Efectos Dinamicos y Radiativos
de Vientos en

Agujeros Negros Stper Acretantes

LEANDRO ABAROA
DIRECTOR: DR. GusTAVO E. ROMERO

—— Tesis de Licenciatura en Astronomia
Facultad de Ciencias Astronémicas y Geofisicas
Universidad Nacional de La Plata

LA PLATA, ARGENTINA
— MAYO DE 2021 —






Prefacio

Esta Tesis forma parte de los requisitos para obtener el grado académico de Li-
cenciado en Astronomia de la Universidad Nacional de La Plata. La misma contiene
los resultados de los estudios desarrollados bajo la direccién del Dr. Gustavo Esteban
Romero y la colaboracion del doctorando Pablo Sotomayor Checa, ambos miembros

del Grupo de Astrofisica Relativista y Radioastronomia (GARRA).

Leandro Abaroa
labaroa@iar.unlp.edu.ar
La Plata, Mayo de 2021.

iii






A mis padres,

Rufino y Maria Leticia.






Sélo perduran en el tiempo las cosas
que no fueron del tiempo.
J. L. Borges

II1






Agradecimientos

A Gustavo, quien ademas de ser el director de esta tesis es mi mayor inspiracién
académica y cientifica. Es un verdadero honor ser su alumno.

A Pablo, por su acompanamiento permanente y su indispensable colaboracién
en el desarrollo de esta tesis.

A ambos, por su valioso tiempo invertido en este trabajo.

A Sofia y Pablo C., miembros del Jurado Examinador, por su valiosa predispo-
sicion y dedicacion para mejorar esta tesis con sus correcciones y recomendaciones.

A mis padres, a quienes amo y admiro. A ellos dedico esta tesis. Por su apoyo
desde el primer momento en que decidi estudiar esta carrera. Por su presencia a la
distancia y su afecto. Por la educaciéon que me inculcaron basada en el principio
fundamental de que ante todo hay que ser buena persona.

A mis hermanas Soledad, Paula y Mariana, y a mi sobrino Santiago, que tanto
me ayudaron. Por su aliento y apoyo constante. Por su interés en todas las iniciativas
que tuve.

Al resto de mi familia, que de alguna u otra forma siempre estuvo alli.

A mi novia Blumina, a quien conoci en el dltimo tramo de mi carrera. La per-
sona mas buena y hermosa de mi mundo. La compania ideal. Por su paciencia,
acompanamiento y estimulo en esta etapa que finaliza.

A sus padres, Gustavo y Paula, a quienes aprecio mucho, por toda la ayuda que
me brindaron. Por su generosidad, comprension y siempre buena predisposicion.

A sus abuelas, Ati y Aia, por su generosidad y afecto.



0. Agradecimientos

A Pablo y Patricio, imprescindibles en palabras de Bretch. Companieros de fe-
chorias. Por jugarsela sin importar las consecuencias. Pablo es una de las personas
mas inteligentes, solidarias y humildes que conozco. Patricio es el que siempre esta
y accede a acompanarme en mis desvariadas aventuras. A ambos, por estar en las
buenas pero sobretodo en las malas.

A Jonathan, Giulio, Alexis, los Matias, Sol, Juan, por la mutua incondicionalidad
que el tiempo no logra erosionar. A Bruno, Santiago y Giinther, por la infancia feliz.

A mis demas amigos y amigas. Los que estuvieron, estan y sé que seguiran
estando. A ellos, los de verdad, mi enorme afecto.

A Omar, una de las personas que mas me incentivé de nifo para que estudie una
carrera cientifica.

A quienes integran e integraron con honor la Franja Morada del Observatorio,
garantes de la pluralidad y la transformacion en la facultad. Con altruismo y entrega
absolutos. Por su paciencia, por escucharme. Por entender que la Universidad es
ciencia y academia de excelencia, pero también es compromiso y una larga obra de
amor a los que aprenden.

A la Universidad Nacional de La Plata, mi segunda casa. Por los amigos que
me dio, por la formacién que recibi académica, cientifica, humana y politica. Por
permitirme siempre sentirme parte.

A Nadia, Claudio, Betina, Patricio, Fugenia, Rafael y Fernando.

A Elfriede, por su comprensién y apoyo. Es realmente inspirador trabajar con
una persona con su seriedad, dedicacién y bondad.

A mis demas compaifieros de trabajo del Observatorio, por su paciencia.

A Pablo C., mi Profesor Consejero y uno de los mejores docentes que tuve, por
su tiempo, predisposicion e impulso. A Amalia, por su compromiso y temple.

A Manuela, Mira y Lana. Fuentes inagotables de felicidad. Por su amor tnico,

puro y eterno.

VI



Resumen

En este trabajo se propone una investigacién sobre diferentes aspectos radiativos
de vientos producidos por discos de acrecion super criticos, esto es, los discos que
se forman cuando la tasa de acrecién sobre un objeto compacto excede largamente
la tasa de Eddington. La acrecién super critica puede darse tanto en agujeros ne-
gros super masivos —en nucleos galacticos activos— como en estrellas de neutrones o
agujeros negros de masa estelar —en sistemas binarios de rayos X. En estas condi-
ciones el disco se vuelve opaco y produce un viento que evaciia una cantidad muy
significativa de la masa del sistema. Si el jet que emerge del objeto compacto (en
nuestro caso de estudio, un agujero negro de masa estelar) tiene una gran lumino-
sidad cinética puede, bajo ciertas condiciones, deflectar el viento generando asi un
flujo ecuatorial supersénico que interactuard con la estrella companera, dando lugar
a radiacion no térmica producto de la aceleracion de particulas hasta velocidades re-
lativistas. Ademads de la caracterizacion gedmetrica y fisica de los discos de acrecion,
estudiamos en particular la interacciéon de vientos stper criticos en microcuasares
con estrellas de Poblacién 111 (que carecen de vientos propios pero con fuerte presién
de radiacién) y Poblacion I (con fuertes vientos). Los microcudsares son sistemas
binarios estelares en los cuales un objeto compacto acreta un porcentaje de la ma-
teria que una estrella companera le transfiere, y expulsa una fraccion de la misma
en forma de chorros bipolares relativistas.

Nuestro objetivo general es realizar modelos astrofisicos realistas de estos siste-
mas, que incluyan aspectos tanto dinamicos como radiativos de los vientos produci-
dos y permitan hacer predicciones concretas sobre los observables asociados a estos

objetos.
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Abstract

In this work we propose an investigation about different radiative aspects of
winds produced by super-critical accretion disks, i.e., the disks that are formed when
the accretion rate onto a compact object exceeds largely the Eddington rate. super-
critical accretion can occur both in super-massive black holes —in active galactic
nuclei— and in neutron stars or stellar-mass black holes —in X-ray binary systems. In
these conditions the disk becomes optically thick and produces a wind that evacuates
a significant amount of mass from the system. If the jet that emerges from the
surroundings of the compact object (in our case, a stellar-mass black hole) has a high
kinetic luminosity it can, under some circumstances, deflect the wind generating a
supersonic equatorial outflow which will interact with the donor star giving place
to the acceleration of particles up to relativistic energies producing high energy
emission. In particular, we study the interaction of winds in microquasars with stars
of Population IIT (without stellar winds but with a strong radiation pressure) and of
Population I (with strong winds). Microquasars are stellar binary systems in which a
compact object accretes a percentage of the matter that a companion star transfers
to it, and ejects a fraction of it in the form of relativistic bipolar jets.

The general goal of this work is to implement some realistic astrophysical mo-
dels of systems with super-accreting black holes, taking into account dynamical and
radiative aspects of their winds, and to make concrete predictions about the obser-

vables associated with these objects.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Contexto

La fisica de la acrecién de materia con momento angular sobre objetos compac-
tos comenzo a ser desarrollada a partir del trabajo clasico de Shakura & Sunyaev
(1973). En ese articulo se propuso el modelo bésico de un disco geométricamente
delgado y 6pticamente opaco a su propia radiacién, en cuya descripcion se adopta
una representacion paramétrica de la viscosidad. En ese trabajo seminal, ademas, se
discuti6é brevemente un régimen en el cual la tasa de acrecion superase largamente la
de Eddington —cantidad fisica que es directamente proporcional a la luminosidad de
Eddington e inversamente proporcional al cuadrado de la velocidad de la luz. Los au-
tores concluyeron, acertadamente, que en tal régimen deberia existir un fuerte viento
producido por el disco, cuya luminosidad quedaria regulada aproximadamente a un

valor del orden de la luminosidad de Eddington.

Este tema luego fue seguido por Abramowicz et al. (1980) y desarrollado con més
detalle por Begelman & Meier (1982) en la década de 1980. A partir de 1990 el tema
lo dominaron cientificos de Japén, con Ohsuga & Mineshige (2002) y Fukue (2004)
a la vanguardia. Tal como planteara Ohsuga, el fenémeno distintivo en este régimen
es la captura de fotones producidos dentro del disco, los cuales son advectados al
agujero negro antes de que puedan escapar. El aumento de presién interna infla la
region interior del disco, que ya no puede describirse por el modelo simple de disco

delgado. La temperatura superficial se eleva enormemente, por lo que las capas



1. Introduccién

superiores del disco dejan de estar en equilibrio y son expulsadas en forma de un
viento. El resultado es una luminosidad en rayos X del orden de la de Eddington,
un viento en extremo poderoso, y una tasa de acreciéon que puede alcanzar varias
miles de veces la de Eddington. Esta clase de discos es la que denominamos ADAF

(discos stper criticos dominados por la adveccion).

1.1.1. Motivacion, actualidad y timing

En la actualidad, los discos ADAF son estudiados principalmente por cientificos
de Japén. En Argentina este régimen comenzd a ser analizado recientemente por
Pablo Sotomayor y Gustavo E. Romero quienes mostraron, junto a Valenti Bosch-
Ramon, que el viento expulsado del disco podia ser deflectado por el jet emergente del
entorno del agujero negro, produciendo un flujo supersénico ecuatorial (Sotomayor
Checa et al., 2021). Este resultado nos motivé a investigar como interactuaria el
viento ecuatorial con la radiacion y los vientos de la estrella presente en el sistema.

Asimismo consideramos el momento de realizacion de este trabajo como opor-
tuno, debido a que practicamente no hay estudios de microcuasares en contextos
super acretantes. En el caso de los microcuasares de Poblacién I sélo se ha estudia-
do al objeto galactico S.S433, mientras que en los de Poblacion I1I no hay bibliografia

al respecto.

1.1.2. Pertinencia

En el contexto de los estudios de astrofisica relativista, la acrecién es un proceso
fundamental que acontece en el Universo y que motoriza toda una fenomenologia
muy extensa que involucra sistemas binarios, formaciéon de galaxias, nicleos activos,
interaccion de galaxias con el medio intergalactico, enriquecimiento del Universo en
metales, transporte de energia a gran escala, entre otros.

Al referirnos a sistemas acretantes lo hacemos en términos generales, pero la
acrecion estd comprendida con distinta profundidad en sus diferentes regimenes. El
régimen tradicional o estandar es, por una cuestion histérica, el mas estudiado. El
régimen con acreciéon muy por debajo del limite de Eddington (ADAFs delgados) fue

propuesto en la década de 1970 y se empezo6 a estudiar seriamente en la década de

2



1.2. Objetivos y metodologia

1990. En contraste, el estudio de fuentes super criticas (ADAFs gruesos) es mucho
mas reciente y el conocimiento que se tiene sobre estas es sustancialmente menor.
Entendemos, pues, que el tema de investigacion de esta tesis es pertinente para
complementar nuestro conocimiento sobre los procesos de acrecion.
Este trabajo no es realizado de forma aislada, sino que forma parte de un pro-

grama de investigacién que involucra, entre otros, al Lic. Pablo Sotomayor y a los
Dres. Gustavo E. Romero, Valenti Bosch-Ramén (UB) y Fabio de Colle (UNAM).

1.2. Objetivos y metodologia

1.2.1. Objetivos

El objetivo general de este trabajo es la realizaciéon de modelos astrofisicos rea-
listas de sistemas con agujeros negros super acretantes, que incluyan aspectos tanto
dindmicos como radiativos de sus vientos, y que permitan hacer predicciones con-
cretas sobre los observables asociados a estos objetos.

Adicionalmente, dentro de este trabajo se contempla:

= El desarrollo de herramientas de aplicacién general para el calculo de procesos

de acrecion en regimenes super criticos que permitan explorar la fisica asociada.

» El desarrollo de modelos radiativos para los discos de acrecion, sus vientos
y las regiones de interacciéon con el medio circundante para agujeros negros

super criticos.

» La aplicacién del modelo al estudio de microcudsares de Poblaciones I y III.

1.2.2. Metodologia

Se modelan microcuéasares de Poblaciones I y III con tasas super criticas y se
calculan las propiedades de sus discos y vientos. Luego se investiga la formaciéon de
ondas de choque adiabaticas en la regién de interaccion entre el viento del disco y
la estrella donante de materia. Finalmente, se calculan los procesos radiativos que
ocurren en los sistemas y la potencia total entregada en radiacion electromagnética

y en particulas.



1. Introduccién

Para una clasificacién de lo que se entiende en este trabajo por ‘modelo’ y por

‘teoria’, ver el Apéndice A.

1.3. Estructura de la tesis

El presente trabajo se estructura de la siguiente manera. En el Capitulo 2 intro-
ducimos conceptos basicos de la Astrofisica Relativista, haciendo hincapié en la ace-
leracion de particulas, los procesos radiativos y la absorcién. Ademas introducimos
la caracterizacion de los microcudsares (MQs), nuestro principal objeto astrofisico
de estudio, y describimos los distintos tipos de MQs y el modelo utilizado aqui.

El Cap. 3 versa sobre los discos de acrecion, componentes fundamentales de
los MQs. Describimos los distintos regimenes de acrecién centrandonos en el del
entorno super critico, y los discos cuya region interna es dominada por la adveccion.
Luego presentamos el modelo utilizado. Finalmente describimos el jet que emerge
del agujero negro como asi también al viento expulsado del disco que es deflectado
al interactuar con el jet, produciendo un flujo ecuatorial supersonico.

En los Capitulos 4 y 5 desarrollamos la parte central de este trabajo de tesis,
describiendo respectivamente los MQs de Poblaciones III y I: las estrellas que los
componen y sus caracteristicas; el modelo utilizado en cada caso, sea de colision
viento-radiacién (Poblacién III) o viento-viento (Poblacién I); y los resultados co-
rrespondientes que obtuvimos respecto a las poblaciones de particulas relativistas,
las distribuciones espectrales de energia y la absorcion.

La tesis finaliza con el Cap. 6 presentando la discusion, las conclusiones y des-

cribiendo las expectativas de trabajo a futuro.



Capitulo 2

Elementos de Astrofisica

Relativista

La astrofisica relativista es el campo de la astronomia que aplica la fisica de
particulas y las Teorfas de la Relatividad (Einstein, 1905, 1915) al estudio de los
procesos mas energéticos que ocurren en el Universo.

En esta tesis en particular nos interesa analizar ciertos procesos de altas energias
que ocurren en microcuasares.

A fin de contextualizar nuestro trabajo, haremos a continuacién un repaso so-
bre algunos aspectos fundamentales: qué entendemos conceptualmente por espacio-
tiempo; qué son las particulas elementales, como se las puede acelerar, mediante
qué tipo de mecanismos radian; qué es un microcuasar, qué tipos de microcuasares

existen, cudles son las bases del modelo utilizado.

2.1. Conceptos basicos

2.1.1. Espacio-tiempo y particulas elementales

El espacio-tiempo es un sistema fisico que contiene a la colecciéon de todos los
eventos (Romero, 2018b).
Para entender esta definicion necesitamos, previamente, esclarecer algunos con-

ceptos tales como existente, estado, propiedad e interaccion.
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Llamamos existentes a cualquier particular concreto. Los existentes, necesaria-
mente, deben existir de alguna manera especifica: ser esta indisolublemente ligado
a ser de alguna forma. Esas formas o modos de ser es lo que llamamos propiedades.
La colecciéon de propiedades de algin existente es su estado. El espacio de estados de
un existente es n-dimensional, donde n es la cantidad de propiedades comprendidas.
Si se conocen el estado y las leyes involucradas, entonces se puede conocer cémo
evoluciona un existente pasando de un estado a otro.

Las interacciones entre los existentes no son sino la accion de una cosa sobre
otra. Cuando un existente actia sobre otro de tal manera que produce un cambio de
estado, decimos que ha ocurrido una interaccion. A ese cambio de estado lo llamamos
evento, y a una sucesion de eventos la llamamos proceso.

Todo lo que acaecid, acaece y acaecera en el Universo es un punto del espacio-

tiempo.

Los existentes principales con los que trabajaremos son las particulas elemen-
tales, que son el producto de las excitaciones de los campos cuanticos que habitan
el espacio-tiempo. Sus propiedades consisten en la capacidad de cambiar el estado
de otras particulas a través de interacciones elementales.

