Distribucion de energia de las particulas de rayos cosmicos:

H Fluxes of Cosmic Rays N (E) dE — K E_X dE, X= 27
“-ﬁ e (1 particle per m*—second)

Relacion aplicable a
protones, electrones y nucleos
con energias en el rango

Flux {m* sr & Gev)™

"‘-.f::"% Knee

R (1pur|:|::|e per M —year) 109 _1014 eV
%, ¢
Potencia inyectada por rayos
cosmicos en la Galaxia

W .~ 4.1x10%° ergs™

Ankle

(1 particle per km*—year)

Los aceleradores que produzcan
rayos cosmicos deben satisfacer
este presupuesto energeético ,
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EVOLUCION ESTELAR



EVOLUCION ESTELAR

Los principales componentes de las galaxias normales son
estrellas, gas y polvo.

Las estrellas proveen la mayor parte de la masa de las
galaxias, y en consecuencia, son responsables

de las fuerzas auto-gravitatorias que convierten a las galaxias
en una asociacion estable de estrellas.

El espacio entre estrellas es el medio interestelar.

El gas y el polvo juegan un papel fundamental en proveer el
material a partir del cual se forman las nuevas

generaciones de estrellas, y también proveen el lugar donde
se aloja temporariamente la masa eyectada por las estrellas
durante el transcurso de su evolucion y de los restos
expulsados por las estrellas que mueren.



EVOLUCION ESTELAR

Si graficamos la relacion entre cantidades que son

equivalentes a la luminosidad y temperatura superficial
de las estrellas

se encuentra que ...

las estrellas ocupan regiones muy especificas en el diagrama
luminosidad-temperatura, conocido como diagrama
Hertzprung-Russell (H-R),

0 equivalentemente, diagrama color-magnitud.
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EVOLUCION ESTELAR

Los espectros de las estrellas se ven muy similares a las curvas
de radiacion de un cuerpo negro de distintas temperaturas,
dentro de un rango comprendido entre unos pocos miles de
Kelvin a ~ 50,000 Kelvin.

La variacion de color de las estrellas es una consecuencia
directa de sus temperaturas superficiales.

» Las estrellas frias (i.e., tipos espectrales Ky M) radian
la mayor parte de su energia en la region roja e infrarroja del
espectro electromagnético y, por lo tanto, se las ve rojas,

» mientras gue las estrellas calientes (i.e., tipo espectral O y B)
emiten mayormente en longitudes de onda correspondientes al

azul y ultravioleta, lo que hace gue aparezcan azules o blancas.
v



EVOLLUCION e
ESTELAR

Una estrella es un objeto en el cual \ A
la fuerza de gravedad, 5 10 >
que la hace colapsar, .

es balanceada por el gradiente de presmn

del gas caliente dentro de la estrella.

En todas las estrellas estables,
se mantiene este equilibrio hidrostatico.

La fuente de energia para mantener el gradiente de presion es
la generacion de energia nuclear que ocurre en sus centros.
Esto ocurre para estrellas en la secuencia principal, y ramas
gigante y horizontales. =



DIAGRAMA H-R: secuencia principal

Vemos que la mayoria de las estrellas se encuentran a lo largo
de una region bien definida que se extiende del extremo
Inferior derecho al extremo superior izquierdo,

conocida como la secuencia principal.

Lo que distingue a las estrellas a lo largo de esta secuencia es
SuU masa.

Las estrellas mas masivas se encuentran en la parte superior de
la secuencia principal, mientras que las menos masivas
estan en el extremo inferior de esta secuencia.

El Sol se encuentra aproximadamente en el
medio de la secuencia y es una estrella ordinaria.

15



The Main Sequence

There is a lower limit to the mass of star ~0.08 M_,,
not hot enough for fusion in the core.

