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Fuerza de Lorentz
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Una particula cargada que se mueve por una region del espacio donde hay
campo electromagnético experimenta la fuerza de Lorentz dada por
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donde ¥ es la velocidad de la particula y e su carga eléctrica. Los campos
eléctrico y magnético son E Y B respectivamente.

La variacion en la energia se debe solo a la accién del campo eléctrico:
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donde V es el potencial escalar.
AL ~ 68_V Ar ~ eAV.
or

La forma mas sencilla de acelerar una carga es someterla a una diferencia de
potencial.



Giro-radio clasico

Fi=—mwX (wXxr)




El radio de giro de las particulas es
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donde Z es el numero atomico.
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Por otro lado,

Luego,
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Cyclotron

External beam




Primeros cyclotrons
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De la patente original de 1934:
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Precision Graphics

El primer ciclotron (de 35 cm de diametro) en Sudamerica fue construido por el ingeniero
argentino Mario Bancora, en la UNR, quien fue discipulo de Lawrence en Berkeley.
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Invisible gamma ray photons
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En 1960 se otorgd a Donald Arthur Glaser el Premio Nobel
de Fisica por el invento de la camara de burbujas en 1952.


https://es.wikipedia.org/wiki/Hidr%C3%B3geno
https://es.wikipedia.org/wiki/Hidr%C3%B3geno
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Synchrotron
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Proton-antiproton accelerator
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LHC

CERN Accelerators

(not to scale)
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LHC: Large Hadron Collider

SPS: Super Proton Synchrotron

AD: Antiproton Decelerator

ISOLDE: Isotope Separator OnLine DEvice
PSB: Proton Synchrotron Booster

PS: Proton Synchrotron

LINAC: LINear ACcelerator

LEIR: Low Energy Ion Ring

CNGS: Cern Neutrinos to Gran Sasso R R

in collaboration with B. Desforges, SL Div., and
D. Manglunki, PS Div. CERN, 23.05.01
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ATLAS

El detector ATLAS consta de una serie de cilindros concéntricos cada vez mas grandes
alrededor del punto de interaccion donde chocan los haces de protones del LHC. Se puede
dividir en cuatro partes principales: el detector interno, los calorimetros, el espectrometro de
muones y los sistemas de imanes. Cada uno de estos estd compuesto a su vez por varias capas.

Los detectores son complementarios: el detector interno rastrea particulas con precision, los
calorimetros miden la energia de particulas que se detienen facilmente y el sistema de muones
realiza mediciones adicionales de muones altamente penetrantes. Los dos sistemas de imanes
doblan las particulas cargadas en el detector interno y el espectrometro de muones, lo que
permite medir sus momentos.

El calorimetro EM tiene materiales que absorben las particulas: plomo y acero inoxidable, con
argon liquido como material de muestreo, y se requiere un criostato alrededor del calorimetro
EM para mantenerlo lo suficientemente frio.

En el calorimetro de hadrones el material absorbente es acero, con tejas centelleantes que
muestrean la energia depositada. Las secciones mas avanzadas del calorimetro hadronico estan
contenidas dentro del criostato del calorimetro EM frontal y también usan argon liquido,
mientras que el cobre y el tungsteno se usan como absorbentes.



The ATLAS detector is 46 meters long, 25 meters in diametef, and WeighS about 7,0_00 tonne"s;
1t contains some 3000 km of cable
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Los aceleradores de particulas mas relevantes a nivel mundial son:

e CERN

- LEP: se usé durante 11 anos hasta noviembre de 2000. Colision6 e~
y e’ hasta energias de ~ 180 GeV.

- LHC: Usa el tunel del LEP. Colisiona p a 13 TeV.
e FERMILAB (Chicago)

- TEVATRON: colisiona p y p a 1.8 TeV.
¢ HERA (Hamburgo): Colisiona p de 820 GeV con e~ de 267 GeV.
e SLAC (Stanford)

- SLC: colisiona e™ y e~ a 100 GeV.