Segin el Modelo Estindar hay doce tipos diferentes de particulas elementales:
seis leptones y seis quarks. Se los conoce como fermiones, ya que obedecen el Prin-
cipio de Exclusién de Pauli y siguen la estadistica de Fermi-Dirac. A su vez, los
cuantos de interaccion de los campos electromagnético, débil y fuerte, son los bo-
sones de gauge. Contrariamente a los fermiones, estos no obedecen el Principio de
Pauli y siguen la estadistica de Bose-Einstein. A estos se suma un boson escalar: el
boson de Higgs.

Los quarks pueden combinarse para formar hadrones. Un proton, por ejemplo,
estd compuesto por dos quarks up y un quark down. Un electréon es un leptén y es
elemental, por lo que no tiene composicion.

En esta tesis trabajaremos con electrones y protones (a los que nos referiremos
en forma indistinta como leptones y hadrones, respectivamente).

Las particulas pueden interactuar entre ellas si se acercan lo suficiente, proceso
que involucrard el intercambio de bosones de gauge, en el cual se deben conservar el

cuadri-impulso y la carga eléctrica, entre otras propiedades. Esta interaccion puede,
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o bien modificar las respectivas trayectorias, o bien cambiar a las particulas y/o hacer
que aparezcan nuevas particulas. En los escenarios astrofisicos que consideramos, las

interacciones entre particulas y campos mas relevantes se describen en la seccion 2.4.

2.2. Aceleracién de particulas

Nos interesa estudiar aquellos procesos en los cuales las particulas pueden ser
aceleradas hasta energias relativistas, es decir, energias cinéticas mayores o del or-
den de su energia en reposo, Fy = mgc?. En tales escenarios la velocidad de las

particulas resulta comparable a la velocidad de la luz, ¢, y el factor de Lorentz ~v es

[ 1
donde 5 =wv/c.

Una particula cargada puede ser acelerada si se la somete a una fuerza de Lorentz,

significativamente mayor a 1:

generada por la presencia de un campo electromagnético en el espacio donde se

dp L §x B
~=c|E : 2.2
dt e( + c ) (2:2)

En esta ecuacion v es la velocidad, e la carga eléctrica de la particula, E y B los

mueve la particula:

campos eléctrico y magnético, respectivamente.

En el segundo término de la ecuacion, el producto vectorial entre la velocidad y
el campo magnético indica que la contribucién magética de la fuerza de Lorentz sera
perpendicular al desplazamiento. Es decir, el campo magnético puede modificar la
direccion pero no el modulo de la velocidad de la particula, ya que no realiza trabajo
sobre ésta.

La entidad que acelera a la particula es, por lo tanto, el campo eléctrico. Sabiendo
que el cambio temporal de la energia es dEg,/dt = v dp/dt, y el campo eléctrico
viene dado por E = ﬁv, podemos reescribir la ecuacién en términos del potencial
eléctrico: ~

dg;in —ei-E = ej: V. (2.3)
Es decir, las particulas pueden ser aceleradas si son sometidas a diferencias de po-

tencial.
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2.2.1. Criterio de Hillas

Una particula de carga eZ (con Z un nimero entero) y energia £, moviéndose en
direccion perpendicular a un campo magnético B, describe un movimiento circular

con un cierto radio, conocido como giroradio o radio de Larmor:

E
"e T 7B

(2.4)

Ahora bien, las particulas estaran sometidas a una aceleracion siempre que perma-
nezcan dentro de la fuente que las acelera, lo cual establece restricciones sobre la
energia maxima que éstas pueden alcanzar antes de escapar de la region de acele-
racién. Hillas (1984) observé que una particula permaneceria dentro de la fuente
siempre que su giroradio fuera menor al tamano de la region de aceleracion.

Si queremos que este criterio se cumpla, de la férmula anterior se desprende que:

Erax = €Zr,B. (2.5)

2.2.2. Mecanismo de Fermi de segundo orden

El fisico italiano Enrico Fermi propuso en 1949 que, si en el espacio hay nu-
bes turbulentas magnetizadas, los vortices de turbulencia de esos campos magnéti-
cos podrian funcionar como centros dispersores eldsticos para particulas cargadas.
Es decir, las sobredensidades de energia magnética podrian actuar como ‘espejos
magnéticos’ (Fermi, 1949).

Dentro del campo magnético de la nube habran niveles de turbulencia que estaran
cuantificados como la variacién del campo magnético, AB, sobre el campo magnético
medio de la nube, (B). Entonces, cuanto mayor sea ese nivel de turbulencia, mayor
serd la capacidad dispersiva de las inhomogeneidades magnéticas dentro de la nube.

Se puede hallar que la variaciéon neta de energia de una particula con energia
inicial F es:

(AE)

4
B ~ 552> (2.6)

donde S es el cociente de velocidades de la inhomogeneidad y de la luz.
Este mecanismo se denomina Mecanismo de aceleracion de Fermi de sequndo
orden, porque la energia aumenta con el cuadrado de . En general serd muy lento

—debido a las bajas velocidades de las nubes— y por lo tanto poco eficiente.
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2.2. Aceleracion de particulas

Figura 2.1. Interaccién de una particula con energia F; y un shock que se mueve
a velocidad vs. Reproducido de Protheroe (1999).

2.2.3. Mecanismo de Fermi de primer orden

En la década de 1970 Bell (1978) y Blandford & Ostriker (1978), entre otros
autores, adaptaron la idea original de Fermi encontrando una expresiéon para la
ganancia de energia que es lineal con el cociente de velocidades, resultando en una

aceleracion mucho mas eficiente que la del escenario anterior.

Esta variante requiere de la presencia de una onda de choque —o shock—, adiabati-
ca y altamente supersonica (describimos la fisica de las ondas de choque en la sub-

seccién 2.2.4).

En este escenario las particulas son dispersadas por las inhomogeneidades magnéti-
cas a cada lado del choque. Protheroe (1999) esquematizé la situaciéon como se
muestra en la Fig. 2.1: una particula cargada genera un campo magnético en la
zona pre-shock, que se acopla con el campo uniforme de la zona post-shock y lo
excita. La particula rebota y regresa a la zona pre-shock, donde vuelve a excitarse.
Cerca de la parte delantera de la onda de choque se genera una turbulencia en el
campo magnético, originada por las propias particulas cargadas que son reflectadas
en la region post-shock. De esta manera se genera un sistema autosustentado en el
cual, cuantas mas particulas sean emitidas desde la regiéon post-shock y crucen a la
pre-shock, mayor la excitaciéon que producen en el campo y, en consecuencia, mayor

la turbulencia en la regiéon pre-shock, lo que incrementa la posibilidad de que regre-
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sen hacia el otro lado. Se tiene asi un sistema retroalimentado positivamente, bajo
un mecanismo de aceleracién difusiva en choques (DSA, por sus siglas en idioma
inglés).

Usando transformaciones relativistas —ver por ejemplo Gaisser (1990)— puede
establecerse que la variacion neta de energia de una particula con energia inicial £

que completa un ciclo yendo de la regién chocada a la no chocada, y de vuelta a la

<A;3> - § (5;) v (2.7)

c
donde ws es la velocidad del choque y & = vs/v, es el factor de compresién que

chocada, es:

relaciona las velocidades de las dos regiones.

La ganancia de energia de la particula esta dada por Protheroe (1999):

dE

o =neZcDB, (2.8)

ac

con 7 la eficiencia de la aceleracion. Este valor depende del coeficiente de difusion
D en el choque, la velocidad v v el angulo entre el campo magnético y la normal
al plano del choque. Para los casos en que el choque se propaga en forma paralela o

perpendicular al campo magnético, se tiene respectivamente:

)~ 230 (%B) 32, (2.9)
n, ~ 2 (5}3) 32, (2.10)

donde Dg es el coeficiente de difusién de Bohm®. La difusién consiste en el mo-
vimiento propio y cadtico de las particulas respecto a un medio. Este movimiento
es estocastico debido a las multiples interacciones que una particula sufre con los
atomos del medio y/o las irregularidades magnéticas (Romero, 2018b). El coeficien-
te difusion D serda un multiplo de Dg, v es una medida de la facilidad con que la
particula se propaga en el medio.

La tasa de aceleracion difusiva sera entonces:

e/ cB

> (2.11)

te =1
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2.2.4. Shocks

Un shock es una perturbacion que se mueve a través de un fluido con una velo-

cidad mayor que la velocidad local del sonido c:

kT
= | ——, (2.12)
®my

donde T’ es la temperatura del medio, kg la constante de Boltzmann y p my el peso

molecular medio por particula en el gas.

Dos fluidos con velocidades supersonicas y densidades n, y np, pueden producir
un par de shocks al colisionar en el espacio. En el sistema de referencia donde uno de
los fluidos esta en reposo, v, = 0, y el otro se mueve a velocidad vy, las velocidades
de los shocks estan dadas por (Lee et al., 1996):

4 1

/UfOI'W - 771}[)’ (2'13)
3 1+ \/nb/na

Vrey = 4 L (2.14)

———— .
31+ Na/Mp

Las regiones chocadas estaran separadas por una discontinuidad de contacto, don-
de algunas cantidades fisicas ‘saltan’, segtin las condiciones de Rankine-Hugoniot
(Lamers & Cassinelli, 1999):

P1U1 = P2z = Cm7 (215)

p1v; + p1 = pavs + P2 + pa = Cp, (2.16)
15 5p1 1 5 Spo

Uit o —=5u+5—=0C, 2.17

21)1 2 P1 2U2 + 2 P2 ( )

las cuales se obtienen a partir de las leyes de conservaciéon de momento C,, energia
C., y continuidad de la masa C,,. Aqui v, 5 son las velocidades en el sistema de
referencia del shock, p; 2 las densidades y p; o las presiones.

Los dos shocks formados se moveran en direcciones opuestas (Fig. 2.2). El que
se mueve en el sentido de vy, se llama forward shock (FS), mientras que el otro es el
reverse shock (RS), con velocidades 2.13 y 2.14.

Un gas que se propaga a velocidades altamente supersonicas puede interactuar

también con la radiacién producida por algin objeto (por ejemplo, una estrella). Si
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Mai
Unperturbed RS §3885 o1kl Unperturbed

Figura 2.2. Esquema de cuatro regiones creadas por la colisién supersénica de
dos gases. Las lineas punteadas blancas representan las ondas de choque. La linea

punteada negra es la discontinuidad de contacto. Reproducido de Miiller (2020).

la radiacién es lo suficientemente fuerte, puede detener la propagacion del fluido,
produciéndose en este caso un sélo shock en direccion reversa, cuya velocidad sera
la descripta en 2.14.

Nos interesa estudiar shocks mientras sean adiabaticos, es decir, mientras poda-
mos depreciar las pérdidas radiativas. Si el shock se vuelve radiativo, rapidamente
decae la eficiencia de aceleracion de particulas porque se pierden centros de disper-
sion magnética. Como el gas en la region chocada es comprimido, se calienta y emite
radiacion; si radia se pierde energia del sistema, aumenta la entropia, y el medio se
vuelve cada vez mas homogéneo. Si las inhomogeneidades desaparecen, la eficiencia
del proceso de aceleracion cae abruptamente.

El shock sera adiabatico si la longitud de enfriamiento térmico Rx es mayor que
la longitud de la region de aceleracion (McCray & Snow, 1979). Si u es el peso mo-
lecular medio y ny, la densidad numérica:

5.9 x 10" pu(vs/km s71)3

B = (N /em=3)[A(T)/erg s=! cm~3] e (2.18)

Aqui A(T) es la funcién de enfriamiento, que adopta distintas formas dependiendo
de la temperatura en el shock (Myasnikov et al. (1998), Raymond et al. (1976),
Wolfire et al. (2003)):

4x107297°%, 55 K<T<10*K
AT = 7 x 107277, 0P K<T < 10° K (219
] Tx 10719706, 1K< T <4x10"K '

3x107277%° T >4x10" K
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donde T' = Tyock ¥ S€ Obtiene de:

2
T =18.21u (k Ush ) K, (2.20)

m s—!

con vy, calculada a partir de las Ecs. 2.13 o 2.14 segiin corresponda.
Para una revision en profundidad acerca de shocks astrofisicos se puede ver
Blandford & Eichler (1987).

2.3. Distribucién de particulas

Veamos cémo evoluciona la poblaciéon de particulas que son aceleradas en las
fuentes e inyectadas en el medio, cuando interactian con los blancos o targets en la
region de aceleracion. La poblacion de particulas relativistas tendra asociada una

distribucién dependiente de la posicion, la energia y el tiempo:
dN = n(7, E,t)dEdV, (2.21)

es decir, el nimero de particulas a tiempo ¢, en la posicién 7 por unidad de volumen
dV', con energia en el intervalo dE alrededor de E. La evolucion de esta distribucion
estd determinada por la ecuacion de evoluciéon cinética o ecuacion de transporte

—formulacién adaptada de Ginzburg & Syrovatskii (1964):

on . dbn) n
a—Q(E’,7",15)+V-(DVTL)— 58 T T (2.22)

En esta ecuacion @ es el término fuente de inyeccién, D es el coeficiente de difusion,
b=dE/dt <0 es la tasa total de pérdida de energia de las particulas por distintos
procesos, T' es la escala temporal de escape de las particulas de la regién de interés.
En el miembro derecho de la ecuacion 2.22; el primer término involucra todos los
fendmenos que inyectan particulas en la region de interés; el segundo término tiene
en cuenta el transporte por difusion; el tercer término representa las pérdidas de
energia continuas; y el cuarto término da cuenta del escape de las particulas de la
region.

Ademas de la difusion, otro proceso de transporte de particulas que conviene
resaltar es el de la conveccion, mediante el cual las particulas relativistas son arras-

tradas por el movimiento macroscépico —o de bulk— de un fluido. Lo que ancla a las
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2. Elementos de Astrofisica Relativista

particulas relativistas al fluido es el campo magnético, el cual a su vez esta conge-
lado en las lineas de fluido en un plasma de conductividad infinita. Notar que el
tiempo de convecciéon no depende de la energia de las particulas; sélo depende de
la velocidad macroscépica del fluido y de la escala espacial del problema (Romero,
2018b).

2.4. Enfriamiento de particulas

Las particulas aceleradas pueden enfriarse mediante distintos procesos. El tiempo
en que estas se enfrian estd relacionado con la tasa total de pérdida de energia de
las particulas (b en la ecuacion de transporte):

dE —-FE
b= — =~
dt tenf

: (2.23)

donde el tiempo de enfriamiento t.,¢ total:
ot = Dt (2.24)

con t; cada uno de los tiempos de enfriamiento de los procesos involucrados.

El enfriamiento de las particulas aceleradas produce emision no-térmica (NT).
Para entender los procesos involucrados en esta emisién es necesario, previamente,
explicar brevemente qué entendemos por radiacion térmica, y asimilar los conceptos
de luminosidad y seccion eficaz.

Luminosidad:

La luminosidad es una medida de la energia por unidad de tiempo, y puede estar
asociada, por ejemplo, a campos de radiacion de una fuente, o de velocidades de
un fluido. La distribucion espectral de energia (SED, por sus siglas en inglés), es la
luminosidad especifica a una dada energia de fotones, para distintos valores de la

energia, €. La luminosidad total sera la integracién de la luminosidad especifica:
L= / " La(e)de. (2.25)

Seccién eficaz:
La seccién eficaz o determina cudn probable es que unas particulas proyectil

interactien con un blanco. La seccidn eficaz diferencial do se define como el cociente
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2.4. Enfriamiento de particulas

entre el nimero de particulas dispersadas por el blanco, por unidad de tiempo y
angulo solido €2, y el flujo de particulas incidentes. La seccion eficaz total del proceso

se obtiene integrando sobre todas las direcciones posibles de emision:

do
= [ 2240. 2.2
7 /dQ (2.26)

Radiacién térmica:

Un gas en equilibrio termodinamico tendra un espectro térmico, debido a la
emision libre-libre de las particulas cargadas que se aceleran mediante interacciones
coulombianas. Un cuerpo negro es un absorbente radiativo perfecto en equilibrio
termodinamico a una temperatura 7', cuyo espectro de emisiéon esta dado por la
distribucion de Planck:

8 Egh

nBB(Ep ) = h3c3 exp (Eph/kBT) 1 ) (227)

donde E,, = hv es la energia de los fotones de frecuencia v, h es la constante de
Planck y kg la constante de Boltzmann.

Hay procesos radiativos que involucran particulas cuya energia no es el producto
de la agitacién térmica de un gas, sino que tiene otros origenes. Son los procesos

no-térmicos y los describimos a continuacién.

