC con el campo UV, con pasaje al régimen de K-N en energias E, ~ 10 GeV. Por su
parte, a muy altas energias (E > 100 GeV) se vuelven relevantes el proceso IC con el campo

IR y las pérdidas por sincrotron.
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Figura 4.1. Tiempos caracteristicos para los electrones en el RS. Las lineas solidas corres-

ponden a procesos de enfriamiento y ganancia de energia, y las lineas a rayas corresponden a

procesos de escape.
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Figura 4.3. Tiempos caracteristicos para los electrones en el FS. Las lineas solidas corres- 39

ponden a procesos de enfriamiento y ganancia de energia, y las lineas a rayas corresponden a

procesos de escape.
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Figura 4.4. Tiempos caracteristicos para los protones en el FS. Las lineas sélidas corres-
ponden a procesos de enfriamiento y ganancia de energia, y las lineas a rayas corresponden a

procesos de escape.
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4.2. Distribuciones de particulas

En esta seccién mostraremos las distribuciones en energias de las particulas relativistas
en ambos choques en los distintos casos analizados.

Recapitulando lo visto en la Sec. 2.3.1, cuando la conveccién domina las pérdidas, la dis-
tribucién conserva el indice espectral del espectro de inyeccién. Enfocandonos concrétamente
en los electrones, el espectro se ablanda si dominan el proceso IC en el régimen de Thomson
o sincrotrén. En particular, las pérdidas por estos procesos (en el régimen considerado) son
proporcionales a E2. En consecuencia, dichos mecanismos de enfriamiento suelen ser relevan-
tes a altas o muy altas energias. Si el espectro de inyeccién tiene un indice espectral p =2y
alguno de estos procesos domina, la distribucion de energias pasa a tener un indice espectral
p+1 = 3, acorde con lo visto en la Sec. 2.3.1. En cuanto a los protones, las distribuciones son,
en todos los casos estudiados, similares a las distribuciones de inyeccién. Esto es producto de
que domina siempre la conveccion.

En las Figs. 4.5 y 4.6 mostramos las distribuciones de electrones y protones en el RS
de los distintos casos estudiados. En el caso de los electrones comparamos ademas con los
espectros de inyeccién. Las distribuciones de electrones de los sistemas B0-05-d, B1-1-h y
B1-1-d practicamente conservan el espectro de inyeccién. Esto estd en concordancia con lo
visto en la Sec. 4.1, dado que las las pérdidas dominantes son por conveccién en casi todo el
rango de energias. En el caso B1-1-nm, la distribuciéon de electrones se ablanda ligeramente
para E. 2 10 GeV, consistente con el enfriamiento por IC con el campo de fotones UV en

el régimen de Thomson. Finalmente, en el sistema B2-60-d, en energias E, > 10 MeV el

ablandamiento por IC en el mismo régimen es mas notorio.

Ademas, resaltamos que el nimero de particulas por unidad de energia depende de los
parametros de la estrella, del viento y de la densidad del ISM. En efecto, si domina la
conveccién se cumple:

N(E) x Q(E) X teon. (4.1)
A a su vez, Q(E) < Lyt. Con lo cual, segin la Ec. 3.37:
N(E) oc ML vl5 nI_S,(I)\}IS MI_S?\/Iﬁ VoL (4.2)

En consecuencia, N(E) aumenta con tipos espectrales més tempranos y disminuye con la
densidad del medio. Ademds, puesto que VS®S > VHVS el niimero de particulas relativistas
por unidad de energia (en los rangos donde domina la conveccién) es entre 3 y 5 6rdenes de
magnitud mayor en las HVSs respecto de la SRS

Por ultimo destacamos que a causa de que que el 95 % de la potencia inyectada en particu-
las relativistas es inyectada en protones, y que ademas las pérdidas no son relevantes para
éstos, la densidad de energia de los protones es 1 o 2 érdenes de magnitud mayor que la de
los electrones, dependiendo del sistema.

Por su parte, los resultados obtenidos en el F'S son similares a los obtenidos en el RS. Por
completitud, ensefiamos las distribuciones de electrones y protones relativistas en el FS en el
Apéndice A.
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4. Resultados

4.2.1. Amplificaciéon del campo magnético

Para concluir estd secciéon analizamos la posible amplificacién del campo magnético en
ambos choques por efecto de los CRs. En la Tabla 4.1 mostramos los valores de 7yag corres-
pondientes a ambos choques en los distintos casos estudiados. En todos ellos se cumple:

rs URS rs USRS
ma; ma.;

Mmag = TEs ~ 01y Tmag = g ~ 06 (4.3)
NT NT

En consecuencia, podrian adoptarse en el modelo parametros tales que se amplie en mayor
medida el campo, de forma tal que resulte Uyag ~ UnT.

