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PROLOGO

El titulo de esta movograkia es muy amplio, la Lisica de jets abarca pric-
ticamente todas las disciplivas de [a Lisica covocidas, desde o mitica mechvies
cwintics, pasando por la terreval mecivics de (luidos, o la colosal relatividad

general. No me encventro en condicioNes de realizar v trabajo de tal maguitud.

Esta movograkia se focaliza mayormente ev los aspectos fevomenolégicos de [a
fisica de jets. Alguuos de los temas desarrollados ew este trabajo son tratades
con mayor profundidad gque otres, por ejemplo: aceleracion de particulas relativis-
tas, estabilidad, procesos radiativos, y aspectos relaciovados con emision ew altas
evergias en general. Estos temas, lejos de ser los mis importantes, sow los de mi
especial invteres, y ese es el ovico motive por el cwal me detuve ev mayor detalle
en ellos. Me hubiese qustado realizar uv analisis mis profunde de algunos temas,
pero escaps A los propésitos de este trabpjo. Cabe destacar gue [a materia a
la cual corresponde esta monografin trata sobre astrofisica de agujeros wegros,

de modo gue se hace mayor hiveapie ew los jets en el entorno de agujercs wegros.

Ca observacion de jets es un tema tan abarcative como la fisica de jets misma,
e ivvoluera todas las evergias del espectro electromaguético. Por este motive, los
aspectos observaciovales de [a fisica de jets son mencionados brevemente cuando

lo covsidere oportune.

Ca bibliografia consts de los trabajos gue usados para & movograkia, gue sow
en su mayoria articulos de revision. Para profundizar ew algow tema ew particular
y obtever bibliografia mis detallada recomiendo dirigirse a los trabajos citados y

A su vez & los trabajes en ellos citados.



1. INTRODUCCION

1.1. Breve resena histérica

En 1918 Curtis escribi6 “a curious straight ray ... connected with the nucleus’ (ver Fig. 1.1)
en la descripcion de una imagen optica de M 87 (NGC 4486). Ya durante la década del ’50 el
término “‘jet” se utilizaba para describir esta caracteristica que parecia asociada con la eyeccion
de materia desde la region mas interna de la galaxia (Baade & Minkowski 1954). En 1956 se midio
la polarizaciéon del jet de M 87, respaldando la idea de que el material observado era un plasma

que emitia radiacién sincrotréon emparentado con el famoso remamente de supernova Crab.

Fig. 1.1: Tmagen de M 87 del HST (composicion en el UV cercano y en el IR cercano)

Shklovskii (1963), en un intento por explicar las fuentes de radio dobles y el jet de M 87,
plante6 muchas ideas que juegan un rol importante en las teorias actuales: la acreciéon de materia

en el potencial gravitatorio de un nicleo galactico; el calentamiento del plasma resultante estalla
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a lo largo de un eje preferencial; el lanzamiento al espacio intergalactico del flujo de materia; y
la re-energizacion de los electrones en el fluido. De todos modos el modelo aun no consideraba

la idea de un flujo continuo, transportando energia en la forma de movimiento macroscépico.

Bolton, Stanley & Slee (1949) hicieron el primer intento de identificar una fuente de radio
con un objeto extragalactico. Discutieron las posibilidades de que el transporte de energia a las
fuentes de radio sea llevado a cabo en forma de haces; un proceso de colimacién convierte gran
parte de la energia interna de un plasma caliente en energia de movimiento global, y esta energia
serd liberada a gran distancia de su lugar de generacién, donde es randomizada, tal vez mientras
el haz interactia con el medio. Unos anos después del nacimiento del modelo de haz (beam), se
realiz6 el primer mapa mostrando caracteristicas de jets, y se asociaron las estructuras tipo jet

en radio y en 6ptico de M 87.

Recientemente se descubrié que los jets también podrian producirse a escalas menores en sis-
temas binarios estelares. La detecciéon de corrimientos Doppler periédicos muy pronunciados en
las lineas opticas de SS 433 resultaron en la propuesta de un modelo cinematico (Fabian & Rees
1979, Milgrom 1979) que consistia en dos jets de materia colimada precesante. Observaciones en
radio mostraron la presencia de jets salientes, confirmando completamente el modelo cinematico.

(Spencer 1979, Gilmore et al. 1981).