- PRP: es un anillo que colisiona e~ y e™ a 30 GeV.



Rayos cosmicos

Descubiertos por Victor Hess en 1912.
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Units of ionization

investigated directly.
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Readings on ionization chamber Victor Hess carried
aloft in the B6hmen. Above four kilometers the ioniza-
tion rose rapidly indicating “that rays of very great pene-
trating power are entering our atmosphere from above”.
These cosmic rays contain the only modern samples of
matter from outside our solar system which can be
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La mayor parte de los rayos cosmicos en la atmodsfera son particulas
secundarias generadas por la interaccion de primarios con atomos de N u O
atmosfericos.

Las particulas primarias que forman los rayos cosmicos son protones (86%),
particulas a (nucleos de He, 11%), electrones (2%) y nucleos mas pesados
(1%). Hay, ademas, pequefias proporciones de positrones y anti-protones
que se creen de origen secundario (esto es, que se generan debido a
interacciones de los rayos cosmicos primarios con el medio interestelar).

Development of cosmic-ray air showers

. Primary particle
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Espectro de rayos cosmicos primarios cerca de la Tierra

Energy [J]
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La densidad de energia de rayos césmicos en regiones lejos de la influencia
solar es:

Vv
BR L e

cm3
Esta densidad es comparable a la de la luz estelar (~ 0.6 eV/cm?), a la del
fondo césmico de radiacién (CMB, ~ 0.26 eV/cm?) y a la del campo magnético

galdctico (~ 0.25 eV/cm?, para B ~ 3 uG).




En la Via Lactea, B ~ 3 uG.
Radio Lamour: R; = p / gB; para
protones, R, = 1012 (£ / GeV) cm.

La altura de la escala del disco
galactico es ~ 6 1020 cm, por lo
tanto, los protones con energias de
hasta aproximadamente 1017 eV
pueden confinarse.

A bajas energias, la heliosfera
afecta las trayectorias.

A energias > 1017 eV el origen
deberia ser extragalactico.
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Modelemos la Galaxia como un disco de radio Rg = 15 kpc y espesor hg =

200 pc. Entonces,
Vo =7 R% ha ~ 4 x 10° cm?.

El tiempo de residencia de los rayos césmicos en el disco vendra determinado
por la escala temporal de difusion de las particulas:

372

iy ioany o

D 7.

donde r es la distancia a recorrer por las particulas y D es el coeficiente de
difusién. Para el caso de la Galaxia, r = hg vy D ~ 10%® cm? s, por lo que
resulta tq ~ 10'* s. Luego:

Wgreo = ~ 4.1 x 1040 erg Qe

Esta es la potencia total de los rayos césmicos en la Galaxia. Cualquier acel-
erador o conjunto de aceleradores que los produzca debe satisfacer este pre-
supuesto energeético.



Aceleradores cosmicos

El criterio de Hillas

S1 una particula escapa de la region donde se estaba acelerando, no
podra obtener mas energia. Esta situacion impone un limite en la
energia maxima:

B OBR )

donde q es la carga electrica de la particula acelerada, B es el campo
magnetico y R es el tamano de la acelerador. La ecuacion (1) se obtiene
exigiendo que el radio de Larmor de la particula, R, = E / (¢B), no
exceda el tamano de la region de aceleracion. Este es un criterio
geometrico general conocido como criterio de Hillas, y es util para
seleccionar posibles sitios de aceleracion.

Emax = eZBR, (2)
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How is a pulsar formed

Planetary Nebula

Los pulsares son estrellas . S, |
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Pulsares

Los pulsares son estrell.as de e
neutrones muy magnetizadas Masa tipica: M, = 1.4Mg.
en rotacion rapida.
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La rotaciéon 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 generado
en la superficie (r = R,) de la estrella de neutrones es: Q = 27P"!
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La region de co-rotacion llega hasta:
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Mas alla, las lineas de campo no pueden
permanecer cerradas y se abren, permitiendo un
flujo de particulas.