Una consecuencia inmediata del aumento del campo magnético es el aumento de la lumi-
nosidad en radio, de acuerdo a las Ec. 3.31 y 3.39. Luego, los flujos detallados en la Sec. 4.3
podrian estar subestimados. Por otro lado, si la presion magnética es del 6rden de la pre-
sién térmica, Prag ~ P, habria que tener en cuenta los efectos del campo magnético en la
dindmica del sistema. FEn particular, habria que modificar las relaciones de Rankine-Hugoniot
incluyendo la presién magnética y la densidad de engergia magnética en las Ec. 3.3 y 3.4,
respectivamente.

RS FS
Escenario | B [mG] 7mag ‘ B [mG]  Nmag

B0-05-d 0.26 0.10 0.32 0.63
B1-1-h 0.05 0.11 0.06 0.65
B1-1-d 0.52 0.11 0.64 0.65
Bl-1-nm 2.22 0.11 2.72 0.65
B2-60-d 31.1 0.12 38.1 0.59

Tabla 4.1. Valores del campo magnético y del cociente entre la densidad de energia magnéti-
ca, Unag, y la densidad de energia de particulas NT, Unr.

4.3. Emision

En la Fig. 4.7 mostramos las SEDs de los distintos casos estudiados. En base a ellas
discutiremos la relevancia de la radiaciéon NT en ambos choques y la detectabilidad de las
fuentes en las distintas regiones del espectro electromagnético.

Tal como se anticipé en la Sec. 3.1.3, la emisién sincrotrén domina en la banda de radio,
mientras que la emisién por dispersion IC domina en rayos-X y rayos-v. Méas ain, la emisién
hadroénica y la emisién por Bremsstrahlung relativista no son relevantes, en concordancia con
los resultados detallados en las Sec. 4.1.1 y 4.1.2.

En los casos correspondientes a las HVSs las luminosidades de los RSs superan a las
luminosidades de los F'S en todo el espectro. En particular, el RS del escenario B0-05-d es
el mas luminoso dentro de las HVSs, al tener el viento méas rapido y la mayor pérdida de
masa. Por otra parte, restringiéndonos a las HVSs con velocidad V, = 1000 km s~!, el BS
mas luminoso es el del caso Bl-1-nm. Esto es consecuencia de la propagacién de la estrella
en un medio de mayor densidad.
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4.3. Emision

S1GHz (Y]
Escenario | RS FS Total BS

B0-05-d | 9.60 3.44 13.04
B1-1-h | 0.10 0.04 0.14
B1-1-d | 0.33 0.11 0.44
Bl-1-nm | 0.69 0.24 0.93
B2-60-d | 0.06 0.02 0.08

Tabla 4.2. Predicciones de flujos de energia a 1 GHz. Supusimos distancias de 1 kpc a cada
estrella.

Por su parte, la emisién del F'S cobra importancia en la SRS. Lo primero a remarcar es
que el proceso IC (tanto con los fotones UV como con los fotones IR) en el FS ocurre en el
régimen de K-N a muy altas energias. Tal como comentamos en la Sec. 2.4.2, en este régimen
los electrones pierden casi toda su energia en las interacciones. En consecuencia, la energia
maxima de emisién en el FS coincide con la energia méxima de los electrones. En cuanto al
RS, el proceso IC con el campo UV llega a ocurrir en el régimen de K-N, pero el proceso IC
con el campo IR ocurre entéramente en el régimen de Thomson. Luego, la energia maxima
de emision de ambos procesos no coincide en el RS. Otro aspecto a remarcar de la emisién
en el F'S es que el espectro sincrotrén llega a rayos-X duros (e ~ 100 keV) al haber electrones
con energias F, ~ 1 TeV y un campo magnético de magnitud B ~ 40 mG.

En la Tabla 4.2 presentamos los flujos de energias obtenidos en radio, particularmente
para una frecuencia de 1 GHz. En todos los casos supusimos una distancia a la estrella de
1 kpc. El caso B0-05-d tiene el flujo més alto, acorde con la Ec. 3.39. Segtn estos valores,
la emisién del BS de un objeto con caracteristicas similares a las de B0-05-d podria ser
detectable por los radiointerferémetros de nueva generacién SKA y ngVLA si se considera
una amplificacién del campo magnético tal que Unag ~ UnT, 0 si la fraccion de luminosidad
inyectada en particulas NT es mayor a la supuesta (factor fyrt en las Ec. 3.20 y 3.21). Como
consecuencia, estas predicciones podrian guiar futuras campafas observacionales en radio.