Desde el descubrimiento de Scorpius X-1 en radio (Ables 1969), se sabe que algunas binarias
de rayos X son fuentes poderosas de emisiéon no térmica variable. Se pensaba que esta emision
se debia a la eyeccion de nubes emisoras de radiacion sincrotrén, pero la verdadera confirmacion

de los jets en radio llegd con la observacion de SS 433.

En los ultimos anos se ha descubierto que eyecciones de materia colimada pueden producirse
en muchos entornos estelares cuando un disco de acrecion esta presente. Se sabe que jets emanan
de objetos tan diversos como estrellas muy jovenes, nicleos de nebulosas planetarias, y enanas
blancas acretantes que aparecen como fuentes de rayos X muy suaves (supersoft). Estos tipos
de jet estelar tienen velocidades no relativistas y su emisién asociada es dominantemente térmi-

ca. FEn todos los tipos de fuentes que presentan jets se cree que un disco de acrecién esta presente.

Atn no se ha dado una definicién de jet: un jet es una emisioén colimada de particulas y cam-
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pos electromagnéticos; pero mejor es dar una descripcion del sistema que estamos considerando.
En blazares y microcuasares radiacién emergente del disco puede ser una fuente importante de
fotones semillas del jet. En gamma ray bursts (GRBs) el disco es muy opaco a la radiacion electro-
magnética y se enfria mediante la emisiéon de neutrinos de energias ~ MeV. Mas aun, el jet debe
atravesar la envoltura de la estrella progenitora, transportando un shock muy fuerte. Este shock
puede dar lugar a emisién adicional de rayos v y neutrinos en los primeros instantes. En micro-
cuésares una estrella companera estara presente. Su radiaciéon y viento estelar pueden interactuar
con el jet y pueden contribuir con opacidades adicionales. A continuacién se presenta una bre-

ve descripcién de las fuentes que albergan jets y de la observacién de su emisiéon en altas energias.

1.2.  Fuentes de Jets

[~ Radio, ¥-rays

Companion
star

then radio

UV and
visible

Supermassive / Stellar-mass
black hole / / black hale

retion disk
{100km)
7 " Accretion disk
Accretion disk = (1 billion km)
(1,000 km diameter) y

Helium

Hos'tlg alaxy i Hvd.mg-e"

Microquasar Quasar Collapsar

17 Microblazar 17 CEINEREVR L

Fig. 1.2: Esquema de fuentes de jets: microcuésar, cuasar y collapsar (GRB) y sus distintas escalas de

Mirabel & Rodriguez (Sky & Telescope May 2002)
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1.2.1. Blazares

Muchas radio fuentes extragalacticas compactas , llamadas blazares, resultan ser muy lumi-
nosas segun observaciones del Compton Gamma Ray Observatory (CGRO), poseen un espectro
duro en rayos 7. Las radio fuentes compactas son miembros de una clase més grande de obje-
to, constituyen aproximadamente el 10 % de los Nucleos Galacticos Activos (AGNs), designadas
como radio loud, que presentan jets extendidos en radio. La variacién y el movimiento supralu-
minico de nudos (knots) usualmente observados en radio en los blazares indican que estos jets
se desplazan a velocidades relativistas. De acuerdo al modelo de unificacién, tanto las radio
fuentes compactas como extendidas pertenecen a la misma clase de objetos fisicos, distinguidos
observacionalmente por su orientacién respecto del observador. Los jets que apuntan en nuestra

direccioén se clasifican como blazares.

Casi 100 blazares estén listados en el tercer catdlogo EGRET como fuentes de rayos 7 con
energias entre 0.1 y 20 GeV. Sus distancias y luminosidades v abarcan un gran rango, las fuentes
més poderosas exiben luminosidades isotropicas ~ 104 erg s™1. A pesar de los esfuerzos observa-
cionales no se han logrado observar radio fuentes extendidas (radio-quiet AGNs) en rayos . Esta
asociacion aparente de fuentes AGN de EGRET con radio fuentes compactas apoya fuertemente
el modelo unificado, sugiriendo que los rayos 7 son producidos dentro del jet y son desviados,
con un factor de desvio fi, = 6#2/2 ~ 1073 - 1072, donde 0 es el angulo de semiapertura del jet.
El especto de energia en el rango 0.1-10 GeV puede ajustarse por leyes de potencia, con indices

espectrales entre 0.7 y 1.4.