Como las lineas de un dipolo quedan definidas por
sin” 6 /T = cte tenemos que a ~ R, sinfy. Luego,
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R, = 30R,_ (this work)

Poynting-flux-dominated wind

r,~10°

R ~10°m ! //

Wind acceleration zone
Kinetic-energy-dominated wind
Termination shock

La caida de potencial efectiva es:

Non-thermal nebula
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Vemos, pues, que los pulsares pueden acelerar particulas hasta energias de
~ 101% eV = 10 TeV. Si el pilsar rota muy réapidamente, E.x ~ 102710 eV.
El limite efectivo es menor que este valor ya que las particulas sufriran pérdidas
radiativas durante el proceso de aceleracion.
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(,Cual es la potenma en rayos cOSmMICOS entregado por los pulsares
de la Galax1a‘7

‘J

M

La tasa de nacimiento de pulsares es de aproximadamente 1 cada 80 anos.
Como el campo magnético decae con el tiempo, la vida media de ellos es ~
10 Myr. Entonces el numero de pulsares es:

1 7
Yool T
80

La potencia emitida por un pulsar aislado es:
E ~ B?/81 x 4TR? x c

: B2Q4 §) A
B et 00
CS -5 (%)
2 Lt R
G 2 £ erg s R.O
1012 C 1s S 4 B(R)|ry, —BO( )

donde I es el momento de inercia (E = $1Q? — E = IQQ). Una parte de esta
energia escapa como flujo de Poynting y otra parte como un viento de particulas.



Vo g ek L _2V
N 102G /) \ 106 cm 1s '

WPO ntin
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P o e e
e 1012G3 106 cm 1s :
o ~ 1000,
10000
Wit Al ()] o ~ 6 x 103? Al
e X erg s 1000 erg s

Si hay del orden de 10° pilsares en la Galaxia:

pulsares 37 —1
Wge ~of X ) cerg 8

Mucho menor que la potencia necesaria
para dar cuenta de los RC galacticos.




Remanentes de supernova

SN Type |l
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Cuando ocurre una explosion de supernova (SN) el material que formaba
la, estrella es eyectado y el medio interestelar es perturbado en la regién donde
ocurrio la explosion.

Una explosién 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. La velocidad de la materia eyectada por la
explosi’on, veyec, S€ relaciona con la energia a través de la expresion

o o U o a2 o
— m s
10°! erg M

5 1/2 7 ar N\ —1/2
102 e L]
intes) ig) o 7o

Q

Veyec

2




Como la velocidad del material eyectado es mayor que la velocidad del sonido
en el medio, se forma una onda de choque. Si la velocidad de la onda de choque
es Vi v la velocidad del sonido en el medio es C, el nimero de Mach se define
como M =V, /Cs.

El medio interestelar puede modelarse a través de una ecuacion de estado
politropica tal que

PV = cte g B8 Yk e il e cte, p=Kp’

donde v = Cp/Cy es el indice adiabatico del gas. Los calores especificos a
presion y volumen constante son

(g o _ (9@ _ (o
CP‘(d_T>p‘(aT>P+P(8T)p ; CV‘(dT>V‘<aT>V’

respectivamente. Para un gas monoatémico v = 5/3.



'Ondas de choque

Una onda de choque es una onda de presion que viaja mas rapido que la
velocidad del sonido en el mismo medio por el cual se propaga la onda, que a
través de diversos fenomenos produce diferencias de presion extremas y
aumento de la temperatura (s1 bien la temperatura de remanso permanece
constante de acuerdo con los modelos mas simplificados). La onda de presion
se desplaza como una onda de frente por el medio.
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‘ Shock wave




Relaciones de Rankine—Hugoniot

P1 Ul = P2 U2

p1ui +p1 = pa us + P2

=1t

hi +u%/2:h2 —I—u%/z

MHD

P1Un1 = P2UR2,

Bnl e BnQa 9 9
p1v> -i'I?l‘f'B1 = pov? +P2+B
nl 2’1’0 n2 2/1'0
P1Un1Vtl — == PO UnINF =5 y
Ko o