There is an upper limit to the mass of star ~100 M,
unstable to mass loss.

short lived Mass increases along the MS
25 M,

15M. As mass increases, Pand T

INn core increase

Notice large range in
luminosity (104 - 106 L)

=
]
S
&0
=)
-

Higher T, get higher reaction
rate, more luminosity,
deplete H in core faster

0.6 M,
long lived 04M.

4.6 44 4.2
Log,o 7, (K)

MS lifetime depends on mgass
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The Main Seguence

120 M., .
som. short lived

25 M.
15 M.

4.6 44 4.2
Log,o 7, (K)

For 1 M., star
MS ~1010 yrs

For 10 M., star
MS ~30 x 10° yrs

For 0.5 M., star
MS ~6 x 1010 yrs
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The Main Sequence

All stars on the MS are fusing H into He
low mass stars — proton-proton chain
high mass stars — CNO cycle

Low mass stars < 8 M.,
do not fuse beyond He

end state of evolution planetary nebula and CO white dwarf
High mass stars > 11 M_,,.,

fuse to the iron peak

end state of evolution Type IT SN and neutron star/black hole

As we discuss phases of evolution- core and envelope of
star

core (~ inner 10% of mass)

envelope

19



Massive stars

L

Stars with mass >11 M.,
Cores reach temperatures hot enough to fuse beyond C and Ne

Go through several core/shell phases

Si fusion results in a core
made mostly of Fe
surrounded by concentric
shells of Si, O, Ne, C, He
and H.

As the collapse of the core
proceed, the densities and
temperatures become
sufficiently great for the
Inverse Beta-decay process
to become dominant.

27



ESTRELLAS “MUERTAS™

En las estrellas mas masivas (M>10M,),
es posible que los procesos nucleares ocurran
hasta dar lugar a la formacion de Fe.

En estrellas menos masivas, el flash de oxigeno
gue ocurre cuando comienza la combustion de O en el nucleo,
puede dar lugar a la disrupcion de la estrella.

En cualquier caso, al final de la fase de evolucion estelar, el
nlcleo de la estrella se queda sin combustible nuclear, y
colapsa hasta que se alcanza algun tipo de soporte por presion
gue le permita alcanzar una nueva configuracion de equilibrio.

32



ESTRELLAS “MUERTAS™

Existen tres tipos de “estrellas muertas”.
En ninguno de los tres casos hay generacion nuclear de
energia.

Una forma de estrella muerta es una “enana blanca’,
cuya presion interna es provista por la
presion de degeneracion de los electrones.

Materia degenerada es aquella en la cual una fraccion importante de la
presion proviene del principio de exclusion de Pauli, que establece que dos
fermiones no pueden tener los mismos numeros cuanticos.

Una enana blanca tiene una masa aproximadamente igual a la
masa del Sol o menor.

Esta presion detendra el colapso gravitacional de la estrella si
sSu masa esta por debajo del limite de Chandrasekhar: 1.4M 23



ESTRELLAS “MUERTAS™

Las enanas blancas son el punto final de la evolucion del nucleo
de estrellas con masas M = M.

Las estrellas con masas mayores que 3 — 4 Mg
probablemente terminen sus vidas catastroficamente en
explosiones de supernovas, en las cuales se forman estrellas
de neutrones o0 agujeros negros.

Es probable que los agujeros negros que se formen sean los

remanentes de las estrellas mas masivas
con masas M > 1OM@.

34



Type II Supernovae

Core will continue to collapse until density is ~ nuclear density
Nuclear forces resist further collapse and core rebounds

This send a shock wave through the infalling envelope

This reverses collapse

Envelope is expelled at high velocity (> 10,000 km/s)

Fe.

h‘-:.v-?-'q‘. . o . 4
conen ool oo HlLeaVes @ remnant

W v ES ¥ Yo e s neutron star or black hole
Selienalen s et SRR o ROEPENASIONNMasSiof
Cleimenc st o L remaining core
neutron star supported by
\ e h N degeneracy pressure

Slodenecn el @ R et . EDISCKSNOISICOMPISES
S e I O
© Anglo-Australian Observatory

1987 A

%
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ESTRELLAS “MUERTAS™

Una segunda posibilidad para el final de una estrella es la
“estrella de neutrones’.

En este caso, la presion interna es provista por

la presion de degeneracion de los neutrones

y la presion debida a la parte repulsiva de la interaccion fuerte
entre bariones.

La fuerza nuclear no es enteramente atractiva, ya que para distancias muy
pequenas es repulsiva; de ese modo se evita que el nucleo atomico colapse.

Estas estrellas son muy compactas,
con masas del orden de la masa del Sol y

radio de aproximadamente 10 km.