Algunos blazares también presentan emisién v en muy alta energia. Cerca de una docena
de Blazares se han reportado como fuentes de muy alta energia (E > 100 GeV). El espectro de
energia en este rango se ajusta con una ley de potencias con un corte a altas energias (~ TeV).
Esencialmente todas las fuentes de muy alta energia son objetos BL Lac con méximos a altas
frecuencias (HBL) ubicados a redshifts relativamente bajos (z < 0.2). La tnica excepcion es la
radio galaxia FRI M87. Los objetos tipo BL. Lac son blazares que presentan lineas de emision
muy débiles o no presentan, en contraste con los radio cuasares de espectro chato (FSRQ) que
exiben lineas anchas de emisién en el 6ptico. Esto sugiere que en objetos tipo BL Lac la emision

del disco esta fuertemente suprimida.
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El amplio espectro de los blazares esta caracterizado por dos componentes principales. Una
componente a bajas energias y otra a altas energias. El cociente de luminosidades de las compo-
nentes espectrales de alta y baja energia es tipicamente grande en las fuentes mas poderosas y
del orden de 1 en los objetos tipo BL Lac. La emision desde radio a UV es mayormente radiacién
sincrotrén de electrones no térmicos. El origen de la emisiéon en altas energias todavia esta en
debate. Puede ser debida a dispersion Compton inversa (IC) de alguna radiacion semilla por
electrones, o puede tener origen hadronico. Fuentes de fotones dispersados incluyen la radiacion
sincrotrén generada en el jet o radiacién externa, probablemente radiacién continua proveniente
de la region més interna del disco de acrecién, que directamente entra al jet o es dispersada a

través del jet por el gas que lo rodea.

1.2.2. Microcuédsares

Los microcuésares son sistemas binarios de rayos X (XRB) que exiben jets relativistas en
radio. Se cree que estos sistemas consisten en un agujero negro (AN) o estrella de neutrones y
una estrella compafiera gigante. Se transfiere masa de la estrella a través de un disco de acrecion
y la presencia de los jets los hace muy similares a cuasares pequenos. El andlogo no es solo
morfologico, se cree que los procesos fisicos que gobiernan la formacion del disco de acrecion y

la eyeccién de plasma en los jets son los mismos en ambos sistemas.

Existen diferencias importantes en el entorno que pueden afectar la emision resultante del
sistema. En particular, en microcuasares con estrella companera muy masiva (HMMQ) la radia-
cion y el viento emanando de la estrella companera interactian con el jet, dando lugar a emisiéon
en altas energias y neutrinos. Cuando el objeto compacto es una estrella de neutrones (pulsar)
emisién de alta energia puede surgir de la interacciéon del viento del pilsar con la radiacién es-
telar. La emision de alta energia en HMMQ esta modulada, debido al movimiento orbital del

sistema.

El comportamiento temporal de los microcuésares parece ser un tanto complejo. Exiben
grandes variaciones en la amplitud en un amplio rango de energias y escalas de tiempo. Las
caracteritisticas de la emision dependen del estado espectral del sistema en rayos X: soft/high
or low/hard. Los episodios de eyeccion se clasifican en varias clases segtin la emision sincrotron

producida en el jet y la escala de tiempo caracteristica del evento. La correlacién entre la emi-
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sién X y la emision sincrotrén indica claramente una conexién entre el proceso de acreciéon y la

actividad del jet (ver Sec. 3.2).

1.2.3.  Eruptores de rayos v (GRBs)

Los GRBs se dividen en dos clases: largos y cortos, segiin su duraciéon que es de unos pocos
segundos. Los GRBs largos se cree son producidos por el colapso de una estrella muy masiva,
individual o miembro de un sistema binario. Los GRBs cortos se formarian por la fusiéon de dos
objetos compactos, una estrella de neutrones con un AN o un sistema binario de dos estrellas de

neutrones.

La potencia isotropica de los GRBs oscila entre 10°°-10%* erg s~!. Una gran fraccion de esta
energia es liberada durante la primer fase de emisiéon que, en GRBs de larga duraciéon, dura
decenas de segundos. Esta fase es seguida por otra de mayor duracioén, en la cual tipicamente se
observa emision, denominada afterglow, desde rayos X a radio. La emisién de la energia inicial

puede ajustarse con una ley de potencias quebrada.