2.4.1. Sincrotréon

Cualquier particula cargada en presencia de un campo magnético es acelerada y
produce radiacién. Cuando la particula es relativista, esta radiacién es continua y
denominada sincrotron. La potencia por unidad de energia emitida por una particula
de masa m, energia E = ymc?%, y carga e, cuya velocidad forma un angulo o (pitch
angle) con el campo magnético B es:

3 00
Psinc(Ea E’yaa) = \/ge B&

ot B o, FE/5(6), (2:28)

() Aqui v es el factor de Lorentz definido en la Ec. 2.1
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2. Elementos de Astrofisica Relativista

donde E, es la energfa del fotén radiado, K,z es una funcién de Bessel modificada,
y la energia caracteristica es:

2

Bisi E
Ec_ieh sma( ) (2.29)

4dr me me?
La potencia sincrotrén presenta un maximo en £, ~ 0.29F.. En general, esta energia
es mucho menor que la energia de la particula que radia. Debido a la relacion inversa
entre F. y m, las particulas ligeras se enfrian mas eficientemente a través del me-
canismo sincrotron respecto a las particulas pesadas. La tasa de pérdida de energia
por el proceso sincrotréon para una particula es:

dE 4 (me\? ,
(dt)sinc = —g <m> CUTUB’Y N (230)

donde Ug = B?/87 es la densidad de energia magnética y ot es la constante de
Stefan-Boltzmann. La mayoria de los fotones son emitidos en la direccién de mo-
vimiento de la particula dentro de un cono de semiapertura ~ 1/7. El espectro
sincrotrén emitido por una distribucion de particulas se obtiene integrando sobre la
energia de las mismas y sobre el angulo sélido en el espacio de angulos de incidencia.
Si N es la distribucion de energia de las particulas relativistas, y V' el volumen de
la regién de emisién, la luminosidad sincrotrén emitida es( :

Elnax
L(E)=E, /V d&r /Q dasin a / dEN(B) Pape. (2.31)

Emin

2.4.2. Compton inverso

La dispersion Compton inversa (IC) es el proceso mediante el cual un fotén gana

energia en un choque ineldstico con un electrén (o positron) relativista:
e +v—e +7. (2.32)

La energia £ del fotén dispersado en el sistema de referencia del electrén viene

dada por:
/
E = ph , 2.33
L (Egh/me&) (1 — cosbh) (2.33)

(D Esta férmula cldsica es valida hasta un cierto valor critico del campo magnético,

Bo ~ 4.4 x 10 G, a partir del cual los efectos cudnticos son relevantes.
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donde las variables primadas corresponden al sistema de referencia del electrén, las
variables sin primar al sistema de laboratorio, El’jh es la energia del fotén incidente

y 05 es el angulo de dispersién. En el sistema de laboratorio,

E, = 7.E.(1 - Bcosby), (2.34)

donde 7, es el factor de Lorentz del electrén antes de la colisién y 3 = (1 —~72)71/2.

Cuando las energfas involucradas satisfacen que E.E,, < mZc* la interaccién tie-
ne lugar en el limite de Thomson. En este régimen la dispersién es practicamente
elastica en el sistema de referencia del electron y E/ ~ E;. Las pérdidas de los
electrones en esta interaccion son pequenas, aunque la energia de los fotones disper-
sados pueden ser grandes. En el limite F.E,, > m2c?, la interaccién ocurre en el
limite de Klein-Nishina. En este régimen el electrén transfiere casi toda su energia al
fotén por lo que las pérdidas son muy elevadas. Sin embargo, debido a que la seccion
eficaz se hace mucho més pequenia que en el régimen de Thomson, la probabilidad
de interaccion disminuye considerablemente y el enfriamiento de los electrones en
este régimen es muy ineficiente. La tasa de pérdida de energia para un electréon en
un campo de radiacién isotropico n(Eyy,) por dispersion IC es:
(‘if) = Ei‘ dBp | " (B, — Ey)Prc, (2.35)
donde (Blumenthal & Gould, 1970):
3oren(Epn)

= F(q), 2.36
o= T g (2:36)
1 ()
F(q) =2q1 14+ 2qg)(1 — —(1— 2.
(@) = 2qIng+ (1 +2¢)(1 - q) + S Q)Hrq, (2.37)
mientras que,
AFE L E,
I'= mng4 , (2.38)
E
q= 1 (2.39)

I'E.(l1—-E,/E.)

Siendo N(E.) la distribucién de energia de los electrones relativistas y V el

volumen de la regiéon de emision, la luminosidad IC emitida es:

EmaX EmaX
Lic(E,) = E? / &r / o AENC(E) / " dBuPe. (2.40)
h
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2.4.3. Interacciones foto-hadronicas

La interaccién de protones de alta energia con fotones procede principalmente a
través de dos canales. Si la energia del foton en el sistema de referencia del proton

supera el valor umbral de ~ 1 MeV, se producen fotopares:
p+y—pte +et. (2.41)

Mientras que, si la energia del foton en el sistema de referencia del proton supera la

energia umbral de ~ 145 MeV, se producen fotomesones por medio de dos reacciones:

p+y—pt+ar® +bat +717), (2.42)
pry—n+rt+ar® + bt + 7). (2.43)

Los enteros a y b son las multiplicidades de los piones (). Los piones cargados pueden
decaer en leptones y neutrinos, y los piones neutros pueden decaer en rayos gamma.
La tasa de pérdida de energia de un protén en un campo de radiaciéon isotrépico

n(Epn) puede parametrizarse como (Begelman et al., 1990):

dE mpc?) E;‘i}ax Nph (Eph) 29p Epn i i
(dt) T2, /E'gf)/zv dEpthh /E’(i) B0y (Epn )y 1 (Epn)
Py P v
(2.44)

ph
donde ¢ = e, denota el canal de interaccion, 0;)7 es la seccion eficaz, y k‘;v es
la inelasticidad del proceso. Se puede mostrar que la luminosidad emitida por los

fotones gamma producto del decaimiento de piones neutros creados en la colision es:
Ly (E,) = E? / & 20N,(10E,) wy(10E,) n,0(10E,), (2.45)
1%

donde wy, (E,) es la tasa de colisiones y no el valor medio de los piones neutros

creados por colision.

2.4.4. Colisiones protén-protén

Las colisiones inelasticas de protones relativistas con protones de baja energia

(interacciones pp) da lugar a la creaciéon de mesones. Las reacciones con la menor

(i) T,0s piones son hadrones compuestos por un quark y un antiquark, por lo que se los denomina

mesones.
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2.4. Enfriamiento de particulas

energia umbral corresponden a la creacion de piones:

p+p—= At +p—op+p+a’+ar’ +b(rt +77), (2.46)
p+p—pt+n+rt+ar’ +b(nxt +77), (2.47)
p+p—n+n+2rt +ar’ +b(xt +77). (2.48)

Los enteros a y b son las multiplicidades de los piones. La energia umbral del protén
para la producciéon de un tnico pién neutro es ~ 1.22 GeV. La tasa de pérdida de
energia para un protéon de energia £, debido a colisiones ineldsticas con un campo

de protones térmicos con densidad numérica n, es (Begelman et al., 1990):

dF
(dt) ~ —Cnpkppop (Ep) Ep, (2.49)
Pp

con o, la seccién eficaz del proceso y k,, ~ 0.5 la inelasticidad de la interaccion.
La mayor parte de la energia perdida por el protén relativista es transferida a los

piones. La luminosidad producida en este proceso sera:

L (E, cnp/ &r /mm )(E”) (2.50)

,/ m204

donde Enin = B, + m2ct/4E, y QW (E,) es la funcién de inyeccién de piones
producidos por interacciones pp (Aharonian & Atoyan, 2000) con la cual se obtiene

la emisividad de fotones gamma.

2.4.5. Bremmstrahlung relativista

La radiacion de frenado o Bremsstrahlung relativista es producida cuando una
particula cargada relativista se acelera en un campo electrostatico. Las pérdidas
por este proceso son catastroficas: la particula pierde casi toda su energia en una
interaccion y la mayor parte de la radiacién es emitida en forma de fotones de alta
energia. La tasa de enfriamiento promedio, para un electron de energia F., en un

plasma de nicleos completamente ionizados de carga eZ y densidad numeérica n,,

dE 2F, 1
(dt) N = —dagr’Z*cen,E, [111 ( > - 3} , (2.51)

€s:

M2
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2. Elementos de Astrofisica Relativista

donde ay es la constante de estructura fina y r. el radio clasico del electrén. Calcu-
lando la seccion eficaz diferencial para la emisién de un fotén con energia E. > m.c?
en presencia de un nucleo de carga eZ (Berezinskii et al., 1990), podemos obtener
la luminosidad total producida por radiacion Bremsstrahlung de una distribucion

de electrones N(E):

Emax do‘
L,(E,) = E2en, /V & /E AE—-(E, E,)N(E). (2.52)
v

min

2.4.6. Pérdidas adiabaticas

Las pérdidas adiabaticas de energia se deben al trabajo que realizan las particulas
para expandir el material chocado. La escala de tiempo en un problema con simetria

esférica es (Longair, 2011):

R 1% /R
B () (B e
fad = 37 = 49X 0 16500 Tom 51 o) ¥ (2.53)

con R el radio exterior de la esfera en expansion y V' la velocidad de expansién del
material. Si el enfriamiento adiabatico es muy eficiente, sélo una pequena fraccion
de la energia inyectada en particulas puede ser convertida en fotones y ser radiada
(Romero et al., 2018).

2.5. Absorciéon

En la seccion 2.4 describimos los distintos procesos mediante los cuales las
particulas se enfrian y pueden emitir radiacion a altas energias. Estos rayos gamma
creados pueden ser absorbidos por los campos de radiaciéon o materia en la fuente
misma o en su trayecto al observador. Si bien existen distintos mecanismos de ab-
sorcién de radiacién, nos concentraremos en este apartado en la creacién de pares

por aniquilacién de fotones:

Y+ —et+e. (2.54)
El cuantificador de absorcién es la opacidad o profundidad éptica del medio:
T = onxz, (2.55)
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2.5. Absorcion

Figura 2.3. Geometria para la absorcién de un rayo gamma debido a la creacién
de pares por interacciéon con fotones del cuerpo negro emitidos en S. El rayo gamma
es emitido en [ y [ es la distancia entre el rayo gamma y P. El plano (x,z) queda

definido por el centro del cuerpo negro y I. Reproducido de Dubus (2006).

donde o es la seccion eficaz para la interaccion entre los rayos gamma y los blancos,
y x la distancia que recorre el fotén. Si la luminosidad original de los rayos gamma

es L?Y(Ey), la luminosidad atenuada sera:

Ly(Ey) = LY(E,) e (2.56)

Un cuerpo negro que emite radiacion en el ultra violeta puede aniquilar rayos
gamma por creacion de pares. La opacidad diferencial para un rayo gamma de

energia F en el punto P, viajando en la direccion dada por e, es:
dry, = (1 — e, - e,)n.o,,dedQdl, (2.57)

con e, y e, vectores unitarios en las direcciones de propagacion; df2 es el angulo
solido de la superficie del cuerpo negro y n. es la densidad especifica de radiacion.

La seccién eficaz para la aniquilacién de fotones es (Gould & Schréder, 1967):

2
e

01(8) = (1= 5) 268(8* —2)+ (3 -4 (ig)] , (2.58)
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2. Elementos de Astrofisica Relativista

donde 8 = (1 —1/s)"/2y s = Ee(1 — e, - e,)/(m.c?)?. Los fotones interactian
Unicamente si s > 1.
Bajo ciertas consideraciones geométricas podemos hallar que la opacidad total

en el infinito para un rayo gamma de energia E es (Dubus, 2006):

—/ dl/ dcos&/%dgf) * g (2.59)
- o ded 2l '

donde ey, = (1 — R%/d*)'/?, R el radio del cuerpo negro y d estd representada en
la Fig. 2.3.

2.6. Microcuasares

En esta seccién daremos una breve descripciéon introductoria sobre nuestros sis-
temas astrofisicos de estudio, los microcuasares: qué son, qué tipos de microcuasares
conocemos, y cual es el modelo implementado para estudiar los dos casos que ana-

lizaremos en los Capitulos 4 y 5.

2.6.1. Descubrimiento

Mirabel et al. (1992) utilizaron observaciones del observatorio espacial soviético
GRANAT y el arreglo terrestre Very Large Array (VLA), para determinar con alta
precision la posicién de la componente de radio de la fuente de rayos X, 1E£ 1740.7-
2942. Las observaciones con GRANAT indicaban que se trataba de la fuente de
rayos gamma mas persistente y luminosa de la regién del centro de la Galaxia.
Por su parte, con el VLA se observé la existencia de chorros de materia relativista
altamente colimados —a los que se conoce como jets—, cuyos l6bulos emiten en radio.
Debido a las similitudes morfolégicas con los ya conocidos cudsares (quasi-stellar-
radio-sources), y a la diferencia de escala de los sistemas en algunas magnitudes

fisicas involucradas, los astrofisicos denominaron microcudsares a estos objetos.

2.6.2. Descripcion basica

Un microcudsar (MQ) es un sistema binario estelar en el cual una estrella y
un objeto compacto —agujero negro o estrella de neutrones— estan ligados gravita-

cionalmente (Mirabel, 2010). En estos sistemas, el objeto compacto acreta materia
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2.6. Microcuéasares

; Microblazar

Figura 2.4. Representacién artistica de un MQ. La estrella cede materia al objeto
compacto, el cual la absorbe formando un disco de acrecién. Jets relativistas son
expulsados. Si el beam estd en direccion al observador, al objeto se lo denomina
microbldazar. Reproducido de Mirabel (2010).

que la estrella le transfiere, mediante dos mecanismos distintos que pueden coexis-
tir: acreciéon por vientos o por desborde del 16bulo de Roche. Un porcentaje de la
materia acretada sera absorbida por el objeto compacto pero, debido a la enorme
energia rotacional que tienen éste y el disco de acrecion, una fraccion de la materia
puede ser evacuada en forma de jets bipolares relativistas, a través de mecanismos
magneto-hidrodindmicos (ver Fig. 2.4). Esta interaccién entre los objetos del siste-
ma dara lugar a radiacion multifrecuencia, térmica y no térmica, pudiendo cubrir
practicamente todo el espectro electromagnético. Describimos en detalle el proceso

de acrecién y caracterizamos los jets en el capitulo 3.

23



2. Elementos de Astrofisica Relativista

2.6.3. Tipos de microcuasares

Los MQs son el resultado de la evolucién de un sistema estelar binario®, en
el cual el remanente de una de las componentes colapsé para formar una estrella
de neutrones o un agujero negro. Algunos de los procesos involucrados en el MQ
diferiran dependiendo del tipo de objeto compacto, principalmente en el espectro
resultante —ver por ejemplo Gilfanov (2010), Migliari et al. (2011).

Los MQ@Qs se observan en distintos estados espectrales en rayos X, siendo los dos

mas relevantes los siguientes:

» Estado High-Soft: dominado térmicamente, en este estado la distribucién es-
pectral de energia tiene un pico a energias de ~ 1 keV, la cual se cree originada

en el disco de acrecion que emite como cuerpo negro. No se observan jets.

= Estado Low-Hard: dominado por emisién no térmica, este estado esta caracteri-
zado por mostrar una distribucion espectral de energia de tipo ley de potencias.

Se observa la presencia de jets.

Ademas hay estados intermedios de transicién. Los MQs permanecen la mayor parte
del tiempo en el estado Low-Hard, es decir, expulsando jets. Para un estudio sobre
los estados espectrales intermedios en MQs ver Belloni (2010).

Por otro lado, podemos caracterizar a los MQs de acuerdo al tipo de Poblacién
(Pop I, 11, IIT) de la estrella que compone el sistema, lo cual depende de la época del
Universo en la que habitan o habitaron. Las estrellas de Pop I son las del Universo
local; las de Pop III son las del Universo temprano; las de Pop II son las intermedias.
En este trabajo estudiaremos MQs de Pop 111 y I (Caps. 4 y 5).

2.6.4. Esquema general

Si bien estudiaremos dos tipos de MQs, el esquema general de partida es similar
en ambos casos. El disco de acrecion y las estrellas considerados seran tratados
con mayor detalle en los proximos capitulos. Describimos a continuacion en forma

esquematica el escenario astrofisico.

() Aunque es altamente improbable, también puede ocurrir que los objetos que componen el
MQ evolucionen individualmente y luego conformen el sistema mediante captura gravitacional. No

consideraremos esta situacion aqui.
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2.6. Microcuasares

Consideramos un agujero negro estelar ligado gravitacionalmente a una estrella
que le dona materia (i). La materia fluye hacia el objeto compacto a través de un
disco de acrecion (ii), el cual expulsa vientos que, bajo ciertas condiciones, pueden
ser deflectados por el jet que emerge del agujero negro (iii). Esto produce un viento
ecuatorial con velocidades supersénicas que puede ser frenado por la presion de
radiacion de la estrella (Pop III) o por los vientos de la misma (Pop I), lo que
producird ondas de choque capaces de acelerar particulas (iv). La aceleracién de
particulas en la region chocada producira radiacién no-térmica a altas energias (v).