(Radio del Sol: 695.000 km) 36



ESTRELLAS “MUERTAS™

Las estrellas de neutrones
han sido encontradas en dos formas.

1) En la primera, son los cuerpos de los “pulsares” en

radio, que son estrellas de neutrones magnetizadas.

Las mismas emiten pulsos muy intensos de radiacion en radio,
uno por cada periodo de rotacion

(que es del orden del segundo).

2) En el segundo caso, son las estrellas secundarias compactas
“invisibles” de fuentes binarias de rayos-X, en las cuales los
rayos X son producidos por el material que cae de la estrella
primaria normal masiva sobre la estrella de neutrones;

este proceso se conoce como acrecion.

38



ESTRELLAS “MUERTAS™

La tercera posibilidad es que la estrella colapse en un
agujero negro.

Las enanas blancas y estrellas de neutrones no pueden tener
masas superiores a 3M,.

Para masas mayores, la unica configuracion estable es como
cuerpo negro.

Asi, se espera gue si un nucleo estelar masivo

con masa M > 3M, colapsa, entonces se forma un agujero
negro a menos que haya algun mecanismo por el cual se pierda
masa

efectivamente de modo que se pueda formar una estrella de
neutrones o enana blanca estables.

39



ESTRELICAS DE NEURONES _
Se trata de estrellas colapsadas donde la presion de la gravedad

es sostenida por la presion de degeneracion de los nucleones.

El tamafo tipico de estas estrellas es de -

R, =10°cm
m
y sUmasa - ryperpryy

Esto hace que su densidad sea

M.  14x199x10%*g

Pen ~6,6x10**gcm ™ =6,6x10"" kgm™

T 4/37R° . 43710%cm®

Al colapsar, las estrellas arrastran su campo magnético,
por lo que las estrellas de neutrones resultantes estan

magnetizadas y en rotacion rapida.
El campo resultante es dipolar:

Campo magnético superficial tipico [SEENlIEE




ESTRELLAS DE NEURONES: nternal structure

Capa superficial:
Region con densidad
A estas grandes densidades,
la materia consiste en

R e polimeros de Fe.
En presencia de fuertes

ST campos magneticos, los

atomos se vuelven cilindricos.
La materia se comporta como
un solido unidimensional de
alta conductividad paralela al
campo magnético, y
conductividad esencialmente
nula perperdicular a él.

41



ESTRELLAS DE NEURONES: nternal structure
Outer crust:

Region con densidad

10°kgm™ < p <10**kgm™

Region solida compuesta de
Th materia similar a la

supertioid neutrons encontrada en enanas
blancas: nucleos pesados
sl cmbebidos en un gas
relativista degenerado de
electrones.

Electrons

Cuando las energias de estos
electrones es suficientemente
alta se produce decaimiento
Beta inverso, aumentando el
numero de neutrones. 42




ESTRELLAS DE NEURONES: nternal structure

Si los ndcleos se vuelven muy ricos en neutrones, comienzan a

romperse: neutron drip | t
nner crust:

Region con densidad

4.3x10"kgm™ < p <2x10"" kgm™

Red de nucleos ricos en

neutrones junto con

neutrones libres degenerados

y gas relativista degenerado
taasaidll (e electrones.

Supg[“llld f'\('u[(o”g

q“pc,cor\duc

A medida que la densidad
aumenta, mas y mas nucleos
se disuelven y el fluido de
neutrones provee la mayoria
de la presion. -
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PULLSARES

A fin de buscar posibles

aceleradores galacticos de rayos cosmicos
podriamos comenzar preguntandonos si hay sistemas
astrofisicos capaces de manifestar

grandes diferencias de potencial

gue permitan una aceleracion electrostatica de
particulas cargadas.

Los pulsares son sistemas de este tipo.
Fueron descubiertos en 1967 por
Hewish and Bell (Hewish et al. 1968).

Se trata de estrellas colapsadas
magnetizadas en rapida rotacion.