(V X B)tl = (V X B)tZ,

Conservation of mass
Conservation of momentum

Conservation of energy

Shock

donde rho, v, p, B son la densidad del plasma, la velocidad, la presion (térmica) y el campo
magnetico, respectivamente. Los subindices ¢ y n se refieren a los componentes tangencial y
normal de un vector (con respecto al frente de choque / discontinuidad). Los subindices 1 y 2
se refieren a los dos estados del plasma a cada lado del choque / discontinuidad.
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En el caso de una onda de choque fuerte que se propaga por el medio in-
terestelar con un nimero de Mach M; > 1, la relacion entre las densidades a
ambos lados del frente de choque es

P2
5:—— 9
e |

donde los subindices 1 y 2 designan a las propiedades del medio no chocado y
chocado, respectivamente. Para un gas monoatémico v = 5/3 y entonces

P2
P1

5

El cociente de temperaturas es

To  2v(y— )M}

Ti@ 2

Para v = 5/3 se tiene
%ZEMQ
e 16

Como M; puede ser muy grande, la regiéon chocada puede estar muy caliente
respecto a la no chocada.



Sistema de ondas de choque en un SNR
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Etapas de la evolucion de un SNR

Fase inicial o de expansién libre. En una etapa inicial, luego de la
explosion de SN, el material eyectado se mueve a una velocidad uniforme:

¥ 0C s

donde r es el radio de la onda de choque. Esta fase termina cuando la masa del
medio barrido por la onda de choque es igual a la masa eyectada en la explosion:

47 3 —1/3

1/3
3 PISM s = Meyect = TLE X gy Meyect

siendo prsm la densidad del medio interestelar. En unidades convenientes, 7y ¢
puede escribirse como:

/3 T
g o 9 Meyect / PISM T pe
R Mg 2oallf=2 o= ;

Esta distancia corresponde a un tiempo:

. 1t ot Meyect U0 E 2 PISM T
t:[,f = ~ 200 R —ox 3 yr.




Fase Sedov o adiabatica. La siguiente fase de la evolucion del remanente
de supernova es la fase de Sedov. Durante esta la energia es aproximadamente
constante ya que las pérdidas radiativas se pueden despreciar. La evolucion es
adiabatica, es decir,

1 (4w :
L~ 9 <3> prsm 1 Ugyect ~ prsm T 7.

dr _1/2
3/2 = o E1/2
r3/2dr ~ I_SMQ EY/2 4t
r5/2 =3 PI_SM2 E1/2

1/5
RO S ( - ) t2/5.
PISM

Teniendo en cuenta los coeficientes y unidades apropiadas:

BN Ve 1/5 PISM g
B 275
(pISM) ; = 3E <2 X 10_24 o Cm3> tyr pe;

2 y G 2
— 7~ 5000 [ — iDL km s~ L.
hEs (2 pc> 51 <2 < 1021 g Cm—3> e

2

T'11




Suponiendo equiparticion entre la energia interna y la cinética:

3 1
_NtotkT g _Meyecvgyeca
2 2%
donde Niot = prsm/myp, se obtiene que la temperatura del material eyectado

por la SN y calentado por la onda de choque es

— 1

2556 r_3E51nH :

iecie

En unidades convenientes:

JE.

2

4
6 x 10° (2%() Esng' K

2

106 B2/50%/5 4 e K
T 3 x 10% yr '

Cuando las pérdidas radiativas empiezan a afectar la dinamica del remanente
este abandona la fase de Sedov. Invirtiendo la ecuacién para la temperatura
obtenemos la edad de la fase de Sedov:

b ete e [Pl Sy wiS o r

donde Tg = T'/(10° K).