En cuanto a la interaccion en la regién de aceleracién: el estudio se
realiza en estado estacionario, bajo la aproximacion de modelo one-zone. Es decir,
estudiamos la interaccién del viento ecuatorial con la estrella en una regién acotada
que suponemos con condiciones ambientales homogéneas y uniformes. Trabajamos
con un modelo lepto-hadrénico teniendo en cuenta los procesos radiativos descriptos
en la Sec. 2.4. Una pequena fracciéon de la potencia cinética total del viento ecua-
torial, Leq = %Aﬂgqvgq,seré,transferkia a las particulas relativistas mediante DSA:
Liel = Greileq, con g¢reg << 1. Asumimos ademéas equiparticion entre protones y elec-
trones relativistas, L, = L.. La funcién de inyeccién de particulas es una ley de
potencias, Q(F) = QoE?, con p =~ 2 el indice espectral. Las pérdidas adiabaticas
son causadas por la expansién del material chocado, las pérdidas radiativas por la
interaccion de las particulas relativistas con los campos ambientales. Tomamos los
procesos de enfriamiento mas eficientes y resolvemos la ecuacion de transporte para
hallar la distribucién de particulas relativistas. Finalmente calculamos la emision
no-térmica y su absorcién, asociadas a estos procesos.

La resolucién numérica de los problemas considerados en la regién de aceleracién
es realizada con cédigos desarrollados por Pablo Sotomayor, o con la adaptacién de

éstos.
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Capitulo 3
Discos de acrecién super critica

La acrecion es un proceso fundamental que consiste en la calda de materia hacia
el centro de un pozo gravitacional. En particular, la acreciéon toma un rol esencial

en los microcuasares, por ello le dedicamos un capitulo en esta tesis.

3.1. Aspectos generales

La acrecion es el proceso mediante el cual la materia cae en el pozo de potencial
de un objeto gravitante. Comparando la velocidad del sonido ¢ en la materia, y
la velocidad relativa v, entre el objeto acretor y el medio, podemos distinguir tres
formas de acrecién (Romero & Vila, 2014): esférica (v,e1 < ¢5); cilindrica (v > ¢5);

a través de un disco (vpe > ¢5).

En un MQ), el agujero negro puede acretar masa de la estrella de dos maneras
distintas: por vientos, o por desborde de materia a través del l6bulo de Roche.
Consideraremos este tltimo escenario en el cual se forma un disco de acrecién en
torno al objeto compacto, donde la tasa de acreciéon es un parametro externo y la
caracterizacion de la turbulencia es provista por el parametro «, introducido por
Shakura & Sunyaev (1973). Consideramos este escenario porque permite un mayor

flujo de materia haciendo posible un régimen stper critico.

27



3. Discos de acrecion stuper critica

L Ly
Ly

Figura 3.1. Curvas equipotenciales. La linea gruesa define los 16bulos de Roche
de las componentes del sistema binario, que se ponen en contacto en el punto L
de Lagrange. Reproducido de Romero & Vila (2014).

3.1.1. Loébulo de Roche

La energia total de una particula que tiene una velocidad v y se encuentra afec-

tada por un potencial ¢ producido por dos cuerpos masivos, es:
1,
¢+§v = Fy. (3.1)

Para energias bajas, si la particula fue expulsada por la estrella caerd hacia ésta. En
el punto de retorno v = 0, en cuyo caso ¢ = Ej. Esta condicién definird superficies
equipotenciales que limitardn el movimiento de la particula con energia Ey (ver
Fig. 3.1). El punto de contacto de los l6bulos de Roche de las dos componentes del
sistema es el punto de Lagrange L, donde la suma de todas las fuerzas se anula,
V¢ = 0, y a través del cual se produce la transferencia de masa una vez que la

estrella desborda su 16bulo.
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3.1.2. Regimenes de acrecion

El pardmetro mas importante en la teoria de discos de acrecién es la tasa de

acrecion critica, definida como:

Moy = nMpaq = ijd ~ 1.4 x 1017]\]\4{9 gs !, (3.2)
donde Lggq es la luminosidad de Eddington y M la masa del agujero negro. De-
pendiendo de cémo se relacionan las tasas critica y de acrecién, podemos definir
tres regimenes basicos de acrecion. Si la tasa de acrecion es muy baja (M < Mcrit),
el disco es geométricamente grueso y se encuentra en un estado opticamente del-
gado (Narayan & Yi, 1994). En el caso del régimen sub critico o sub Eddington
(M < Mcrit), el disco es geométricamente delgado y épticamente grueso; este es el
disco estandar descripto por Shakura & Sunyaev (1973). Para una tasa de acrecién
super critica o super Eddington (M > Mmt), el disco se vuelve geométrica y 6ptica-
mente grueso (Abramowicz et al., 1980; Fukue, 2004). Estamos interesados en este

ultimo régimen, el cual describiremos en detalle a continuacion.

3.2. Modelo de disco ADAF

Los discos ADAF son aquellos en los cuales el flujo de acrecién estd dominado por
la adveccion (advection-dominated accretion flow). La adveccién es un mecanismo
mediante el cual la materia es transportada hacia el agujero negro por el movimiento

macroscopico del fluido.

Estos discos son geométricamente gruesos: el semi espesor del disco a un cierto
radio es comparable con este dltimo, H(r) ~ r. Y en el caso de regimenes stper
acretantes, los discos son 6pticamente gruesos, es decir, opacos a su propia radiacion.
La transicion del régimen sub Eddginton al super Eddington tiene lugar en un cierto

radio critico, el cual describimos en la seccion 3.3.

Fukue (2004) realiza un modelo semi analitico para estos discos, con soluciones

auto similares. Explicamos este modelo a continuacion.
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3. Discos de acrecion stper critica

3.2.1. Ecuaciones basicas

Consideremos un disco de acrecion alrededor de un agujero negro de masa M.
Las ecuaciones de continuidad de la masa y de movimiento en su forma genérica,

estaran dadas por:

dp Lo _d L
E—FV(pU):dt—FpVU—O (33)
dv ov
YL (5 V)] = —pve — 4
oo p[at+«v vnﬂ oV, (3.4

donde p es la densidad, v la velocidad, ® el potencial gravitatorio y p la presién. Si
trabajamos con coordenadas cilindricas (r, ¢, z), la ecuacién de la continuidad toma

la forma: 5 5 5 )
l A I —_— —

mientras que la componente radial de la ecuacion de movimiento sera:

ov, % n ov, N ov, vi 0P 10p
at " or U¢rav¢ Yo, T T or por

Si ahora suponemos al disco estacionario y con simetria axial, donde las cantidades
fisicas dependen tnicamente de r (por lo que las derivadas dejan de ser parciales),

las ecuaciones anteriores se reducen a las siguientes:

dp d
o + o (rpv,) =0 (3.7)
dv, U; _d®  ldp
e (3:8)

Integramos verticalmente las ecuaciones utilizadas, ignoramos los efectos de la re-
latividad general y utilizamos la formulaciéon Newtoniana de la gravedad. Bajo las

anteriores consideraciones, podemos reescribir la Ec. 3.7 como:

1d
——(r¥v,) = 2pH, (3.9)

rdr
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donde p = —dp/dt es la tasa de pérdida de masa por unidad de volumen. Ademés
reemplazamos en la Ec. 3.7 p = X/2H, con H el semiespesor del disco y X es la
densidad superficial.

Por otra parte, la ecuacién de conservacion del momento dada por 3.8 tomara la

forma:

% 7 ¢ (22, (3.10)

donde v, es la velocidad de rotacién del disco, y ¢ = p/p es la velocidad del sonido,
siendo p la presion. Tuvimos en cuenta ademas para el segundo término del miembro
derecho, el potencial ® = GM/r, y en el ultimo término p = ¥/2H.

Procediendo de manera analoga a como lo hicimos para las Ecs. de continuidad
de la masa y conservacion del momento, podemos deducir las expresiones para las
ecuaciones de conservacion del momento angular y de la energia en el caso que
estamos tratando.

La componente azimutal de la Ec. 3.4 en coordenadas cilindricas es:

Ovg Ovg Ovg

UVp——

dvy  vvg 0P 10p
ot U ar T80 T

0z r rdd  pdg’

+ U, (3.11)

Bajo consideraciones similares a las adoptadas para las ecuaciones previas, podemos

expresar la ecuacién de conservacion del momento angular de la forma:

d d (aZc§r3 dQ)

S, -4
v (rue) = o O dr

(3.12)
donde « es el parametro de viscosidad, €2 es la velocidad angular, definida como
Q =wv,/r, y Qx es la velocidad angular Kepleriana. No hay pérdida ni ganancia de

momento angular neto asociada con el viento.

La ecuacion de equilibrio hidrostatico en la direccién vertical podemos hallarla
comparando las componentes verticales de la fuerza de la radiacién y la fuerza de

gravedad:

31



3. Discos de acrecion stper critica

GM 11
H2 _ 2
r3 ¥ s’

donde II es la presiéon integrada verticalmente. No hay pérdida ni ganancia de can-

(3.13)

tidad de movimiento neta en la direccién vertical asociada con el viento.

La ecuacién de conservacion de la energia es:

Y, dc? dp axc2r? (d)°
LS 4 2HE (p—v— | = = | — 14
7—1d7’+ cs<p Udr) / 9% <dr> 7 (3.14)
donde f es el pardmetro de adveccion, definido a partir de:
Qadv = Qvis - Qrad = fQVisa (315)

siendo Q).qy €l flujo energético por adveccion, Qs el flujo de energia por viscosidad,

vV Qraq €l enfriamiento radiativo.

3.2.2. Soluciones auto-similares

La auto-similitud es la propiedad de un objeto en el que se asume que todo es
aproximadamente similar a una parte de si mismo.

En este modelo de disco, las velocidades son supuestas como:

v (r) = —cravk(r), (3.16)
vy(r) = caaui(r), (3.17)
() = ezvig(r), (3.18)

donde la velocidad kepleriana es v = /GM/r, y ¢1, ca y c3 son constantes a
determinar. De la ecuacion de equilibrio hidrostatico obtenemos la distribuciéon de
semi-espesor del disco:

H
— = ,/c3 = tand. (3.19)
,

Se observa que un disco super critico con vientos tiene una superficie cénica, cuyo
angulo de semi apertura es ¢ (ver Fig. 3.3). Suponiendo que la densidad superficial
es de la forma:

X(r) = Xor’, (3.20)
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obtenemos:
GM
Il =% = Ygezr'—, (3.21)
r
> X0 <1
_ — s 3.22

1\ X vVGM
pm (s 5) Ao (3.23)
2 2,/Cs
Podemos determinar las constantes c;, co y ¢3, mediante:
1 /
¢ = @h(a,e ) (3.24)
2¢
2
=g h(a,€), (3.25)
2
C3 — @h(@, E/), (326)

donde:

2 2 2
h(a,e’)z\/< +i+26/> +18a2—( +f+2e’>,
s s
e/:1<5/3—’7>
fAv—1

Los parametros del modelo son el indice adiabatico v, la viscosidad a y la fraccién de

energia advectada f. Si hay expulsion de masa por vientos, segun la Ec. 3.23, s = 1/2;
en caso contrario, s = —1/2. En la Fig. 3.2 se muestran los valores que toman
los coeficientes del modelo auto-similar para distintos parametros de viscosidad y

adveccién, con v~ 4/3.

3.2.2.1. Nuestra parametrizaciéon

Analizamos en forma preliminar 15 tipos de discos distintos en base a las combi-
naciones de diferentes valores para f y « con el objeto de cubrir razonablemente el
espacio de pardmetros. En nuestro modelo de disco (tanto para el MQ de Pop I como
el de Pop III), adoptaremos uno de los 15 modelos estudiados, bajo los siguientes

parametros, que son los que mejor se ajustan a lo observado:

» Pardmetro de adveccién (f)
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3. Discos de acrecion stper critica

Adoptamos f = 0.5, es decir, un valor intermedio para la influencia de la ad-
veccion en el proceso de acrecion. De la Ec. 3.15 tenemos que el calentamiento
por advecciéon corresponderd a la mitad del calentamiento por viscosidad.

» Pardametro de viscosidad («)
Consideramos una viscosidad relativamente baja en el disco, con un parametro
a = 0.01.

» Coeficiente adiabético ()
Modelamos el fluido del disco como un gas ideal mono-atémico relativista. El
coeficiente adiabatico en esta situacion es v &~ 4/3.

» Presencia de vientos (s)

El valor del parametro s en las ecuaciones del modelo auto-similar determi-
nard la presencia o ausencia de vientos en el disco. Adoptamos s = 1/2, que

corresponde a un disco con pérdida de masa por vientos.

3.2.3. Tasa de acrecion

A partir de las soluciones auto-similares, encontramos una expresién para la tasa

de acrecion de masa en el disco, para cualquier distancia r al eje de simetria:
M(r) = —27ru,. (3.27)

Reemplazando la expresion para v, de la Ec. 3.16, tenemos:

M(r) = 2n50ciaV GMrs+Y/2, (3.28)
con lo cual:
. . ro\St1/2
M<T) = Mout () . (329)
out

Aqui r,y es el borde externo del disco y M, es la tasa de acrecién en ese radio. Se
observa ademas que la tasa de acrecion decrece si r decrece, por accién de la pérdida

de masa en vientos.
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3.2. Modelo de disco ADAF
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Figura 3.2. Curvas de los coeficientes c1,co vy c3, en funcién del pardmetro de
adveccién f, para un coeficiente adiabético fijo v ~ 4/3. Se grafican curvas para

tres valores distintos de viscosidad.
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3. Discos de acrecion stper critica

3.2.4. Radiacion

Asumiendo que el disco grueso esta dominado por la presién de radiacién, la

presiéon integrada verticalmente, viene dada por:

1 SH

H = Hra = — T42H - — T4 330
R 3¢ e (3:30)
y el flujo promediado es:
F=oT!= —3011—— 7302 VesGMrs™? (3.31)
¢ = 3H g0V Es , :

donde o es la constante de Stefan-Boltzmann y T, la temperatura caracteristica del

disco. La profundidad o6ptica del disco en la direccién vertical es:

1 1
T = 5/{2 = 5/{20’)“8, (332)

donde & es la opacidad por dispersién electrénica’). Luego, el flujo efectivo de la

superficie del disco es:

ag TC4 3c G M 3 LEdd

Fﬂr = O'T4 Cs
© 4qr?’

off T 4k 72 4

(3.33)

mientras que la temperatura efectiva del disco es:

1/4
Tog = <3\/aLEdd> P12 (3.34)

1670

Utilizando la distribucion radial de temperatura superficial, 3.34, podemos calcular

la luminosidad bolométrica emitida por las dos caras del disco:

Laisk = 2/ " Fog(r)2mrdr = 47r/ " T (r)rdr

in

3 Tou
= Lgisk = Z\/C_?,LEdd In 2%

m

Para construir la distribucion espectral de energia (SED) de la radiaciéon produci-

da por el disco de acreciéon suponemos que la superficie del disco puede considerarse

ONotar que & tiene unidades de cm? g~ y X tiene unidades de g em—2, con lo cual 7 es adi-

mensional.
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3.3. Acrecion stper critica

como una concatenacion de anillos que radian como cuerpo negro a una temperatura

Tert (7). Luego, el espectro del disco puede ser calculado con:
Laisk = 2/ " B, (r)2nrdr, (3.35)

donde el factor 2 se debe a que se computan ambas caras del disco, y
2h V3

2 chvlkaTe(r) _ 1

B(r) = (3.36)

Como resultado obtendremos una distribucién espectral de energia de cuerpo mul-
ticolor, consecuencia de la superposicién de curvas de cuerpos negros para cada uno
de los anillos del disco.

Habiendo presentado el modelo a utilizar, describimos a continuacion el régimen

super critico.

3.3. Acrecién stuper critica

3.3.1. Radio critico

Tomaremos como hipdtesis principal que la tasa de acrecion de masa es regulada
a la tasa de Eddington mediante la expulsiéon de masa por vientos.
Esta hipotesis determinara un radio critico de acrecion, el cual delimita dos

regiones en el disco:

= 7 > 7uit, donde el modelo de disco delgado estandar es valido.

s 7 < Tuit, donde la fuerza radiativa resulta mas intensa que la fuerza de grave-
dad.

La fuerza vertical ejercida sobre un elemento de masa que se encuentra sobre la

superficie del disco, esta dada por:

GMz  or .4
— 3.37
R3 + myc z ( )

donde R = /12 + 22, y F*d = ¢T* = 3GMM /87r®. El primer término de la ecua-

cién 3.37 corresponde a la fuerza de gravedad y el segundo a la radiativa. Despejando

Fy=—

el radio para el cual esta ecuacion se anula, obtenemos el radio critico:

9\/§O'T .
— Mt .
16mmy,c ’ (3 38)

Terit =
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3. Discos de acrecion stuper critica

Agujero @
Negro

Figura 3.3. Corte plano vertical del disco de acrecién stuper critico. En el radio
critico el disco se infla y adopta una geometria cénica con dngulo de semiapertura
6. En la region interna se expulsan vientos debido a que la presion de radiacion

sobrepasa a la gravedad. Adaptado de Fukue (2004).