45



P=27/Q=10"°-3s
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Si una esfera magnetizada rota, las cargas sobre
ella experimentaran
una fuerza de Lorentz

Estas fuerzas son muy fuertes y exceden ampliamente la fuerza de

atraccion gravitatoria |8 ~ GMm
—(VxB) / ( B
C r

€ . 5\ o A
—(VxB), Vv=Qxr
C

en “Crab nebula”

)z eOrd/GM m, ~ 10" __Parael pulsar

La estructura de la magnetosfera de la estrella de
» neutrones esta completamente dominada por las
fuerzas electromagnéticas

Esto hara que las cargas se separen originando
un campo eléctrico

existe un plasma totalmente conductor rodeando a la
estrella de neutrones, y las corrientes eléctricas
pueden fluir en la magnetosfera.

47



Existe un cierto radio,

llamado “cilindro de luz” o “radio de corrotacion’,

para el cual la velocidad de rotacion del material que se
mueve con la estrella de neutrones

es igual a la velocidad de la luz

49



> Dentro del cilindro de luz, las particulas cargadas
estan atadas a las lineas de campo magnetico,
las cuales estan cerradas.

* e ural

S Sheef

» Las lineas gque se extienden mas alla del cilindro
de luz estan abiertas, y las particulas arrancadas de
los polos de la estrella de neutrones pueden escapar
del sistema.

La rotacion de la esfera separa la carga y esta no se
modifica a menos que cambie .

Por lo tanto, el potencial eléctrico es estatico.

El potencial electrostatico generado en la superficie

sera: 2 -1
_OBR _gaq0e[ B | R_)(P)y
C 10°G )1 10°cm /| 1s

Las particulas arrancadas de la superficie y
gue se mueven por las lineas de campo
pueden ser aceleradas hasta altas energias.

50



Como las particulas escapan del sistema a traves de

las lineas de campo abiertas,

el flujo quedara determinado por r=a,

donde a es el radio donde se originan las lineas abiertas.

51



Como las lineas de un dipolo quedan definidas por EURGIIAIu:

resulta que  EELRCY, -1

Ademas, se tiene que

Asi, el potencial electrostatico generado en r=a es:

2 3

3 -2
10" 5 R |(P)y
10°G /{10° cm 1s

Por lo tanto, los pulsares pueden acelerar particulas

hasta energias ~ 1013 eV= 10 TeV.

Si el pulsar es muy rapido, E,,~101>-16 eV.

El limite efectivo es seguramente menor que esta cantidad ya que

las particulas sufriran perdidas radiativas durante el proceso de aceleracigg.



¢,Pueden los pulsares contribuir al grueso de los rayos cosmicos en la
galaxia?

Para responder esta pregunta, necesitamos saber:
1) Cuéntos pulsares con periodos [fR$ hay en la galaxia
2) Cuanta energia en particulas deposita cada uno en el medio interestelar

1) La tasa de nacimiento de los pulsares es de aproximadamente 1 cada 80 afnos.
Como el campo magnético decae con el tiempo, la vida media de los pulsares es

107

de ~ 10 Myr. Por lo tanto, Energy loss for a

N = Eles pulsares / rotating magnetic dipole

. BQ'R’

2) La radiacion emitida por el pulsar es AP 1 Q0O

[l Momento de inercia.

E:%IQ@»E:IQQ

La energia de rotacion de una estrella de neutrones representa su fuente de energia.

Un dipolo magnético en rotacion pierde energia.

El otro mecanismo de pérdida de energia relacionada con la corriente que atraviesa una
region con diferencial de potencial. 53



PULLSARES

Radiacion emitida por el pulsar:

El plasma creado en el fuerte campo magnético
cerca de la base de un tubo abierto

de lineas de campo magnético

es expelido al medio circundante.

El plasma sigue las lineas de campo magnético.

La energia extraida de la estrella de neutrones
rotante por las fuerzas electromagneéticas
es llevada hacia afuera en la forma de

flujo de Poynting: ExB
S= C

vy

La razon entre el flujo de energia
electromagnetica y la energia cinética de las
particulas (viento de particulas) representa la
razon entre la perdida de energia total del pulsar
y la energia consumida para generar el plasma.




PULSARES

La razon entre la pérdida de energia total del pulsar
y la energia consumida para generar el plasma
se puede estimar dividiendo el potencial generado

cerca del polar cap v OB g2 _ Q?BR® o B R V(pY?
2 V ~10 5 - — | V
C C 10°G )\ 10°cm ) | 1s

por XY que acelera las particulas primarias hasta
energias que permiten la creacion de pares electron-positron.