En cuanto a la emisién en rayos-v, las luminosidades obtenidas implican flujos varios
6rdenes de magnitud por debajo de la sensibilidad de los instrumentos de hoy en dia, tales
como CTA y Fermi. Sin embargo, posibles radiacion NT en las estelas de los BSs podrian
aumentar la emisién en las distintas bandas del espectro, favoreciendo la detectabilidad.
Enfociandose en los protones, ellos podrian bien radiar en las estelas, o contribuir al espectro de
rayos coésmicos de la Galaxia. La suma de las potencias inyectadas en cada choque representa
una cota superior de la potencia inyectada en CRs Galécticos por cada sistema. En todos
los casos, este valor es Liyy ~ 1032 ergs~!. Sin embargo, una investigacién detallada de estas
posibilidades excede los objetivos de esta tesis y serd abordada en el futuro.
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Figura 4.7. Distribuciones espectrales en energias. Las lineas sélidas corresponden a la

emision en el RS, mientras que las lineas a rayas corresponden a la emisién en el FS.
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Capitulo 5

Conclusiones

En esta tesis modelamos los procesos NT en los BSs de HVSs y una hipotética SRS. En
base a catdlogos observacionales y simulaciones numéricas seleccionamos sistemas arquetipicos
de estudio. Tras un analisis de los choques, concluimos que tanto el RS y el F'S son adiabaticos
en el contexto de HVSs y SRSs. Como consecuencia, ambos son promisorios aceleradores
de particulas relativistas. En particular, la aceleracién de particulas es muy eficiente en el
FS de la SRS. Debido a esto, tanto electrones como protones alcanzan muy altas energias
(E 21 TeV).

Calculamos las distribuciones en energias de los electrones y los protones, y discutimos la
relevancia de los distintos mecanismos de escape, y de pérdidas radiativas y no radiativas. En
cuanto a los electrones, concluimos que la conveccién domina en la mayor parte de los sistemas
y rangos de energias, aunque las pérdidas radiativas por IC y sincrotrén son relevantes a
altas energias. En cuanto a los protones, la convecciéon domina completamente en todos los
sistemas, por lo cual escapan de la regiéon de aceleracién sin radiar una fraccién significativa
de su energfa. Sin embargo, tanto los electrones como los protones que escapan podrian radiar
en las estelas de los BSs. En caso contrario, podrian contribuir al espectro de rayos césmicos
de la Galaxia, inyectando (cada objeto) una potencia no mayor a 1032 ergs™1.

Por 1ltimo, calculamos las SEDs para los distintos sistemas, teniendo en cuenta los dis-
tintos mecanismos de radiacién. En base a los resultados obtenidos concluimos que la emision
del RS es mas importante cuanto mayor sea la velocidad del viento estelar, la tasa de pérdida
de masa y la densidad del ISM. Por parte del FS, la emisién es importante en la SRS, al
aumentar la luminosidad inyectada en particulas NT con la velocidad estelar. Teniendo en
cuenta que los flujos predichos en radio podrian estar subestimados, en el futuro se espera que
los intrumentos de nueva generacién SKA y ngVLA puedan detectar la emisién NT de HVSs
de tipo espectral temprano moviéndose en el disco de la Galaxia (similar al caso B0-05-d
aqui estudiado). En consecuencia, este trabajo de tesis podria servir como gufa para futuras

campanas observacionales en radio frecuencias.
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Apéndice A

Distribuciones de particulas
relativistas en el choque delantero

En las Figs. A.1 y A.2 presentamos las distribuciones en energias de los electrones y los
protones en el F'S, respectivamente. Para los electrones se ve un ligero apartamiento respecto
de la distribucién de inyeccién a altas energias producto de las pérdidas por IC y sincrotrén.
En cuanto a los protones, en todos los casos la distribucion conserva el indice de inyeccién.
Nuevamente, las densidades de energias de los protones son mayores respecto de los electrones,

por las razones discutidas en la Sec. 4.2.
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A. Distribuciones de particulas relativistas en el choque delantero
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Figura A.1. Distribucion en energias de los electrones en el F'S. A rayas se grafica el espectro
de inyeccion.
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