Aqui la tasa de acrecién M es reemplazada por la tasa de acrecion M, en el borde

externo del disco. Podemos expresar también el radio critico de la forma:
Terit ~ 4mrg; (339)

donde 11 = My, /Mt y 74 = GM/c? es el radio gravitacional®.
De la Ec. 3.38 podemos hallar la dependencia de la tasa de acrecion de masa con

el radio para r < reit:

Mout (7” 2 rcrit)

M(r) = (3.40)

16mmyc ( < )
———1r (r < T
9\/§0’ T o !

La tasa de pérdida de masa en forma de vientos viene dada por:

Mying = Myue — M(r). (3.41)

3.3.2. Radio de captura

La captura de fotones (photon-trapping) es un fenémeno distintivo en los discos

super criticos (Ohsuga et al., 2003).

(ME] radio gravitacional es igual a la mitad del radio de Schwarzschild, ry = 2rg.
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3.3. Acrecion stper critica

Se define el tiempo de difusiéon como el tiempo que le toma a un fotén escapar

hacia la superficie del disco:

H
c/3r

Por otro lado, el tiempo que le toma al fotén ser acretado hacia el agujero negro es:

tag = (3.42)

tocr = - (3.43)

r

Si taig > taer, €l fotén serd acretado antes de escapar. El radio para el cual se da

esta condicién se denomina radio de captura:

H
Ttrapp = 3mﬁ7"g. (344)

Si comparamos 3.39 y 3.44, vemos que los radios critico y de captura son del mismo

orden.

3.3.3. Distribuciones radiales

El proceso de adveccion, descripto al inicio de la seccién 3.2, ocasiona que la
energia generada mediante la disipacion viscosa sea almacenada como entropia del
gas acretante en vez de ser radiada (Wang & Zhou, 1999). Esto conlleva al salto en
algunas magnitudes fisicas en el radio critico, dependiendo de los valores adoptados
para los parametros de adveccion f, y viscosidad a.

A continuacion describimos las ecuaciones involucradas en la geometria y las
distribuciones radiales de algunas cantidades fisicas en los discos stiper criticos, segiin
el modelo de Fukue (2004).

Semi-espesor

3kfin .
%Minput (T 2 Tcrit)

H = (3.45)
NEY (1 < Terit)

donde fi, = 1 — \/rin/7 es el factor de correccién de borde; asumiremos que fi, = 1.
Esta solucién implica que la forma del disco es plana para radios mayores al radio

critico, y conica para radios menores, con un angulo de apertura tand = H/r = ,/cs.
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3. Discos de acrecion stper critica

Temperatura efectiva

3G M My
Wptfm (r > Terit)

0T (3.46)

3 Lgaa
1@471'7’2 (7’ S rcrit)

—1/2 Para ¢5 ~ 0.5

En la regién interna del disco, la temperatura varia con T,g o< r
la temperatura efectiva no presenta saltos en el radio critico, aunque pueda cambiar

su pendiente.

Velocidad radial

9ark? M2 fn [GM
inputJ1n > .
102472¢2 ro (7> Teit)
— Uy = (347>
GM
aa (T S ’rcrit)
T

Vemos que la velocidad radial en la parte interna del disco es proporcional a la

velocidad kepleriana.

Velocidad azimutal

GM
. (1 > Teit)
— U¢ = (348)
GM
C2\| == (1 < Terit)

La velocidad azimutal del disco interno es menor a la del disco externo ya que,

debido a la adveccion, el parametro ¢y es menor que la unidad.

Tasa de pérdida de masa por vientos

La tasa de pérdida de masa en forma de vientos del disco, por unidad de super-

ficie, es:
. O (T 2 Tcrit)
1 dM
2pH = —— . (3.49)
27r dr Myt 1
- —P (T' S Tcrit)
2T erit T
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3.4. Jets

Luminosidad
A partir de la distribucién de temperatura efectiva calculada, se puede estimar

la luminosidad emitida desde el disco de acrecidn:

Lt — / oot omrdr + [ 20T 2mrdr, (3.50)

€
in Tcrit

donde el primer término es la luminosidad bolométrica del disco interno, mientras
que la segunda es del disco estandar externo. Se obtiene que, por efecto de la intensa
pérdida de masa en vientos, la luminosidad total del disco esta restringida a ser del

orden de la luminosidad de Eddington, Lgisx ~ Lgqq:

3 Terit 2
Laisk = —+/c3Lpaql —— Lpgq. 3.51
disk 403Eddn( >+3\/§ Edd ( )

m

3.4. Jets

Los jets son chorros altamente colimados de particulas y campos electromagnéti-
cos (Romero & Vila, 2014).

En los distintos modelos de MQs, una fraccion del material acretado es eyectado
del sistema en dos jets con sentidos opuestos. El agujero negro dispone de energia
potencial gravitacional que utiliza para convertir parte de la energia asociada con la
materia acretada en energia cinética y magnética del fluido, nutriendo asi el medio
interestelar.

Describimos a continuacion el aspecto principal que nos interesa conocer en este

trabajo acerca de los jets: su potencia cinética.

3.4.1. Luminosidad cinética

La velocidad del jet se estima teniendo en cuenta la cantidad disponible de
potencia o luminosidad cinética que puede ser extraida del disco de acrecion en el
radio de lanzamiento, ry (ver Fig. 3.5). Este tltimo se mide desde el objeto compacto
sobre el disco de acrecion.

La potencia cinética de los jets puede ser estimada como (Bosch-Ramon et al.,
2008):

Liet (10) = Lacr — Laisk — Lin — Liwinds (3.52)
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3. Discos de acrecion stper critica

Figura 3.4. Representacion artistica de MQ con jets que emergen del sistema de

forma casi perpendicular al plano orbital. Créditos: NASA, ESA, Félix Mirabel.

Figura 3.5. Detalle de la regién de lanzamiento del jet. Reproducido de Romero

& Vila (2008).
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3.4. Jets

siendo L, la luminosidad acretada en el borde externo del disco de acreciéon, Lgjsk
la luminosidad del disco, L;, la luminosidad acretada por el agujero negro y Lying
la luminosidad eyectada del sistema en forma de vientos. La potencia cinética del
jet puede expresarse como la suma entre la potencia necesaria para que la materia
escape de la atraccion gravitacional del agujero negro, y la luminosidad cinética

después de la eyeccion:

 GMgu2Mie

Lijet = + (Fjets — 1)2]\%‘%02, (3.53)

To

donde Mgy es la masa del agujero negro, I'ie; el factor de Lorentz del jet, y ]\Z/jet su
tasa de pérdida de masa.

Como veremos maés adelante, el valor de la luminosidad cinética determinara la
impermeabilidad elastica del jet cuando la materia proveniente del disco de acrecién
colisione contra éste, posibilitando la generacion de vientos ecuatoriales a partir de

la transferencia lateral de momento.
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Capitulo 4
Microcuasares de Poblacion 111

En la primera seccion de este capitulo describimos conceptualmente las estrellas
de Pop III. Luego aplicamos el modelo de disco descripto en la Sec. 3.3 y mos-
tramos los resultados, ademas de explicar la interaccion jet-viento. Seguido a esto,
detallamos la interaccion del viento ecuatorial con la estrella en la region de ace-
leracién. Presentamos los resultados obtenidos para la aceleracion de particulas, su

distribucién, la SED asociada y la absorcién.

4.1. Estrellas de Poblacion 111

Las estrellas de Pop III pertenecen a la primera generaciéon de estrellas formadas
a partir del medio primordial. La implosiéon que sufrieron en el final de sus vidas dio
lugar a los primeros agujeros negros de origen estelar en el Universo.

Estas estrellas fueron las fuentes de los primeros fotones ionizantes de hidrégeno,
iniciando asi el periodo de reionizacion, en el que produjeron los primeros elementos
mas pesados que el hidrogeno, el helio y el litio —creados en la nucleosintesis primor-
dial (Karlsson et al., 2013). Es por ello que su emergencia marca el fin de la época
oscura (dark ages) en el Universo temprano (Ellis et al., 2012), en la cual habia s6lo
dos fuentes de luz: el fondo césmico de microondas y las transiciones hiperfinas del
hidrégeno neutro (Loeb, 2010).

Se piensa también que fue en estos objetos donde, por primera vez, los cam-
pos magnéticos alcanzaron niveles dinamicamente significativos en la historia del

Universo, en un proceso conocido como magneto-génesis (Bromm, 2013).
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4. Microcuasares de Poblacion I11

Distintos autores estudiaron el impacto de la actividad de los MQs de Pop III en
el medio —ver por ejemplo Mirabel et al. (2011), Tueros et al. (2014), Romero & Soto-
mayor Checa (2018). En estos trabajos se analizan principalmente las contribuciones
radiativas de la estrella y el jet.

Aqui nos proponemos estudiar la contribucién al medio que pudo realizar la
formacion de choques relativistas en el sistema debido a la interaccion entre el viento
emanado del disco de acrecion y la radiacion de la estrella.

Los parametros del sistema utilizados en este capitulo se encuentran en la Tabla
4.1. En las dos sub secciones siguientes se justifican los valores de masa adoptados
y los relacionados con el proceso radiativo. Los valores adoptados para el jet surgen

de simulaciones hidrodinamicas relativistas realizadas por Sotomayor Checa et al.
(2021).

4.1.1. Masas tipicas

Las tasas de acrecién proto-estelares en el Universo temprano tuvieron valores
mayores respecto a las del Universo local. Esto se debe a las altas temperaturas de
las nubes en las cuales se formaron las primeras estrellas, lo cual es consecuencia de
que el gas primordial no se puede enfriar por debajo de los ~ 200 K.

Estas estrellas se formaron a partir de cores hidrostaticos en el centro de mini-
halos de materia oscura(”, en un régimen de acrecién inicialmente esférico (Bromm,
2013). El material que es acretado posee un momento angular no nulo y se forma un
disco de acrecion soportado rotacionalmente. Debido a la alta tasa de acrecion den-
tro de un core pre-estelar primordial, el disco experimenta un rapido crecimiento en
masa en todos los radios. Se generan torques gravitacionales intensos que conducen
la masa hacia el centro del disco. Este no puede procesar toda esa masa entrante lo
suficientemente rapido y atraviesa fragmentaciones, dando lugar a que la formacion

estelar sea multiple, predominando los sistemas binarios (Bromm, 2013).

() Los minihalos de materia oscura se forman en regiones donde tiene lugar una sobre-densidad con
respecto a la materia circundante, y donde la gravedad eventualmente amplifica esta perturbacién
al punto de desacoplar la region del Universo en expansion. Este desacople revierte la expansién
local y permite el posterior colapso. Para una descripcién detallada de este proceso ver por ejemplo
Bromm (2013) y Tegmark et al. (1997).
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4.1. Estrellas de Poblaciéon 111

Parametro [unidad] Valor
M,: Masa de la estrella [M] 41
Mpgy: Masa del agujero negro [M)] 34

a: semi-eje orbital [R)] 36
M,: Tasa de pérdida de masa [My yr—!] 7.5 % 107°
R,: Radio estelar [R)| 14.2
ry: Radio gravitacional [km]| 50

a: Parametro de viscosidad del disco 0.01

f: Pardmetro de adveccion 0.5
Terit: Radio crftico [rg] 4 x 104
Lgisr: Luminosidad del disco [erg s7!] 3 x 10%
x: Tangente del angulo de semi-apertura del jet 0.1

ro: Radio inicial del jet [rg] 500
Myina: Tasa de pérdida de masa del disco [Mg yr~!] 7.3 x107°
Mie,: Tasa de pérdida de masa del jet [M] 3.5 x1077
Uwing: velocidad del viento \/2GM /r
Lying: Potencia cinética del viento [erg s™!] 10%
[jet: Factor de Lorentz del jet 9
Lie: Potencia cinética del jet [erg s™!] 101

Tabla 4.1. Pardmetros del MQ de Pop III, adaptados de Sotomayor
Checa et al. (2021).

47



4. Microcuasares de Poblacion I11

El mecanismo de formacion estelar primordial permite suponer que podrian exis-
tir estrellas de Pop III con masas muy grandes (inclusive con M, > 100 My). En
estos sistemas binarios una de las componentes puede evolucionar mas rapidamen-
te que la otra dando lugar al nacimiento de un agujero negro de masa intermedia,
formando asi un MQ de gran masa o HMMQ (high-mass microquasar).

Estas consideraciones nos permiten escoger en nuestro trabajo valores razonables
para las masas del sistema: una estrella de masa M, = 41 M, y un agujero negro de
masa Mpy = 34 Mg (con un radio gravitacional de ~ 50 km). Estos valores estan de

acuerdo con modelos evolutivos recientes —ver Sotomayor Checa & Romero (2019).

4.1.2. Aspectos radiativos

Las estrellas de Pop III son muy estables, por lo que no pierden una cantidad
significativa de masa a lo largo de su evolucién (Baraffe et al.,; 2001). Ademas, las
lineas de hidrégeno y helio, elementos de los que se componen estas estrellas, son
demasiado débiles para impulsar vientos por radiacién (Krticka & Kubat, 2006).
Esto nos permite trabajar bajo la hipdtesis de que la pérdida de masa por vientos

en estrellas de Pop III es despreciable.

Debido a la alta temperatura efectiva, T,z = 5 x 10* K, la estrella ejercera una

fuerte presion de radiacién en el ambiente. A una distancia r:

L,

Fraa = 3rer?’

(4.1)

donde L, = 47 R?0T% es la luminosidad.

El valor de esta presién sera determinante a la hora de analizar la interaccién

estrella-viento ecuatorial.

4.2. Disco de acrecion

Adoptamos los pardametros f = 0.5, « = 0.01, s =1/2, v =4/3 (ver 3.2.2.1) y

obtenemos los siguientes resultados para el disco.
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4.2. Disco de acrecion

0 1 2 3
logyq (r/rg)

Figura 4.1. Distribuciéon radial del semi-espesor del disco. En r = rq¢ hay un
salto en altura y un cambio en la distribucién. El disco adopta una geometria

conica para r < Terit. La escala es logaritmica y la unidad r4 para ambos ejes.

4.2.1. Resultados

La masa del agujero negro determina la tasa acrecién critica, My, = 4.76x10'8 g 571
(Ec. 3.2). Por otro lado, adoptamos una tasa de acrecién de masa Minput = Mout =10* Mcrit
en el borde exterior del disco. El radio critico es reyq = 4 x 104 re (Ec. 3.39). Resol-

vemos las ecuaciones del Cap. 3, obteniendo los siguientes resultados.

4.2.1.1. Semi-espesor

Calculamos la altura del disco para todo r siguiendo la Ec. 3.45. Se puede obser-
var en la Fig. 4.1 que hay un salto de ~ 2 6rdenes de magnitud en el radio critico
para el semi-espesor. La geometria del disco, constante para r > r.;, adopta una
dependencia radial para r < 7., reduciendo notablemente su espesor cerca del

horizonte de eventos del agujero negro.
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Figura 4.2. Velocidad kepleriana (arriba) y velocidad radial (abajo) en funcién
del radio. La velocidad radial del fluido aumenta en dos 6rdenes de magnitud en
el radio critico. Su distribucion radial tiene distinta pendiente en las dos regiones
del disco. La escala es logaritmica en ambos ejes. Las unidades r, para el eje x y

cm st para el eje y.

4.2.1.2. Velocidad radial

La velocidad radial de deriva, v, (ver Ec. 3.47), sufre un salto de dos érdenes de
magnitud en el radio critico, y cambia la pendiente de su descripcion radial entre

las dos partes del disco.

En el borde interno del disco el flujo alcanza una velocidad radial de ~ 10% cm s~*

Y

tal como se ve en la Fig. 4.2.

4.2.1.3. Temperatura efectiva

Calculamos la temperatura efectiva del disco para todo r (ver Ec. 3.46). Hay un
pequeno cambio en la pendiente de la distribucion de temperatura superficial del
disco en el radio critico, alcanzando un valor de ~ 107 K en su borde interno (ver
Fig. 4.3).
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4.2. Disco de acrecion

0 1 2 3
logyq (r/rg)

Figura 4.3. Distribucién radial de temperatura efectiva del disco. Se produce un
salto apenas perceptible y un cambio muy pequeno en la pendiente en r¢. La
escala del grafico es logaritmica; las unidades r, para el eje x y grados Kelvin para

el eje y.

4.2.1.4. Distribuciéon espectral de energia

El disco es épticamente grueso, por lo que asumimos que radia como cuerpo negro
(ver Ec. 3.50). La luminosidad maxima alcanzada esté en el orden de la luminosidad
de Eddington ~ 5 x 103 erg s~!. La distribucién espectral térmica se muestra en la
Fig. 4.4. El maximo se alcanza a energias del orden de ~ 1 keV, que corresponde a

rayos X.

4.2.2. Interaccion jet-viento

En este apartado describimos los resultados obtenidos por Sotomayor Checa et al.
(2021) para la interaccién jet-viento, los cuales utilizamos como punto de partida
para estudiar lo que sucede luego de esa interaccion.