3 -2
o ~10 E GR* ha
10°G J){10°cm ) (1s

Para Nt zR o ~ 10008
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PULSARES

Razon de flujo de Poynting
al flujo de energia en particulas

3 -2
o =10 E 6R* P
10 G )L 10° cm 1s

Pérdida de energia total del pulsar

ergs ™ ~6x10* ergs™

Si existen INEIORIEETEY |, se tiene que:
W .~ 6x10°" ergs™

Potencia mucho menor que el valor necesario para explicar
el origen de los rayos cosmicos galacticos (~4,1 x 1040 erg/s).

Necesitamos encontrar otra fuente astrofisica... -



Crab Nebula Pulsar

Pulsar de 33 ms ubicado en la Nebulosa del Cangrejo (Crab Nebula) en la constelacion
Taurus, formada a partir de una explosion de supernova tipo Il.

Siendo relativamente joven, el Crab Nebula Pulsar fue el primer ejemplo conocido de
una estrella de neutrones ubicada dentro de un objeto 6pticamente visible.

El pulsar wind nebula (“plerion”) es una nebulosa generada por viento relativista
de particulas eyectadas por el pulsar. La emision del plerion resulta de

la radiacion sincrotron de las particulas de alta energia inyectadas por el pulsar
en presencia de un fuerte campo magneético.

Imagen compuesta de la Crab Nebula en rayos-X
(azul), y optico (rojo).

Las estructuras tipo anillo emiten en rayos X por
mecanismo sincrotron en el campo magnético
ambiente.
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Imagen compuesta de la Crab Nebula:
rayos-X (azul), optico (verde), y radio (rojo)
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Previo al telescopio Fermi:

La mayoria de las mas de setecientas estrellas de neutrones que se han
descubierto hasta la fecha, han sido halladas como pulsares de

emision de radio;

pocas de ellas, no mas de treinta, se han detectado por sus
irradiaciones de rayos X

y siete han podido ser detectadas como pulsares de rayos gamma.

En tres anos, el Fermi de la NASA ha detectado mas de 100 pulsares de
rayos gamma, pero algo nuevo ha aparecido. Entre un tipo de pulsar con una
edad tipicamente rondando los mil millones de afos o mas, el Fermi ha
encontrado uno que aparece haber nacido hace solo unos millones de afnos.

Se cree que los pulsares de milisegundos alcanzan esas velocidades, ya que
estan unidos por la gravedad en los sistemas binarios de estrellas normales.
Durante parte de su vida estelar, el gas fluye desde la estrella normal al
pulsar. Con el tiempo, el impacto de este gas que cae poco a poco activa la
rotacion del pulsar.
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Distribucion de energia de las particulas de rayos cosmicos:

H Fluxes of Cosmic Rays N (E) dE — K E_X dE, X= 27
“-ﬁ e (1 particle per m*—second)

Relacion aplicable a
protones, electrones y nucleos
con energias en el rango

Flux {m* sr & Gev)™

"‘-.f::"% Knee

R (1pur|:|::|e per M —year) 109 _1014 eV
%, ¢
Potencia inyectada por rayos
cosmicos en la Galaxia

W .~ 4.1x10%° ergs™

Ankle

(1 particle per km*—year)

Los aceleradores que produzcan
rayos cosmicos deben satisfacer
este presupuesto energeticog,



REMANENTES DESURPERNOVA
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REMANENTES DE SUPERNOVA

Cuando ocurre una explosion de supernova,

el material que formaba la estrella es eyectado y
el medio interestelar es perturbado

en la region donde ocurrio la explosion.

Una explosion de supernova tipica libera

una energia E~10° erg.

Esto se produce en una escala temporal muy corta,

mucho mas corta que cualquier otra escala temporal involucrada.
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REMANENTES DE SUPERNOVA

La energia liberada en el colapso de las regiones centrales de
la estrella es depositada en las capas externas que

son calentadas a una alta temperatura y

eyectadas con velocidad del orden de (10-20) x 103 km/seq.