Fase radiativa. Cuando la escala temporal de enfriamiento radiativo del
gas, teool, S€ hace menor que tsedov, €S decir teool < fsedov, €l remanente entra
en la llamada fase radiativa. Dado que

73/2

A S N el
Ny

esta condicion se cumple cuando
7 < 200km s~ (Esy nip) /.
Como la dependencia en E y nyg es débil, esto ocurre para velocidades

v~ 200km s,



En la nueva fase, el interior del remanente estd formado por gas caliente
rodeado por una cascara de gas frio. A medida que la céascara avanza va
barriendo el medio e incrementando su masa. De aqui que a pesar de ir de-
sacelerandose, su momento radial permanezca aproximadamente constante:

d | [4r o
ar {(?> or 7“] =~ ().

Si la cascara se formo en ¢y con radio r = rg y velocidad v = vy, entonces,

4T . 4T 4
—or’r = —orav
3 P 3 PTolo
- . 11/4
=R 1—|—4—O(t—t0)
i To i
- 5 13/4
T — Vo 1+4—0<t—t0)
| To _
Para t grande
ro<t1/4
i S5 m
~oc t73/% ~ 200 km s ! :
e S B0 syE

Cuando t ~ 10° yr, la velocidad cae a un valor ~ 10 km s™! y el remanente
comienza a disiparse.
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Las explosiones de supernova inyectan en el medio interestelar cantidades
enormes de energfa, del orden de ~ 10°! erg. Es razonable preguntarse, entonces,
si juegan alguin papel en la produccion de rayos césmicos. La tasa de explosiones
de supernova es de 1 cada 50 anos en la GGalaxia. La potencia total que inyectan
en el medio interestelar es:

10°! erg

W =
2 50 x 3.15 X 107 s

R N

Entonces, si las supernovas pudieran transformar menos del 10% de su energia
en rayos cosmicos, serian capaces de explicar el origen de estos.



Evidencia de aceleracion de CRs en SNRs

TeV electrons

Tycho (X-rays)



Evidencia de aceleracion de CRs en SNRs

TeV hadrons!?

RXJ1713.7-3946 (gamma-rays + HI)
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La relevancia de un proceso de aceleracion de particulas esta directamente
relacionada con la eficiencia de aceleracion del mismo, 7,..;. Para determinar
qué tan rapidamente se aceleran las particulas resulta conveniente definir un
tiempo caracteristico de aceleracion parametrizado como:

—1 qcB
o linr nacelfa

con ¢ vy FE la carga y energia de la particula, respectivamente. La maxima
eficiencia posible de aceleracion corresponde a 1,..; = 1, mientras que valores
Nacel K 1 implican aceleracion poco eficiente.

b E B
y = — e q r
qbB
dE o 1 dE gBc
Sl C ==
dt . E dt E
2 gBc

acel = Hacel E



Aceleracion difusiva

Las distribuciones en energia de las particulas en forma de leyes de
potencia son indicativas de mecanismos difusivos.

Normal distribution o2r

NORMAL DISTRIBUTIONS

If a continuous random

variable has a distribution with
a graph that is symmetric and ‘
bell-shaped and can be

described by the fz:quation J l
A

y:

rve is bell-shaped
and symmetric

we say that it has a normal
stribution.

Docsity.com

Another common distribution: power-law
with an exponential cutoff

p(x) x xPe™k

starts out as a power law

; /

/

1 ends up as an exponential
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but could also be a lognormal or double exponential...




Choque elastico
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La ganancia fraccional de energia en una colision frontal es:

1 on
AE =—m@v + 2u)* — —mv
2 7

1 2 R
AE:Em [v° + dvu + 4u ]—Emv

1
AFE = Em [4vu + 4u?]

AE %m [4vu + 4u?] v + u?
= =4

E Al 2
S my i
AFE U ul U 2
—=4 |—+—| =4|—+1] | —
v o v2 u %



(@) vy (b) V

La probabilidad de una colision frontal es proporcional a
V +vcos O
La probabilidad de una colision posterior es proporcional a

V-vcos©

Por tanto, hay mas colisiones frontales que posteriores y una
ganancia neta de energia s1 los choques son muchos y aleatorios.