En el trabajo citado los autores realizan simulaciones bidimensionales, numéri-

cas y axisimétricas, hidrodindmicas relativistas (RHD), en las que se contemplan
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40

361

35-2 —.’I .’I 2
logqo (E/ eV)
Figura 4.4. SED térmica del disco. El maximo de la distribucién se encuentra en

~ 1 keV, que corresponde a rayos X.

distintas relaciones entre las luminosidades cinéticas del jet y del viento del disco®.
Los parametros del sistema se detallan en la Tabla 4.2.

1

Para una relacion de Lije; = 100 X Lying, cOn Liey = 104 erg s=! obtuvieron lo

que se muestra en la Fig. 4.5.

A primera aproximacién se asume que el viento es expulsado en direccion vertical,
aunque debemos destacar que en un escenario mas realista deberian considerarse
tanto el momento angular del viento, como la perpendicularidad de lanzamiento

respecto de la superficie conica del disco interno.

De estas simulaciones se desprende que, bajo ciertas condiciones, el jet podria
deflectar el viento emanado del disco produciendo un flujo ecuatorial. El enorme
momento lateral transferido del jet al viento haria que este alcance velocidades
supersonicas, alejandose del jet en direccién hacia la estrella. De las simulaciones se

obtiene una velocidad terminal para el viento de veq &~ 3.7 x 10* cm s~

() Estos resultados han sido confirmados por simulaciones 3D con maés resolucién por F. de Colle

et al. (en progreso).
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Pardmetro [unidad] Valor
() Leg: Potencia cinética del viento ecuatorial [erg s7!] 1.7 x 1037
(M)veq: Velocidad del viento ecuatorial [cm s7!] 3.7 x 108
()0: Angulo de semi-apertura del viento [°] 27
(*)qrer: Contenido de particulas relativistas 0.1
(*)¢: Razon de energia entre protones y electrones 1
(*)rs: Punto de estancamiento desde el centro de la estrella [cm] 1.2 x 102
(})rg: Punto de estancamiento desde el agujero negro [cm] 4.3 x 10'2
(*) Bsp: Campo magnético en punto de estancamiento [G] 60
(*)n,: Densidad de materia frfa en punto de estancamiento [em=3] 6.7 x 10'°
(})Azaee: Tamaiio de la regién de aceleracion [cm] 1.2 x 108
(*)p: indice espectral de inyeccién 2.2
(})Nace: Eficiencia de aceleracion 1074
(*)E™: Energfa minima del electrén [MeV] 1

Tabla 4.2. Parametros de la regién de aceleracién del MQ de Pop III, adaptados
de Sotomayor Checa et al. (2021). Las cantidades con (}) corresponden a los valores
obtenidos de las simulaciones. Las cantidades con (f) fueron calculadas, mientras que
aquellas con (x) fueron prefijadas de acuerdo a valores tipicos involucrados en este tipo

de procesos.
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Figura 4.5. Mapa de densidad coloreada. La unidad de la escala de color es
erg cm™3, correspondiente a pc?. La superficie del disco se ubica sobre el eje x
y el agujero negro en el origen (z,y) = (0,0). Las flechas indican la direccién
y sentido de las particulas del viento. Este es expulsado verticalmente del disco
y colisiona con el jet en la zona del grafico de mayor densidad de energia. Una
fraccién importante de particulas es deflectada ecuatorialmente producto de esta
colisién. Las relaciéon de luminosidades en esta simulacion es de Ljet = 100 X Lyying.

Reproducido de Sotomayor Checa et al. (2021).



4.3. Colision viento-radiacién

Iy . I's
a=5.52x10%m

Figura 4.6. Esquema de la interaccién viento-radiacion en un MQ de Pop III. La
separacién orbital es a = 5.52 x 10'2 cm. El viento emanado del disco y deflectado
por el jet es detenido por la presién de la radiacion estelar en el stagnation point
a una distancia rgy del agujero negro. Un RS doble se forma por encima y por
debajo del plano orbital, donde se aceleran particulas y se produce la radiacion

no-térmica.

4.3. Colision viento-radiacion

Como mencionamos anteriormente, despreciamos los vientos que pueda tener la
estrella. El flujo ecuatorial inducido por el jet entonces sélo puede ser detenido por
la radiacién de la estrella en un punto de estancamiento —o stagnation point (SP)
muy cercano a la superficie de la misma.

Para localizar este punto del espacio entre el agujero negro y la estrella, deben
igualarse la presion de ram del viento ecuatorial con la presion de radiacién de la

estrella:
L,

127er

Pram(rBH) = peqvgq = = Prad(/rS)' (42)

Aqui, rgy y rg corresponden a las distancias al SP medidas desde el agujero negro
y desde el centro de la estrella, respectivamente (ver Fig. 4.6).

La densidad del viento varfa con peq = peqo(ro/r)?, donde peqo y ro son los
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4. Microcuasares de Poblacion I11

valores en un punto de referencia. Se adopta peqo = 10712 g cm™2, rg = 3 x 10! cm.
La luminosidad de la estrella es L, = 3 x 10° L. Reemplazando en la Ec. 4.2,

obtenemos:

rs ~ 17 Re. (4.3)

Como rg > R, = 14.2 R, el viento deflectado por el jet es detenido por la presion
de radiacion de la estrella.

Se formara una onda de choque reversa o reverse shock (RS) en direccién downs-
tream, es decir, hacia el agujero negro. En la region hacia la estrella, donde domina
la radiacién, no hay shock.

Para verificar la adiabaticidad del shock, calculamos la longitud de enfriamiento
térmico Rp segun la Ec. 2.18. Considerando que el plasma estd completamente
ionizado, u = 0.6. Teniendo en cuenta los parametros de la Tabla 4.2, obtenemos
que Rj ~ 10'2 cm, que es mucho mayor que el ancho de la regién de aceleracion,

AZaee = 1.2 x 10® ecm. Concluimos que el choque es adiabético.

4.4. Resultados

Las particulas pueden ser aceleradas hasta velocidades relativistas en el shock
generado por la interaccion viento-radiacion, produciendo luego emisién no-térmica.
Para cada uno de los procesos radiativos descriptos en la Sec. 2.4 y que ocurren

en el RS, tuvimos en cuenta:

—Sincrotrén: interaccion de protones y electrones con el campo magnético am-
biente, proveniente de la superficie estelar.

—Compton inverso: colision de electrones del viento con fotones del campo de
radiacion estelar.

—Bremmstrahlung: interacciones coulombianas entre los electrones relativistas
y la materia fria ambiental de densidad n,.

—Interacciones foto-hadronicas: protones muy relativistas con fotones del campo
de radiacion estelar.

—Colisiones proton-protén: protones relativistas con materia fria ambiental n,,.
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4.4. Resultados

A continuacién mostramos los resultados obtenidos al estudiar esta situacién

bajo una aproximacion one-zone.

4.4.1. Aceleracion de particulas

Se tuvieron en cuenta 24 escenarios distintos para cada poblacion de particulas,
variando el campo magnético estelar B, y el ancho de la regién de aceleracion, Az ..
De los calculos realizados consideramos que el escenario astrofisico mas realista es
el correspondiente al ancho minimo de la regién de aceleracién. No se encontraron
diferencias significativas en los enfriamientos de las particulas al variar el campo
magnético, por lo que se tomé un valor de B, = 100 G, similar a los reportados para
estrellas O y B del Universo local (Mathys, 1999). El campo magnético en la regién
de aceleracién es Bgp ~ 60 G.

La eficiencia en el proceso de aceleracion es proporcional al cuadrado del cociente
de las velocidades del shock y de la luz: acc o (vsn/c)? = 107%, donde vg, se obtiene
a partir de la Ec. 2.14. Asumimos un escape por conveccién, es decir, las particulas
son removidas de la regién de aceleracion por el movimiento macroscépico del fluido.

Las figuras 4.7 y 4.8 muestran en escala logaritmica los tiempos de enfriamiento,
escape y aceleracion lepto-hadrénicos en la region de choques. Las pérdidas adiabati-
cas son causadas por la expansion lateral del fluido.

Para E. < 1 GeV, los electrones escapan antes de enfriarse. La dispersiéon por
Compton inverso (IC) es el proceso radiativo dominante para energias entre 1 y
10 GeV, justo en la transicion entre los regimenes de Thomson y Klein-Nishina. El
cut-off de la energia es en ~ 10 GeV.

Los protones escapan de la regiéon de aceleracion sin enfriarse, por lo que el

espectro N'T' estard dominado por los procesos leptonicos.

4.4.2. Distribucion de particulas

Resolvemos la ecuacion de transporte en estado estacionario (ver Sec. 2.3) te-
niendo en cuenta tnicamente el enfriamiento de electrones por IC, con una inyeccion
tipo ley de potencia de indice 2.2 y un cut-off exponencial. En la Fig. 4.9 se muestra

el espectro de particulas en escala logaritmica, con el escape que domina entre 1y
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Figura 4.7. Electrones: tiempos de enfriamiento, aceleracién y escape de la region
de aceleracién para una eficiencia de = 1074, El proceso dominante es el IC. La
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Figura 4.8. Protones: tiempos de enfriamiento, aceleracion y escape de la region

de aceleracién, para una eficiencia de n = 10~%. Todos los protones escapan de la

regién de aceleracién antes de enfriarse por cualquier mecanismo, con una energia
que llega hasta ~ 10192 ¢V,
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Figura 4.9. Distribucién de electrones para distintas energias, con un méaximo de
~ 10 GeV en acuerdo con lo obtenido de los célculos de enfriamiento. El espectro

se ablanda a altas energias debido al enfriamiento por IC.

100 MeV —con un indice espectral de 2.2—, mientras que de 100 MeV a 10 GeV do-
minan las pérdidas en el régimen de Thomson, ‘ablandando’ el espectro, con indice
de 3.2.

4.4.3. Distribuciéon espectral de energia

Consideramos la dispersion por IC y la radiacion sincrotréon para la emisién no-
térmica. La distribucién espectral de energia (SED) en la Fig. 4.10 muestra una
emision multi-frecuencia, con fuerte emisién en los rayos X duros y un maximo en
los rayos gamma blandos (F &~ 100 MeV), alcanzando una luminosidad mayor a

1034 erg s71.

4.4.4. Absorcion

Calculamos la absorcién por creacion de pares a partir de la aniquilacién de
fotones (ver Sec. 2.5). El campo de radiacion provisto por la estrella es el que con-

sideramos como blanco. Los fotones no-térmicos de la region de aceleracién son los
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Figura 4.10. SED no-térmica de la regién de aceleracién. Se observa un maximo en
los rayos gamma blandos debido a la radiacién por IC, alcanzando una luminosidad
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Figura 4.11. Factor de atenuacién por aniquilacién fotéon-foton. La atenuacion

tendra efecto para energias > 10 GeV.
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proyectiles. La densidad de energia radiativa a una distancia r de un objeto de radio

R, viene dada por:

1 R\?
ad = —aT? () , 4.4
Uraa 4a 2r ( )

donde T es la temperatura superficial del objeto y a la constante radiativa. Compa-

rando las densidades de energia de la estrella y el disco, tenemos:

Ug(sik B disk 3 Rdiskrs 2 (4 5)
* _ T+ R*Td . .

rad

Para los valores adoptados del radio y la temperatura efectiva de la estrella, y ya sea
que consideremos la temperatura del disco en su radio més interno (el punto més
alejado del SP), en el radio critico o en el radio externo (punto mas cercano al SP),
obtenemos que la densidad de energia radiativa del disco en el SP es mucho menor
que la de la estrella, por lo que no tendremos en cuenta la contribucién del campo
de radiacion del disco:

Udisk(SP) ~ 1072 U 4(SP). (4.6)

T rad

Los fotones de la estrella tienen una energia media de (E,,) ~ 11.6 €V, con lo
cual la energia minima que deben tener los fotones de la regién de aceleracién para
crear pares es B x5 22 GeV.

En la Fig. 4.11 se muestra el factor de atenuaciéon que tiene efecto sobre la
luminosidad para energias mayores a 10 GeV. Como la energia maxima en la SED de

la Fig. 4.10 es menor a 10 GeV, la absorcién por creacién de pares sera imperceptible.
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Capitulo 5
Microcuasares de Poblacion 1

Es este capitulo hacemos calculos similares a los realizados en el Cap. 4, pero

considerando un MQ del Universo local.

En la primera seccién describimos conceptualmente las estrellas de Poblacion
I (Pop I). Luego exponemos la parametrizacién general de las componentes del
sistema. Seguido a esto aplicamos el modelo de disco descripto en la Sec. 3.3. Ca-
racterizamos la regién de aceleracién y presentamos los resultados obtenidos para la

aceleracion de particulas, su distribucion, la SED asociada y la absorcion.

5.1. Estrellas de Poblacion 1

Las estrellas de Poblacion I —o del Universo local- pertenecen a la generacion mas
joven de estrellas. Estas suelen ubicarse en el plano galactico, en zonas de formacion
estelar activa. Tienen una alta metalicidad, producto del reciclaje nucleosintético de
las generaciones de estrellas que las precedieron: aquellas de Poblaciones II y III.

Una de las caracteristicas de las estrellas més masivas de esta generacion, es que
pueden perder una significativa cantidad de masa por vientos.

En el escenario astrofisico que consideramos, similar al del Cap. 4, la diferencia
en este caso es que el viento emanado del disco, y deflectado por el jet, colisionara

con el viento de la estrella companera (no con la presién de radiaciéon, como ocurria

en el MQ de Pop III).
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5. Microcuasares de Poblacion 1

5.1.1. Vientos en estrellas Wolf-Rayet

Las estrellas masivas en el Universo local tienen una alta pérdida de masa, debi-
do principalmente a vientos estelares impulsados por la presion radiativa en lineas
de metales (Castor et al., 1975; Puls et al., 2008). La desexcitacién de electrones
presentes en la fotésfera estelar produce fotones que transfieren su momento a las
particulas, impulsando asi los vientos (Crowther, 2007; Lamers & Cassinelli, 1999).
Este mecanismo no tiene lugar en estrellas con metalicidad nula (Bromm & Loeb,
2003).

Un caso de estrellas muy masivas es el de las Wolf-Rayet (WR). Estas estrellas
fueron descubiertas en 1867 por los dos astréonomos franceses que llevan su nom-
bre. Tienen masas tipicas de 10-25 My, y son descendientes de las estrellas de tipo
espectral O (Crowther, 2007). Presentan lineas de emisién anchas y fuertes.

De acuerdo a su espectro se las puede sub-clasificar en WN, WC, WO: fuertes
lineas de nitrégeno, carbono y oxigeno, respectivamente (Conti, 1988; Lamers et al.,
1991).

5.2. Parametrizacién general

Al estudiar la interaccién viento-radiacion en el caso del MQ de Pop III, utiliza-
mos los resultados de las simulaciones RHD realizadas por Sotomayor Checa et al.
(2021), acorde a los pardmetros detallados.

Las componentes del MQ de Pop I no son las mismas que el caso anterior, por
lo que debemos re-parametrizar el sistema (en las Tablas 5.1 y 5.2 se resumen los
parametros utilizados). Para ello tenemos que tener en cuenta ciertos puntos que

describimos a continuacién.

Estrella

Consideramos una estrella de tipo espectral WR-WC, es decir, una Wolf-Rayet
con atmosfera enriquecida en carbono.

La parametrizacion de la estrella de nuestro sistema estd en concordancia con
las WR observadas en nuestra galaxia —ver por ejemplo Sander et al. (2012).

Con una masa de M, = 10 My, la estrella tiene una tasa de pérdida de masa
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5.2. Parametrizacion general

Pardmetro [unidad] Valor
Parametros generales

a: semi-eje orbital [Rg)] 21.5
rg: Punto de estancamiento desde el centro de la estrella [cm] 6 x 101!
rpu: Punto de estancamiento desde el agujero negro [cm] 9 x 10!
Aye: Ancho de la region de aceleracién [cm)] 1.6 x 10°
Bgp: Campo magnético en punto de estancamiento [G] 51

a: Pardmetro de viscosidad del disco 0.01
f: Parametro de adveccién 0.5
Terit: Radio critico [rg] 4 x104
Laisk: Luminosidad del disco [erg s™!] 3 x 103
¢rei: Contenido de particulas relativistas 0.1

(: Razén de energia entre protones y electrones 1

p: indice espectral de inyeccion 2.2
Nace: Eficiencia de aceleracion en choques 1074
E™in: Energfa minima del electrén [MeV] 1

Tabla 5.1. Parametros generales del MQ de Pop 1.