La velocidad de la materia eyectada por la explosion se
relaciona con la energia:

i 2 12 -2
i M
Veyec ~ 104 5? ved km S_1 ~ 10_2 5? eyect pcy r—1
10°"erg M, 10%erg M,

1 parsec = 3.0857 x 10%2 km
69



REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOILLUCION

La evolucion dinamica de un remanente de supernova
puede dividirse en cuatro etapas:

|. Fase de expansion libre

Il. Fase adiabatica

lll. Fase radiativa

V. Fase disipativa

70



REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOILLUCION
. FASE DE EXPANSION LIBRE — velocidad cte.

En esta etapa inicial, luego de la explosion de la Supernova,

el material eyectado se expande a velocidad constante y

no se desacelera mientras gque el gas interestelar barrido en la
expansion sea mucho menor que la masa de gas eyectado.

=

r es el radio de la onda de choqgue.

7



REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOLUCION
. FASE DE EXPANSION LIBRE (cont.)

Las distribuciones de densidad y presion dependen enormemente de las

condiciones iniciales.
Si la temperatura dentro de la esfera es uniforme,
la misma disminuye adiabaticamente a medida que la esfera se expande

de acuerdo a la ley

donde es el indice adiabatico del gas, dado por la razén de

calores especificos a presion y volumen constantes:

(dv) (dvj
=|— | +P|—
dT /. dT /.

- —cte

TV’

Para un gas monoatomico: X IR

72



REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOLUCION
. FASE DE EXPANSION LIBRE (cont.)

Debido a que la expansion es altamente supersonica

(vel. del material eyectado mayor que yp

la velocidad del sonido en el medio) V>>C, = 7

se forma un frente de choque en el gas interestelar.

Onda de choque: discontinuidad en el gas que se mueve hacia
afuera del sitio de la explosion, viajando delante de la
superficie de separacion entre el medio interestelar y el
material eyectado en expansion.

Se genera una discontinuidad abrupta entre el gas que se
expande y el material barrido.

La interface entre la esfera en expansion y el gas shockeado
Inmediatamente delante de la misma se denomina
discontinuidad de contacto. . o



REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOLUCION
. FASE DE EXPANSION LIBRE (cont.)

La onda de choque
se encuentra

por delante de Contact discotioay””
la discontinuidad

de contacto

y

la region entre

la esfera en expansion
y el shock

es calentada

a alta temperatura

™
i 3
o
X
@
o
4
>
-
L
0
4
w
a

Radius (10'°m)

Propiedades internas de un remanente de supernova joven cuando
la relacion de masa entre el material barrido y eyectado es mucho menor que 1.
(Gull 1975) 74



REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOLUCION
. FASE DE EXPANSION LIBRE (cont.)

En el limite de shocks fuertes, con niumero de Mach

—
(onda de chogue fuerte que

avanza con un numero de Mach M; > 1)

la relacion de densidades a cada lado de la onda de choque
es

P> -
—==(+D)(r-1) =404 :5/3
7/

donde los subindices 1 y 2 designan a las
propiedades del medio no chocado y chocado,
respectivamente.
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REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOLUCION
. FASE DE EXPANSION LIBRE (cont.)

La temperatura del gas shockeado es muy alta.
La relacion de temperaturas atras y delante
de la onda de choque es

s

Como las explosiones de supernovas son altamente
supersonicas con respecto a la velocidad del sonido

en el gas interestelar (100 km/s segun dens.), es evidente que
el gas shockeado es calentado a temperaturas muy altas

(la region post-shock puede estar muy caliente respecto a la
pre-shock).

Por lo tanto, los remanentes de supernovas jovenes son
emisores intensos de rayos X. 76



REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOLLUCION

. FASE DE EXPANSION LIBRE (cont.)

Esta fase termina cuando
la masa del medio barrido por la onda de chogue

es igual a
la masa eyectada en la explosion:

4 -
3 _ SN RYEE |0 que equivale a
pISM rI,f _ Ivleject » rI,f o pISM I\/Ieject un atomo de H por

centimetro cubico

3

En unidades convenientes,
el radio alcanzado al final

de esta fase es:
Esta distancia corresponde a un tiempo:

Pism
2x10** grcm™

A - 5/6 E -1/2 L
10°! erg 2 x 10-24 g cm—3
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REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOILLUCION
[1. FASE ADIABATICA 6 de SEDOV- Energia cte.