Aceleracion de segundo de orden

Fermi 1949

N(E) = constant x £~ | l
dN

AN _ pvey e _ N _ =
= = DVEN + - [b(E)N(E)] —+ O(E) . x =1+ (@Te) ™|

N(E) dedz_(LFI )Nw)

d
—E[QEN(E)]—

=0. dE @tc) E

teSC



Aceleracion de primer de orden (Bell 1978)

Consideremos un proceso de dispersion de particulas en centros magnéticos a
ambos lados de una onda de choque. Las condiciones en cada lado lado del
frente de choque son diferentes.
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Upstream Shock front Downstream
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Turbulent field lines




Pre-shock Post-shock




\ = V
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post—shock pre—shock

shock

El plasma en la region chocada se mueve con velocidad V;,. La velocidad del
choque y la del gas detras de él se relacionan por el factor de compresion & como



Para un choque fuerte no relativista & = 4. 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 chocada es:

CABY - dare— TG
E N§< £ >c°

El flujo neto de particulas que se pierden en la region chocada es:

5 s i s
rper T nRC T e Cm S ’

§

donde nrc es la densidad de particulas relativistas.

En la regiéon no chocada, un rayo césmico con velocidad v (en el sistema
de referencia del laboratorio) que forma un angulo 6, se acercard al choque con
velocidad V; + v cos @ en el sistema de referencia del choque. A fin de que pueda
cruzar el choque:

v
cosfh > — =,
v



La razoén a la cual las particulas cruzan desde la region no chocada a la
chocada es:

e S ﬁ f_lﬁ (Vs + vcos0) 2md(cos )

0 (Y o e
Tcruce ~ NRC y ¢MM ~ 8 .

La probabilidad de cruzar y luego escapar en la region chocada es:

P $0 Tperi i 4Vs
escape — B :
T'cruce SU

La probabilidad de que la particula sea deflectada en la regién chocada y vuelva
al choque es:

Pregreso =1- Pescape-

Por lo tanto, la probabilidad de que cruce el choque n o0 mas veces es:

P(cruce>n) 5 (1 T PeSC&pe)n'



Como el incremento fraccional de energia por cruce es AE/FE, la energia

luego de cruzar n veces es:
AYFE
Be—cl5 (1 . ) ;

i)

donde Ejy es la energia inicial. Tomando logaritmo a ambos lados:

e e Bl
T —
Tl T

. In(E/Ep)
L mi A

donde




El espectro de particulas aceleradas y con energias > E sera:

J(> E) X (1 e Pescape>n

In(E/EQ)
J(>E) = k(1 — Pacape) "CFAE/B); [ = cte
In(E/FEp)
In(J(> E = ol Pty 2re e A A A e e e
0(J(> E)) + s AB/E) L~ Pacars) (k) = cte
Finalmente:
In(J(>E))=k" — (' —1)In(E);
donde s
ln(l T Pescape) hl(l R ’US)
N s R T 1 €D Vey’
n(l+AFE/E) Laffl 2 et
Teniendo en cuenta que para x ~ 0:
2 2
1n(1+x)%m—%+... y ln(l—x)%—x+%—...
resultas:
_ 4V
R T v
STy
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3
I'=1+
B L)
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Luego, el espectro diferencial de rayos cosmicos que emerja de la fuente luego

de n cruces sera:
T e

Para una onda de choque tuerte:
G — s s 0k

El espectro observado de rayos césmicos es de la forma J(> E) o E~%7; la
diferencia en el indice espectral se explica por efectos de difusion de las particulas
en el medio interestelar.
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La tasa de aceleracion es:

Lo G e S U O

Ea tciclo
4€-DV

2 f c ciclo’

R

acel

2

Aqui teelo ~ D/VZ depende del coeficiente de difusion D del medio. Este
coeficiente se supone dependiente de la energia:

R T et

con 0 > 0. El coeficiente de difusién a lo largo del campo magnético es un
cierto numero de veces el valor del coeficiente de difusiéon minimo, conocido
como coeficiente de difusion de Bohm:

1
DBohm — § I'g C.



El coeficiente de difusion paralelo a B es:

D) = (DBohm-

En el caso de los choques, se llama a un choque paralelo si la normal al frente
de choque es paralela a B. Para valores tipicos de V; = 0.1c y ¢ = 10 se obtiene:

dE

~ 1.5 x 10~ % ecB.
dt

acel

El coeficiente de difusion perpendicular, correspondiente al caso en el cual ‘_/; .
B, es:

l)J_ ~ l)H
14 (2

de donde puede deducirse:

dFE
A 270 ~ 4 x 1072 ecB.
dt

acel



Las ondas de choque de los remanentes de supernova permanecen fuertes
como para acelerar particulas durante unos ~ 10° anos. Las energias m’aximas
alcanzables (considerando B ~ 107° G y pérdidas sincrotrén) son

TR S A

max

para choques paralelos, y
B 0 e

max

para choques perpendiculares.
Para el caso de que el choque sea oblicuo, con un angulo 6 entre la normal
al choque y el campo magnético, el coeficiente de difusion es:

D =D, cos® 6 + D sin® 6.
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e La modificacion del choque por efecto de la presion de los rayos césmicos
que estan siendo acelerados, lo que introduce no linealidades.

e Ondas de choque relativistas. En este caso el indice adiabatico del gas es
v = 4/3 en vez de 5/3, lo que lleva a £ = 7 y por lo tanto a espectros
con I' ~ 1.5 si se tienen en cuenta efectos de anisotropia. En choques
relativistas se tiene tipicamente 1.5 < I' < 2.0.

e Efectos termodinamicos de la radiaciéon en la region chocada. Pueden
destruir las centros de dispaersion magnéticos.



Hay una gran variedad de fuentes astrof’isicas en las que se forman ondas de
choque y pueden acelerarse particulas cargadas hasta velocidades relativistas.
Estas fuentes incluyen:

Remanentes de supernova.

Jets en nucleos galacticos activos (Active Galactic Nuclei, AGN) y mi-
crocuasares (MQ).

Ondas de choque producidas por eruptores de rayos gamma (Gamma-Ray
Bursts, GRB).

Bowshocks producidos por estrellas masivas que se muven a gran velocidad.
Choques producidos por el viento de pulsares (pulsar wind nebulea).
Lébulos y manchas calientes (hot spots) en radio galaxias.

Asociaciones de estrellas masivas.

Estrellas tempranas con vientos poderosos.

Cumulos de galaxias donde colisiones pueden formar ondas de choque.
Sistemas binarios con colision de vientos estelares.

Choques de nubes de alta velocidad con el medio interestelar.






Observer
sees core-dominated
radio galaxy

Central
enarqgy
source _
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Jet from quasar 3C 273




Expect shocks to form when galaxies collide




Galaxy clusters. Shocks may heat cluster
gas to X-ray emitting temperatures

Chandra X-ray image of galaxy cluster Abell 160
(observation includes 29 galaxies) Colors indicate
temperature

Galaxy clusters are filled with
gas.

The galaxies move through this
gas at a few thousand
kilometers per second.

This is supersonic and shocks
form and heat the gas to X-ray
emitting temperatures




Stellar bow shock
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MHD

La magnetohidrodinamica (MHD) investiga la dinamica de fluidos conductores en presencia
de campos eléctricos y magneticos.

El sistema de las ecuaciones que describen la MHD son las ecuaciones de Navier-Stokes de
dinamica de fluidos y las ecuaciones de Maxwell del electromagnetismo. Estas ecuaciones
diferenciales tienen que ser resueltas simultaneamente, ya sea analiticamente o numéricamente.

i
— ' 78
a[,qua] =0 Coupling V,, N7 )_ 0
V. F* =(J“)¢ Magnetohydro- vy (Tf‘”’ +T%)=0
dynamics (MHD) 't ,
=y T

Maxwell's equations Navier-Stokes equations




MHD

La aproximacion MHD al tratamiento de un fluido requiere que el fluido sea cuasi-neutro: la
densidad de carga debe ser muy pequeia.