65



5. Microcuasares de Poblacion 1
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Pardmetro [unidad] Valor

Agujero Negro

Mpgy: Masa del agujero negro [M)] 13
ry: Radio gravitacional [cm] 1.9 x 106
Estrella

Tipo espectral WR-WC
M,: Masa de la estrella [M] 10
R.: Radio estelar [R)] 6.3
M,: Tasa de pérdida de masa [M] 2 x1075
v,: Velocidad del viento estelar [cm s7] 1.6 x 10®

ps: Densidad del viento en punto de estancamiento [g cm™] 1.7 x 1072

L Potencia cinética del viento estelar [erg s™] 1.6 x 1037
B,: Campo magnético [G] 100
Te: Temperatura superficial [K] 45000
vI°: Velocidad de rotacién estelar [cm s™!] 5 x 107

x *

Viento ecuatorial

Veq: Velocidad del viento ecuatorial [cm s 108

Peq: Densidad del viento en punto de estancamiento [g em™] 4.4 x 1072

Leq: Potencia cinética del viento [erg s™] 5.6 x 103
M,y: Tasa de pérdida de masa [Mg yr—!] 4.7 x107°
9: Angulo de semi-apertura del viento [°] 30

T: Temperatura [K] 50000
Bgp: Campo magnético en el punto de estancamiento [G] 107°

Tabla 5.2. Parametros de las componentes del MQ de Pop 1.



5.2. Parametrizacion general

por vientos de M, = 2 x 107% M, /yr, los cuales alcanzan una velocidad terminal de

v, = 1.6 x 10® cm/s. La potencia cinética del viento expulsado sera:

1.
Ly = 5]\/[*113 ~ 1.6 x 10° erg s (5.1)

El campo magnético en la superficie de la estrella es fijado en B, = 100 G, su

radio en R, = 6.3 Ry, v su temperatura efectiva en Tog = 4.5 x 10* K.

Agujero negro y disco

El MQ de nuestro modelo evolucion6 de un sistema binario de gran masa. Con-
siderando esto, tomamos un agujero negro (BH) del Universo local con masa tipica
de Mgy = 13 Mg, cuyo radio gravitacional es r, = 1.9 x 10° cm.

De la Ec. 3.2, tenemos que la tasa de acrecién critica es Moy = 1.8 x 108 g s71.
En un régimen stper critico donde la tasa de acreciéon es 10* veces la tasa critica,

Minpus = 1.8 X 1022 g s71, el radio critico serd 7y = 4 x 104 Iy

Viento ecuatorial

El BH considerado en este caso tiene ~ 1/3 de la masa del BH de Poblacién I1I:
podemos suponer entonces que, en una aproximacién a orden cero, algunas de las
magnitudes involucradas en este modelo se ajustan linealmente en razén de ~ 1/3
respecto de las consideradas en el capitulo anterior. Siguiendo esta idea, podemos
adoptar que la luminosidad cinética del viento deflectado es Lo, = 5.6 X 10°° erg s7,
y su velocidad veq = 10% cm st

Sistema

La separacion orbital del sistema es a = 21.5 Rg. Si queremos que exista trans-
ferencia de masa por derrame del punto L, de Lagrange, la estrella debe desbordar
su 16bulo de Roche. El radio del 16bulo de la estrella, R}, serd (Eggleton, 1983):

a 0.49 ¢**

Ry, = 5.2
0.6 ¢23 +In(1+¢'/3)’ (5:2)

donde a es el semieje orbital y ¢ = M, /Mppy. Con esta expresion obtenemos:
Ry, =4.2x 10" em < R, = 4.4 x 10" cm, (5.3)

por lo que se da la transferencia de masa en el sistema con los parametros estable-

cidos.
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Figura 5.1. Distribucién radial del semi-espesor del disco. Se produce un impor-

tante salto en la altura y un cambio de pendiente en el radio critico.

5.3. Disco de acrecion

5.3.1. Resultados

Al igual que en el caso del MQ de Pop III, adoptamos los parametros f = 0.5,

a=0.01,s=1/2,v=4/3 (ver 3.2.2.1) y obtenemos los siguientes resultados para
el disco.

5.3.1.1. Semi-espesor

Calculamos la altura del disco para todo r siguiendo la Ec. 3.45. Se puede obser-
var en la Fig. 5.1 que hay un salto de ~ 1.5 6rdenes de magnitud en el radio critico
para el semi-espesor. La geometria del disco, constante para r > r.;, adopta una
dependencia radial para r < rqy, reduciendo su espesor en 6rdenes de magnitud

cerca del horizonte de eventos del agujero negro.
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Figura 5.2. Se muestran las velocidades radial (abajo) y kepleriana (arriba) en
funcién del radio. Hay un importante cambio en la pendiente de la distribucion

radial de la velocidad en el radio critico.

5.3.1.2. Velocidad radial

La velocidad radial de deriva v, (ver Ec. 3.47) sufre un salto de 3 érdenes de
magnitud en el radio critico, y cambia la pendiente de su descripcion radial entre

las dos partes del disco.

En el borde interno del disco el flujo alcanza una velocidad radial de v, ~ 108 cm s~
tal como se ve en la Fig. 5.2.
5.3.1.3. Temperatura efectiva

Calculamos la temperatura efectiva del disco siguiendo la Ec. 3.46. Hay un pe-
queio cambio en la pendiente de la distribucién de temperatura superficial en el
radio critico, alcanzando un valor ~ 5 x 107 K en su borde interno (ver Fig. 5.3).

5.3.1.4. Distribucién espectral de energia

El disco es épticamente grueso, por lo que asumimos que radia como cuerpo negro

(ver 3.50). La luminosidad méxima alcanzada esté en el orden de la luminosidad de
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Figura 5.3. Temperatura efectiva del disco a distintos radios. La pendiente de la
distribucién radial de temperatura superficial cambia entre las regiones interna y

externa del disco.

Eddington ~ 103 erg s7'. La distribucién espectral térmica se muestra en la Fig.
5.4. El maximo se alcanza a energias del orden de ~ 1 keV, lo que corresponde a

rayos X.

5.4. Region de aceleracion

Caracterizamos la region de aceleracion calculando el punto de estancamiento y la
intensidad del campo magnético. Proponemos un tamano de la regién de aceleracion

donde tenga validez el modelo one-zone y se cumpla el criterio de Hillas.

5.4.1. Punto de estancamiento

El flujo ecuatorial inducido por el jet puede ser detenido en el stagnation point

(SP) por los fuertes vientos de la estrella.

Para localizar este punto del espacio entre el BH y la estrella, deben igualarse
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Figura 5.4. SED térmica del disco. El maximo se encuentra en ~ 1 KeV, lo que

corresponde a rayos X.

las presiones de ram del viento ecuatorial y del viento de la estrella:
Pram(rBH) = peqvgq = P*vf = Pram(7s). (5.4)

Aqui rgy y rg corresponden a las distancias al SP medidas desde el agujero negro
y desde el centro de la estrella, respectivamente (ver Fig. 5.6). En la Ec. 5.4 las

densidades en el SP estan dadas por:

M,
. = , 5.5
P 4rrdu, (5:5)
My
e - ) 56
p q QT%HUeq ( )

donde © = 27(1 — cos#) es el angulo sélido correspondiente al viento ecuatorial,

cuya semi apertura es 6 = 30°.

Resolviendo el sistema de ecuaciones obtenemos:
rs ~ 8.6 Re. (5.7)

Vemos que rs > R, = 6.3 Ry, por lo que el viento ecuatorial es detenido por el

viento de la estrella.

71



5. Microcuasares de Poblacion 1

En esta colisién se formaran dos ondas de choque: un reverse shock (RS) en
direccion downstream (hacia el BH) y un forward shock (FS) en direccién upstream

(hacia la estrella).

5.4.2. Campo magnético

En nuestro modelo, el campo magnético del disco de acreciéon es despreciable
frente al de la estrella (Bgig, = 107° G < 100 G = B,). Para calcular este tltimo
en el SP, necesitamos determinar si el campo es dipolar, radial o toroidal. Esto se
deduce de comparar rg con el radio del Alfvén y con el cociente de velocidades de
rotacion estelar v, y del viento estelar v,.

El radio de Alfvén es aquel donde las presiones de ram y magnética son iguales
(Eichler & Usov, 1993):

1+¢ (E<1)
r4= R, % (5.8)
gt (E>1)

donde,

£ =0.07 ( ) H - ) (59
100 G 20 Rg 2 x 107> Mg /yr 2000 km/s

Con los parametros de nuestra estrella obtenemos ¢ < 1, con lo cual r4 ~ R,. Consi-

derando velocidades tipicas de rotacién estelar para estrellas WR de v, = 5% 107 cm /s,

se tiene que el campo magnético es radial y en el SP vale:

2
Bep — B, (R*) , (5.10)

rsp

con lo que obtenemos Bsp &~ 51 G.

5.4.3. Tamano de la regién

Para establecer el ancho de la regién de aceleracion Ax,.. se tiene en cuenta la
ubicacion del SP, la escala del sistema, el radio de Larmor de las particulas y la

homogeneidad ambiental.
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El ancho Ax,.. de la region de aceleracion lo establecemos en:
Ay = 1.6 x 10° cm, (5.11)
mientras que la altura sera:
Ayace = rprtan(€) = 5.2 x 10'* cm. (5.12)

Si calculamos en los extremos de la zona de aceleraciéon el campo magnético (Ec.
5.10) y las densidades de los vientos ecuatorial (Ec. 5.6) y de la estrella (Ec. 5.5),

obtenemos:
B, /By, =2
prt/pry =1
P, =1
donde los sub-indices r; y 79 refieren a los extremos de la region de aceleracion.
Como las variaciones son mucho menores que 1 orden de magnitud, la aproximacion
one-zone es valida.
Por otro lado, la energia maxima que pueden alcanzar las particulas segtun el

criterio de Hillas (Ec. 2.5) es Fn., =~ 10! eV. Veremos méas adelante que esta

condiciéon se cumple perfectamente.

5.4.4. Esquema de shocks

La region de aceleracién se dividird en dos zonas: la del RS y la del FS (ver Fig.
5.5). Como las velocidades de los vientos son similares, las eficiencias en el proceso
de aceleracién en los choques seran las mismas, nrg = nps = 1074

Para verificar la adiabaticidad de los shocks, calculamos las longitudes de en-
friamiento térmico R segun la Ec. 2.18. Considerando que los plasmas estan com-
pletamente ionizados, 4 = 0.6. Teniendo en cuenta los parametros de la Tabla 5.3,
obtenemos que Rp., ~ Ra. > 10° cm. Este valor es mayor que el ancho de cada
una de las regiones de aceleracion, Az,../2 = 8 x 10® cm, por lo que los choques son
adiabaticos.

A continuacion describimos las interacciones que consideramos en ambas regio-

nes.
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5. Microcuasares de Poblacion 1

Figura 5.5. Esquema de shocks reverso (RS) y adelantado (FS). Los vientos
ecuatorial veq y de la estrella v, colisionan en el punto de estancamiento donde se

forma la discontinuidad de contacto (CD). Adaptado de del Palacio et al. (2016).

Pardametro [unidad|] RS ES

ven: Velocidad del shock [em s7!]  1.33 x 108 2.13 x10®

i: Peso molecular medio 0.6 0.6
T: Temperatura [K] 1.93 x 10" 4.95 x 10°
n: densidad de materia fria [cm™®] 2.5 x10'? 102

Tabla 5.3. Parametros involucrados en los shocks RS y FS.
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5.5. Resultados

Consideramos la interaccién en rgg del viento de la estrella con la materia provista
por el viento ecuatorial y el campo magnético ambiente, y la interacciéon en rrg del
viento ecuatorial con los campos de radiacién y de materia provistos por la estrella.

Para cada uno de los procesos radiativos descriptos en la Sec. 2.4 y que ocurren
en los shocks, se tuvo en cuenta:

—Sincrotrén: interaccion de electrones y protones relativistas con el campo
magnético ambiente. El campo dominante serd el de la estrella.

—Compton inverso: colisiéon de electrones relativistas con fotones del campo de
radiacién ambiente.

—Bremmstrahlung: interacciones coulombianas entre los electrones relativistas
y la materia fria ambiental.

—Interacciones foto-hadrénicas: protones muy relativistas con fotones del campo
de radiacion ambiente.

—Colisiones proton-protén: protones relativistas con materia fria ambiental 7.

5.5. Resultados

En los choques generados de la interaccion viento-viento las particulas son ace-
leradas hasta velocidades relativistas, produciendo emision NT.
A continuacién mostramos los resultados obtenidos al estudiar esta situacién

bajo la aproximacion one-zone.

5.5.1. Aceleracion de particulas

Asumimos escape por conveccion, es decir, las particulas son removidas de la
region de aceleracion por el movimiento macroscépico del fluido.

Las Figuras 5.7 y 5.8 muestran en escala logaritmica los tiempos de enfriamien-
to, escape y aceleracién lepto-hadronicos en las regiones de choques RS y FS. Las
pérdidas adiabaticas son causadas por la expansiéon lateral del fluido.

Electrones

En ambas regiones, los electrones con energias F, < 1 GeV escapan antes de

enfriarse. La dispersion por IC es el proceso radiativo dominante para energias entre
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Figura 5.6. Esquema de la interaccién viento-viento en un MQ de Pop I. La
separacién orbital es a = 1.5 x 10" c¢m. El viento emanado del disco y deflectado
por el jet es detenido por el viento estelar en el stagnation point a una distancia
rpu del agujero negro. Se forman choques RS (a izquierda) y FS (a derecha) por
encima y por debajo del plano orbital, donde se aceleran particulas y se produce

la radiacién no-térmica.



5.5. Resultados

1y 10 GeV, alcanzando el régimen de Klein-Nishina. El enfriamiento por sincrotréon
también es importante, sobretodo a altas energias. El cut-off de la energia es en
~ 30 GeV, cuando la curva del tiempo de aceleracién interseca a la de enfriamiento
por sincrotrén. La diferencia més notable entre ambas regiones es la del tiempo de
enfriamiento por Bremsstrahlung relativista. Esto se debe a la diferencia de densi-
dades de materia fria con las que interacttian los electrones de un viento y otro.

Protones

Los protones escapan de ambas regiones de aceleracion sin enfriarse, por lo que
en este trabajo consideraremos tinicamente procesos leptonicos para el célculo de la
SED. Cabe mencionar, sin embargo, que en un estudio mas detallado podria consi-
derarse el enfriamiento por protén-protén en la regién RS, dada la infima diferencia

que hay entre este tiempo de enfriamiento y el tiempo de escape.

5.5.2. Distribucién de particulas

Para resolver la ecuacién de transporte en estado estacionario (ver Sec. 2.3) en
ambas regiones tuvimos en cuenta tnicamente el enfriamiento de electrones por IC,
con una inyeccion tipo ley de potencia de indice 2.2 y un cut-off exponencial. En la
Fig. 5.9 se muestra el espectro de particulas en escala logaritmica para las regiones
RS y FS. En ambos casos el escape domina entre 1 y ~ 10 MeV —con un indice

espectral de 2.2—, mientras que de 10 MeV a 30 GeV dominan las pérdidas por IC.

5.5.3. Distribucion espectral de energia

Consideramos la dispersion por IC y la radiacién sincrotréon para la emision no-
térmica en ambas regiones. La distribucion espectral de energia (SED) total en la
Fig. 5.10 muestra una emisiéon multi-frecuencia, con un maximo en los rayos X duros
y con fuerte emisiéon gamma para energias entre ~ 100 MeV y ~ 10 GeV, alcanzando

una luminosidad mayor a 1034 erg s~

5.5.4. Absorcién

Calculamos la absorcién por creacién de pares a partir de la aniquilacién de

fotones (ver Sec. 2.5). El campo de radiacién provisto por la estrella es el que consi-
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Figura 5.7. Tiempos de enfriamiento en escala logaritmica de electrones acele-
rados. Arriba: regién RS. Abajo: regién FS. En ambas regiones los electrones se

enfrian entre los ~ 10 MeV y los ~ 30 GeV, mediante los procesos IC y sincrotrén.
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Figura 5.8. Tiempos de enfriamiento en escala logaritmica de protones relativis-

tas. Arriba: region RS. Abajo: region FS. En ambas regiones los protones escapan

antes de enfriarse por cualquier mecanismo.
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Figura 5.9. Distribucién de electrones relativistas en las regiones FS (linea con-
tinua) y RS (linea punteada). Se observa un cambio de pendiente en las curvas en

~ 10 MeV, cuando empiezan a dominar las pérdidas por IC.
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Figura 5.10. SEDs en regiones RS (lineas punteadas) y FS (lineas guionadas).

Las curvas continuas corresponden a la contribucién total para IC y sincrotroén.
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Figura 5.11. Factor de atenuacion por aniquilacién fotén-fotén. La atenuacion

tendrd efecto para energias > 10 GeV.

deramos como blanco. Los fotones N'Ts de la region de aceleracion son los proyectiles.
No tenemos en cuenta la contribuciéon del campo de radiacién del disco, debido a
que la densidad de energia radiativa de éste en el SP es mucho menor que la de la
estrella:

Udsk(SP) ~ 1072 U, 4(SP). (5.13)

T rad

Los fotones de la estrella tienen una energia media de (E,,) =~ 10.5 €V, con lo
cual la energia minima que deben tener los fotones de la region de aceleracion para
crear pares es E;m“ ~ 25 GeV.