Cuando la masa de gas barrido

se vuelve mayor que

la masa del gas eyectado,

la dinamica esta descrita por una onda adiabatica
(Taylor, 1950; Sedov, 1959).

Durante esta etapa, la dinamica total esta totalmente
determinada por

» la masa total del gas en expansion,
la cual es casi totalmente el gas interestelar barrido,

> Yy la energia liberada en la expansion inicial.
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REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOLUCION
[I. FASE ADIABATICA 6 de SEDOV. (cont.)

La energia es aproximadamente constante
ya que las pérdidas radiativas se pueden despreciar.
La evolucion es adiabatica.

1(4rx

3,2 3

E z—( jIOISM r Veyect ~ Pism r’r

2\ 3
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REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOLUCION
[I. FASE ADIABATICA 6 de SEDOV. (cont.)

Teniendo en cuenta los coeficientes y unidades apropiadas:

1/5 -1/5
L E ] t2° ~0.3 E}Jf('o's“" j torpc=0.3 E¢;/ny " toopc

2x10**gcm™

Suponiendo equiparticion entre energia interna y cinética:

1 2 3 N — plSM
E IVleyectveyect ~ E Ntot kT donde

obtenemos que la temperatura del material eyectado por la SN

y calentado por la onda de choque es »

80




REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOLUCION
[I. FASE ADIABATICA 6 de SEDOV. (cont.)

Teniendo en cuenta los coeficientes y unidades apropiadas:

-3 —6/5
r _ ~ / _ / t

Cuando las pérdidas radiativas empiezan a afectar
la dinamica del remanente, éste sale de la fase de Sedov.

La edad de |la fase de Sedov se obtiene invirtiendo la ecuacion
para la temperatura:

~ 3)(104 T -5/6 E1/3

Sedov —
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REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOILLUCION

[I. FASE ADIABATICA! 6 de SEDOV. (cont.)

Cuando la desaceleracion de la esfera en expansion
se vuelve significativa,

hay cambios importantes respecto al escenario simple
descrito en la fase |.

El cambio mas importante consiste en que

las cascaras externas de la esfera en expansion
se desaceleran primero

Yy, por lo tanto,

el material dentro de la esfera comienza a alcanzar
al material en las capas mas externas.

La densidad de materia comienza a aumentar
en el borde de la esfera en expansion
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REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOLUCION
[I. FASE ADIABATICA! 6 de SEDOV. (cont.)

A medida gue continua la desaceleracion,

el flujo de gas dentro de las capas externas

se vuelve supersonico relativo a la vel. del sonido
dentro de la esfera misma, y

por lo tanto,

se forma una onda de choque en el borde interno
de las capas comprimidas externas.

La formacion de esta onda de choque tiene el efecto de calentar
fuertemente la materia en las capas externas.

El resultado neto es que, aunque el material dentro de la esfera
se enfrid durante la fase adiabatica,

el gas es recalentado por la conversion

de una gran fraccion de energia cinética en calor.
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REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOLUCION
[I. FASE ADIABATICA 6 de SEDOV. (cont.)

e

m-
'E
g
o
o
it
S
=
=
)
d
w
a

Internal shock

Radius (10" m)
Propiedades internas de un remanente de supernova joven
cuando la masa barrida domina la dinamica (Gull 1975)
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REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOLUCION
[I. FASE ADIABATICA! 6 de SEDOV. (cont.)

El shock interno se propaga hacia atras
a traves del gas en expansion, hacia el origen,
y en el proceso calienta todo el gas eyectado.

Mientras que en la fase |, de expansion libre,

la energia cinética de la expansion del gas es comunicada
al gas interestelar barrido,

en la fase |l, de expansion adiabatica, la energia cinética es
también transmitida de vuelta al mismo gas eyectado.
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REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOILLUCION
I FASE RADIATIVA — IVlomenta cte.

Cuando la escala temporal de enfriamiento radiativo del gas
se hace menor que la edad de la fase de Sedov
4 1:cool tSedov

Se entra en
la fase radiativa

Esta condicién se cumple cuando  [geele/oJ (=8 nfl)”14 kms™

Como la dependencia en E y n, es débil,
esto ocurre para velocidades

v~ 200kms™
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REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOILLUCION
1. FASE RADIATINVA (cont.)