—_— — — 477: —_—
E|l<|B > Vi B =—=J
C
Ley de Ampere en MHD
Fuerza de Lorentz sz it :L<Vx§>x§,
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Ecuaciones de Maxwell restantes

V-B =0,
fo: _l()_B, Ley de Faraday
c Ot
Ve a4 mn.
— aﬁ -V el ﬁ 62 VZ_) Ecuacion de induccion
7 e = ( A > A0 magnética
ap
V- (pV) =0
e
67 g == e S
pl=-+(v-V) V| =-VP-pve- (VxB)xB
T




MHD i1deal:
e El plasma se trata como un fluido homogeneo.
e El plasma es un conductor perfecto, por lo que posee una conductividad eléctrica infinita.

e El plasma tiene una viscosidad nula.

En la MHD 1deal las lineas de campo magnético estan congeladas en el fluido: si el fluido se mueve la
linea lo acompana conservando su topologia.

k

La transformacion de energia magnética en cinética requiere romper la topologia de las lineas: MDH
resistiva.

En un fluido de conduccion imperfecta, el campo magnético generalmente puede moverse a través del
fluido siguiendo una ley de difusion con la resistividad del plasma sirviendo como constante de difusion.

En la MHD resistiva las lineas de campo magnético pueden moverse por el fluido transfiriendo energia al
mismo.



Reconexion magnetica

La energia almacenada en campos magnéticos puede liberarse subitamente
en eventos de reconexion magnética, en los que se produce un cambio en la
topologia de las lineas de campo. Esta energia es transferida a las particulas
del plasma en escalas de tiempo cortas y puede dar lugar a una poblacion de
particulas no térmicas.

Densidad de energia magnética:

BQ
B S
2 B
B 1 2 Y ~ NVA




Requisitos para que ocurra reconexion

¢ Un plasma con una region de conductividad finita. En la aprox-
imacion magnetohidrodinamica, es comun considerar a los plasmas as-
trotisicos como de conductividad infinita, lo cual significa que en la ecuacion
de induccién magnética se desprecia el término ditusivo frente al conduc-
tivo. Esto implica el congelamiento de las lineas de campo magnético en
las lineas de fluido. En esas condiciones no es posible que la topologia
del campo magnético se rompa, por lo que es necesario que —en al menos
alguna region— el plasma tenga conductividad finita.

e Flujos convergentes de material. En regiones donde vale el conge-
lamiento magnético (conductividad infinita), el campo magnético es ar-
rastrado por el fluido al moverse. Luego, si las lineas de fluido de los
plasmas se desplazan en una direccidon convergente, las lineas de campo
magnético también se acercan entre ellas.

e Regiones con polaridades de campo magnético opuestas. Cuando
lineas de campo magnético paralelas y de polaridad opuesta se acercan a
una corta distancia, las corrientes de plasma no pueden sostenerlas si la
conductividad es finita y las lineas reconectan.



Condiciones para un evento de reconexion magnética

ideal MHD

ideal MHD \\'

kinetic theory ) ‘ resistive MHD



Magnetic Reconnection

(wikipedia)




La velocidad con que el plasma es acelerado es del orden de la velocidad de

Alfvén del plasma:
B

VPHo

donde B es la intensidad del campo magnético, p es la densidad y pg la perme-
abilidad magnética del plasma previo a la reconexion.

La eficiencia de aceleracion de este proceso depende de la tasa de reconexion
del campo magnético. Si la misma es alta, la reconexién es rapida y el proceso
es eficiente.Una alta tasa de reconexion reuqgiere un medio turbulento.
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las relativistas
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Dependiendo de las condiciones

en el plasma, el indice espectral de lal espectro de particulas resultante puede

ser p < 2.9.
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stretched magnetic field line
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