En la Fig. 5.11 se muestra el factor de atenuacién que tiene efecto sobre la
luminosidad para energias mayores a 10 GeV. Esto puede deberse a que los fotones
emitidos por la estrella tienen energias por encima del valor medio (Eyy,). La energia
umbral de estos fotones para poder aniquilarse con los de la regién de emision es ~
26 eV. Si comparamos las densidades de fotones para las energias media y umbral
tenemos que npp({Epn)) ~ 10 ngp(ER™™), por lo que los resultados son coherentes.

En la Fig. 5.12 se multiplica la SED de la Fig. 5.10 por el factor de atenuacion,

obteniendo la SED absorbida por creacién de pares.
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Figura 5.12. SED atenuada en energias > 10 GeV.
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Capitulo 6

Discusién y conclusiones

6.1. Discusion

A continuacién discutimos brevemente, entre otros aspectos que consideramos
relevantes, los resultados obtenidos para ambas Poblaciones de MQs, los efectos en
el medio de la radiaciéon no-térmica producida en estos sistemas, y la comparacion

del MQ de Pop I con binarias estelares que tienen vientos colisionantes.

Acrecioén super critica en el Universo local

En nuestra Galaxia se conoce una sola fuente super acretante, SS433, ubicada
en la constelacién del Aguila. Los microcudasares galacticos GRS 1915+105 y GRO
J1655-40 son candidatos a ser siper Eddington también (Kitabatake et al., 2002).

Fuera de la Galaxia se conoce el MQ S26 que es 6rdenes de magnitud mas potente
que SS433, con jets de ~ 300 pc de extensién (Inoue et al., 2017), los cuales pueden

aportar emision en radio a escalas muy grandes.

También se han observado numerosas fuentes ULXs en galaxias cercanas como
NGC 253 y M82. Se desconoce si estos objetos tienen jets porque no se pueden
resolver observacionalmente. Sin embargo, estos sistemas podrian ser similares al
segundo caso discutido en esta tesis, ya que la formacion de vientos ecuatoriales
puede prescindir de la presencia de jets en el sistema, de acuerdo a simulaciones de
auto-interaccion del viento producido por discos stiper acretantes, realizadas por F.

de Colle et al. (en progreso).
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Comparacién de MQs de Pop I con binarias estelares

De Becker & Raucq (2013) catalogaron 43 binarias estelares en la Galaxia con
emision no-térmica por colision de vientos, aunque es probable que la cantidad total
sea de algunos centenares. Estas binarias son dificiles de detectar porque producen
también emision térmica en la zona del viento.

Pittard et al. (2021) estudiaron binarias estelares con vientos colisionantes te-
niendo en cuenta la aceleracién de las particulas a partir del pool supratérmico
generado en la colisién de vientos. Estos autores consideran efectos no lineales como
las presiones del campo magnético y de las particulas relativistas sobre los shocks
reverso y delantero durante el proceso de aceleracion.

A diferencia de nuestro caso de estudio, en las distribuciones de particulas de
Pittard et al. (2021) hay dos picos generados por la compresion y el calentamiento
del gas en el shock (T = 10" K). En ese trabajo la distribucién de los electrones y
protones es una curva Mazwelliana con el pico en la energia media que corresponde
a ésa temperatura. Es decir, las particulas que se aceleran hasta velocidades media-
namente relativistas son precalentadas en el shock y por este motivo aparecen los
picos también en las SEDs.

En nuestro modelo de Pop I consideramos una contribucién no-térmica que no
aparece en el modelo de Pittard et al. (2021). Ademas, el pico térmico en la SED
del MQ de Pop I estd en ~ 10% eV con una potencia de L = 10% erg s7!, lo que
proporciona una descripcion muy distinta respecto de una binaria con colision de
vientos. Esta diferencia en las distribuciones se debe a que el M(Q) tiene presente un
disco que emite en rayos X. En el trabajo de Pittard et al. (2021) el maximo de
luminosidad se da en los rayos X con E ~ 10% eV, situacién en la que domina el
proceso p — p porque los vientos estelares son muy densos.

En cuanto a la banda de rayos gamma a altas energias los autores obtienen una
luminosidad de ~ 1032 erg s™! para binarias con colisién de vientos. En nuestro
trabajo, en cambio, la luminosidad en ese rango de energias es de ~ 10%* erg s71.

Los sistemas con colision de vientos se reconocen generalmente por emision en
radio, por lo que es importante comparar también lo que ocurre en esta banda del
espectro electromagnético. En nuestro trabajo la luminosidad alcanzada en radio

1

es de ~ 103 erg s~! mientras que en Pittard et al. (2021) es de ~ 10% erg s™'.
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6.1. Discusion

Esto permite identificar esta clase de MQs hasta distancias 10 veces mayores que las
binarias estelares con el mismo instrumento, lo cual habilitaria a encontrar fuentes
super acretantes no-térmicas en otras galaxias cercanas (por ejemplo NGC 253, que

se encuentra a ~ 3 Mpc).

La variaciéon de pendiente en las SEDs, de rayos X duros a rayos gamma, es
también relevante para diferenciar ambos tipos de sistemas. En nuestro modelo de
MQ), debido a la presencia del disco, identificamos un cambio muy pronunciado para
energfas de 10® — 10° eV, que no se observa en las SEDs de Pittard et al. (2021).

Similitudes entre Poblaciones

En los MQs modelizados de Pop I y III se obtienen resultados similares, a pesar
de las disimiles caracteristicas fisicas involucradas. Principalmente se observa esto
en los procesos de enfriamiento dominantes y las SEDs obtenidas. Si bien las masas
de los agujeros negros y las propiedades de las estrellas son sustancialmente dife-
rentes, los procesos no-térmicos dependen de condiciones que quedan determinadas
por cualidades que son comunes en ambos escenarios astrofisicos. Con lo cual las
luminosidades resultantes de los flujos que interactiian en la region de aceleracion
son del mismo orden, por lo que es de esperar que coincidan en forma aproximada
los procesos que ocurren en esta zona, ya sea en cuanto a los enfriamientos de las

particulas relativistas, ya sea en relacion a las distribuciones espectrales de energia.

Efectos en el medio

Cabe preguntarse qué efectos podrian tener la materia y la radiacion a altas
energias inyectadas en el medio por estos sistemas. En el trabajo de Sotomayor Checa
& Romero (2019) se propone que la emisién no-térmica en las regiones terminales de
jets de MQs de Pop III stuper acretantes pudo haber contribuido significativamente
en el proceso de reionizacion del IGM en el Universo temprano. En ese modelo, los
hadrones alcanzan energias de ~ 10 PeV, aunque los autores concluyen que una
fuerte componente de absorcién interna en el jet atentia la SED para E ~ 10 GeV.
En nuestro caso, podemos analizar el efecto reionizante que pueden tener en el ISM

los rayos gamma producidos en la interaccion viento-radiacion. La ionizacion de un
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atomo A se esquematiza como:
A+E¢%A++€7, (61)

donde FEj; es la energia de ionizacién. En el caso del hidrégeno, EF = 13.5 eV (para
un estudio detallado sobre ionizacion en astrofisica se puede ver por ejemplo Spitzer
(1962), Clementi & Roetti (1974) y Arnaud & Rothenflug (1985)). Si bien esta
energia es relativamente baja, un fotén puede ionizar un sélo atomo. Si el fotén
es muy energético, le transferirda mucha energia al electrén que escapa. Pero si se
producen muchos rayos gamma, el poder ionizante no se modifica. En cambio, un
leptéon con energias de ~ 1 MeV puede quitar electrones a distintos atomos. Es por
esto que los principales elementos ionizantes no seran los rayos gamma, sino los pares
electrén-positron de baja energia generados por la aniquilacion foton-foton de estos
rayos. Estos pares creados pueden a su vez emitir radiaciéon nuevamente. El ciclo
continia mientras las energias involucradas sean suficientes para repetir el proceso.
El resultado de estas cascadas electromagnéticas es el de disminuir la energia de
los fotones originales y multiplicar el niimero de leptones —ver por ejemplo Orellana
et al. (2007). Debido a las energias alcanzadas por las particulas relativistas y la
radiacion emitida que obtenemos en nuestro modelo de MQ de Pop III, pensamos
que los procesos involucrados en la interaccién viento-radiaciéon podrian tener una
influencia significativa en la ionizacién del medio circundante. Es un estudio que
pretendemos profundizar a futuro.

En el caso de los MQs de Pop [, la emisién a altas energias podria tener un impac-
to considerable en nubes moleculares. Las turbulencias supersonicas en estas nubes
proporcionan sobredensidades que contribuyen al colapso local de materia favore-
ciendo la formacién estelar (Mac Low & Klessen, 2004). Una inyeccién de radiaciéon
gamma y de hadrones relativistas en estas nubes podria tener cierta relevancia en

este proceso.

Particularidad del modelo de Pop I

Al modelizar el MQ de Pop I estudiamos doce parametrizaciones distintas del
sistema. En estos escenarios el stagnation point se encuentra sobre la estrella, con lo
cual se genera tinicamente un shock reverso adiabatico. Debido a la localizacion del

SP en estos casos, los campos de radiacion serdn mas intensos y la absorciéon mas
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importante, aunque estimamos que los resultados finales no cambiaran demasiado.
De las distintas modelizaciones que realizamos, en esta tesis elegimos un modelo
mas complejo de MQ: aquel en el cual el viento ecuatorial es detenido por el viento
estelar. En este modelo se tiene también un forward shock, aunque comparando las
SEDs en ambos shocks podemos notar que el F'S no aporta diferencias determinantes
(ver Fig. 5.10). Concluimos que en los sistemas donde el flujo ecuatorial colisiona
con la superficie estelar también se aceleran de forma efectiva particulas relativistas.

Podemos considerar también escenarios en los cuales las particulas se aceleren de
manera maés eficiente —contemplando otra velocidad de rotacion de la estrella o una
mayor intensidad del campo magnético en su superficie (ver por ejemplo discusién
en Pittard et al. (2021))- alcanzando quizas energias 10 veces mds altas para los
electrones, y energias del orden de ~ 1 PeV para los protones del RS en el MQ de

Pop I (aunque es probable que esta radiacién se vea altamente absorbida).

Vientos no-homogéneos

Se piensa que los vientos de las estrellas masivas no son suaves, sino estocésti-
camente inhomogéneos (del Palacio, 2018). Las inhomogeneidades del viento se han
tenido en cuenta bajo dos conceptos:

— microclumping: grumos Opticamente delgados que influyen en una reduccion
de M, (Martinez-Ntfiez et al., 2017), lo que disminuye la luminosidad cinética del
viento estelar.

— macroclumping: grumos Opticamente gruesos que determinan un viento poroso
(Owocki & Cohen, 2006).

Considerar escenarios de colisién de vientos en MQs de Pop I con grumos estelares
puede aportar nuevos aspectos a nuestro estudio, en particular en lo concerniente a

la variabilidad.

6.2. Conclusiones

Hemos modelizado a primer orden la fisica de los discos de MQs stiper acretantes,
y los procesos no-térmicos que ocurren en estos sistemas debido a las interacciones

viento-radiacién (Pop III) y viento-viento (Pop I).
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En estos regimenes de acrecion super Eddington el disco resulta 6ptica y geométri-
camente grueso y su region interna se vuelve ADAF o dominada por la adveccion.
Este cambio en la descripcion radial del disco a partir de un cierto radio critico se
manifiesta en el salto abrupto de algunas cantidades fisicas. El disco alcanza una
luminosidad de ~ 103 erg s~! emitiendo como cuerpo negro con un maximo en los
rayos X duros.

La enorme inestabilidad térmica en las capas superiores del disco posibilita la
expulsién de masa en forma de poderosos vientos, proceso que regula la tasa de acre-
cion al orden de la tasa de Eddington. Estos vientos colisionan con el jet relativista
que emerge del centro del sistema y son deflectados produciendo un flujo ecuatorial
supersonico que interactiia con la estrella companera.

En esta interacciéon hay un cierto punto de estancamiento donde se igualan las
presiones de los flujos involucrados, y se producen shocks en los que se aceleran
particulas hasta velocidades relativistas. De la aplicaciéon de nuestro modelo con-
cluimos que los electrones relativistas emiten radiacion no-térmica hasta energias
del orden de ~ 10 GeV, enfridandose principalmente por radiacién IC y sincrotron,
tanto en el caso de MQs del Universo temprano (Pop IIT) como del Universo local
(Pop I). Se desprende también de los calculos numéricos realizados que los proto-
nes escapan por conveccion de la region de aceleracion sin lograr enfriarse mediante
ningln proceso.

Esta interaccion entre los flujos inyecta en el ISM materia y radiacién de altas
energias con una potencia de ~ 103° erg s71.

Del analisis semi analitico y numérico concluimos ademas que la absorciéon por
aniquilacion foton-fotén debido al campo de radiacién estelar no sera relevante para
energias menores a los 10 GeV.

La aplicacion de los modelos utilizados en este trabajo al estudio de fuentes con-
cretas en los Universos temprano y local permitird acotar parametros libres, lo que a
su vez posibilitara realizar predicciones cuantitativas verificables observacionalmen-

te.

6.3. Trabajo a futuro

En un futuro inmediato, como continuacion del presente trabajo, pretendemos:

88



6.3. Trabajo a futuro

= Analizar escenarios con una componente fuerte de campo magnético en el

disco.

= Aplicar nuestro modelo al estudio del MQ S26, ubicado en la Galaxia NGC
7793 y similar al MQ galactico SS433 pero mas grande y poderoso —ver por
ejemplo Soria et al. (2010) y Dopita et al. (2012).

= Adecuar nuestro modelo de super acrecion al estudio de Nucleos de Galaxias

Activos y estudiar el impacto del viento sobre el entorno del objeto central.

= Estudiar la interaccion de vientos en agujeros negros stper criticos en estados

high-soft sin jets, a fin de aplicarlo a fuentes X ultra luminosas ULXs.

Nuestras perspectivas de trabajo a futuro conforman un programa de investi-
gacion a largo plazo que es la continuidad natural de estudios iniciados por otros
miembros del GARRA (Grupo de Astrofisica Relativista y Radioastronomia), en par-
ticular del Lic. Pablo Sotomayor y del Director de esta Tesis. Pretendemos que estas

investigaciones sean plasmadas eventualmente en una Tesis Doctoral.
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Apéndice A
Conceptos de modelo y teoria

En este trabajo nos apoyamos sobre ciertas teorias y realizamos algunos modelos
que aplicamos a las distintas situaciones astrofisicas de interés. Con el propédsito de
entender a qué nos referimos cuando hablamos de modelo y teoria, consideramos

oportuno introducir sus conceptos y establecer sus diferencias.

A.1. Modelo

Un modelo es la matematizacion de nuestras ideas sobre la realidad: una ideali-
zacién que consiste en abstraer y elaborar conceptos (Romero, 2018a). Los modelos

son siempre especificos, relativos a una situacién concreta.

Un modelo factual es la representacion conceptual de un mecanismo, mientras
que este ultimo es una coleccion de procesos. Podemos caracterizar un modelo fac-
tual mediante: las cosas o procesos involucrados (items factuales); las expresiones
matematicas utilizadas para representar esos items; la asignacion de formulas en
las expresiones matematicas para los items; y las suposiciones o datos acerca de los

items.

Los modelos son esenciales en toda actividad cientifica, aunque se debe tener
presente que son siempre defectuosos ya que, en el mejor de los casos, son sélo

buenas aproximaciones.
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A. Conceptos de modelo y teoria

A.2. Teoria

Una teoria es una organizacion légica de un conjunto de enunciados relativos a
objetos de algin tipo (Romero, 2018a). Por su parte, una teoria cientifica de la fisica
esta caracterizada por un formalismo matematico, un significado fisico y un dominio
de aplicacién (Bunge, 1971). Cada enunciado en la teorfa es una premisa (axioma)
o una consecuencia deductiva de un conjunto de premisas (teorema). Cuando el do-
minio de la teoria esta compuesto exclusivamente por objetos conceptuales, la teoria
es formal. Si el dominio incluye algunos sistemas materiales, la teoria es factual.
Los axiomas nomologicos expresan patrones regulares de eventos asociados con los
objetos del dominio. Estos axiomas representan leyes objetivas.

El dominio de las teorias sobre las que trabajamos en esta tesis involucra sistemas

materiales. Es decir, los modelos que elaboramos siguen teorias factuales.

A.3. Diferencias entre modelo y teoria

Frecuentemente en la literatura se mencionan los modelos y las teorias de manera
indistinta. Vale destacar las diferencias fundamentales desprendidas de las definicio-
nes previas:

-Las teorias contienen enunciados legales, los modelos no.

-En general obtenemos modelos mediante un niimero de teorias y un conjunto
de suposiciones especificas.

-A diferencia de lo que ocurre con los modelos, no se espera que las teorias
generales hagan predicciones.

-Testeamos las teorias mediante analisis de consistencia y evaluaciéon empirica de

los modelos.
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