Cuando v~200 km/seg, dominan las pérdidas radiativas.

El interior del remanente esta formado por gas caliente
rodeado por una cascara de gas frio.

A medida que la cascara avanza va barriendo el medio e
Incrementado su masa.

De aqui que a pesar de ir desacelerandose,
su momento radial permanezca aproximadamente constante:

o
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REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOILLUCION
1. FASE RADIATINVA (cont.)

A medida gue el remanente continua expandiéndose,

la temperatura en la region detras del shock frontal,

gue ahora contiene la mayoria de la masa en expansion,

cae por debajo de 10° K y se vuelve importante el enfriamiento
por lineas de emision de iones pesados.
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REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOILLUCION

1. FASE RADIATINVA (cont.)

Los remanentes viejos, como Cygnus Loop,

gue tiene alrededor de 5000 — 8000 anos,

estan asociados con esta fase,

y las lineas de emision en el optico de oxigeno y azufre
observadas en los filamentos de las cascaras

estan asociadas al gas que se enfria.

HST image of the Vel
Nebula: it is part of the
Cygnus Loop, radio source
W78, or Sharpless 103.
Other parts of the loop
include the 'Eastern Vell,
the 'Western Veil' or 'Witch's

" Broom Nebula', and

Pickering's Triangular Wisp.

. Itis a large, relatively faint

supernova remnant in the
constellation Cygnus. g



REMANENTES DE SUPERNOVA: EVOILLUCION
I\, FASE DISIPATIVA — Radio cte.

Si la cascara se formo en t, con radio r=r, y velocidad v=v,;

Para t grande

1/4
o {1+4%(t—t0)}

0

-3/4
=V, {1+ 40t —to)}
f

0

Cuando t~10°yr, la expansion se vuelve esencialmente
subsonica: v< 20 km/seg,

y el remanente de supernova pierde su identidad,;

el mismo se dispersa por los movimientos al azar en el medio
Interestelar y comienza a disiparse. 91



REMANENTES DE SUPERNOVA:
Observaciones en radio

Emision en radio: observada tanto en remanentes de supernovas
jovenes como viejos.

Los remanentes jovenes son emisores particularmente intensos.
La radiacion es altamente polarizada y

el espectro tiene forma de ley de potencias.

> Espectros de remanentes de supernovas tipo cascara

» Espectros de remanentes de supernovas de centro lleno

Emision en radio identificada con
radiacion sincrotron de electrones
ultrarrelativistas
girando en el campo magnético
de la cascara del remanente. 92
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Cas A:imgenen IR







Cas A: imagen en rayos X
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Crab Nebula

Imagen compuesta de la Crab Nebula



http://es.wikipedia.org/wiki/Imagen:Crab_Nebula.jpg

Kepler SNR
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99






CHANDRA X-RAY HST OPTICAL
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RX J0852.0-4622 "Vela Junior”

Feb. 2004 (3.2 h)

New 04/05 data
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REMANENTES DE SUPERNOVA

Las explosiones de supernova inyectan en el medio interestelar
enormes cantidades de energia, ~10°! erg.

Es razonable preguntar...
¢Juegan algun papel en la produccion de rayos cosmicos?

La tasa de explosiones de supernovas es de 1 cada 50 afnos en
la galaxia.
La potencia total que inyectan en el medio interestelar es:

-

10°'erg

~6.3x10*" ergs™

N E0x315%10’ S
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REMANENTES DE SUPERNOVA

Si las supernovas pudieran transformar
menos del 10% de su energia en rayos cOSmicos,
serian capaces de explicar el origen de éstos.

“* El hecho de que se observe emision de origen no térmico
en remanentes de supernovas implica que en ellos
hay particulas relativistas.

* La deteccion de rayos X de origen sincrotronico
Indica la presencia de electrones
con energias por encima de TeV.

% La deteccion de radiacion gamma
podria senalar la presencia de
hadrones con energias similares.
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REMANENTES DE SUPERNOVA

El shock permanece intenso en las fases | y |l
# es posible acelerar particulas

El mecanismo que acelera estas particulas

pareceria ser difusivo,
lo cual lleva facilmente a una ley de potencias.
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