Los valores observados de la potencia y los quiebres en las curvas de luz de los afterglows
evidencian la existencia de colimacion en los flujos emisores en los GRBs 56.57. La formacion
de éstos jets seria basicamente la misma que en los objetos anteriores, asociada a la acrecién,
rotaciéon de un objeto compacto y la configuracion del campo magnético. Como se mencion6
anteriormente, una diferencia importante entre los discos de acreciéon de GRBs y los otros es que

se enfrian por la emisién de neutrinos, y no por la emisiéon de fotones.

1.2.4. Objetos estelares jévenes

En sus etapas més tempranas de formacion las estrellas acretan materia del entorno. Debido
a la presencia de momento angular en el gas que conforma el material interestelar, una parte del
material serd acretado en forma de disco. Estos discos generan campos magnéticos a gran escala.
La protoestrella rotante también cuenta con un campo magnético, que se acopla con las regiones

internas del disco de acreccion.
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La acrecién, la rotacién y un campo magnético a gran escala con la geometria apropiada
conlleva a la formacion de vientos colimados o jets desde la regiéon interna del disco, desde la
estrella, o del disco de acrecion -aunque estos altimos son mas anchos y mas lentos- (Ustyugova
et al. 2006). La mayor diferencia entre los discos de acrecion de los objetos estelares jovenes y

aquellos pertenecientes a objetos mas compactos, es que son mas frios y tienen mayor resistividad.

Fig. 1.3: Imagen optica del HST de un YSO (Herbig Haro HHA4T).



2. PROPIEDADES FiSICAS Y ASTROFiSICAS BASICAS

2.1. Regiones de flujo

En el modelo standard de aceleracion magneto-centrifuga de jets producidos por un disco
de acrecion hay tres regiones bien definidas. La primera es el disco de acrecion; aqui la energia
cinética de rotacion (tal vez tambien la presion del gas) doimina sobre la densidad de energia
magnética. Como consecuencia, las lineas de campo co-rotan con el disco en esta region: estan

“aferradas” al disco.

Alfvén surface

fel)
/
/

not force free
pviz B

8n

Fig. 2.1: Regiones en un flujo acelerado magneticamente desde un disco de acrecion (el objeto compacto
se considera a la izquierda del esquema). En la atmosfera del disco hasta la superficie de Alfvén
el campo magnético domina por sobre la presion del gas y de la energia cinética del flujo. Esta

es la region de aceleracion centrifuga.

La segunda region se extiende sobre y por debajo del disco. Considerando que el disco es frio,
la atmosfera del disco tiene una baja densidad y una baja presiéon. En esta region, la presion
magnética domina sobre la presién del gas , de modo que el campo debe ser aproximadamente
“force-free” [V x B] x B = 0. El campo magnético fuerza al flujo de gas a co-rotar con el disco, con
solo la componente de la velocidad en direccion del campo sin restriccion por la fuerza magnética.

El flujo experimenta una fuerza centrifuga que lo acelera en la direccion de las lineas de campo,
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como si fuese transportado en una serie de tubos rigidos aferrados al disco.

Esta aceleracion depende de la inclinacién de las lineas de campo: existe una fuerza neta
hacia arriba sobre las lineas de campo solo si estas estan inclinadas hacia afuera lo suficiente. Las
lineas de campo mas paralelas al eje no aceleran un fluido. Las condiciones para la aceleracion
y colimaciéon de alguna manera entran en conflicto entre ellas. Las explicaciones de porque se
observan jets con alto grado de colimacién requieren de argumentos adicionales.

Finalmente, mientras el fluido se acelera y la fuerza del campo decrece con la distancia al
disco, la aproximacion de co-rotacion rigida del gas con las lineas de campo deja de ser vélida.
Esto pasa aproximadamente en el radio de Alfvén: el punto donde la velocidad del flujo es
igual a la velocidad de Alfvén. En este punto el flujo ha alcanzado una fraccion signicativa de
su energfa térmica. Las lineas de campo comienzan a quedarse atras, y como consecuencia se
tensan formando una espiral. Mas alla del radio de Alfvén (rp), la tasa de rotacion del fluido
gradualmente desaparece por la conservaciéon del momento angular, mientras el fluido contintia
expandiéndose lejos del eje. Si nada mas estuviese ocurriendo, el campo en esta regiéon seria
mayormente acimutal, con un loop de campo acimutal sumado al flujo por cada 6rbita del punto

de anclaje, ver Fig. 2.2. De hecho, este estado se supone que no sobreviva mas alla de la distancia

TA.

R v
/” __—’<>/’
e /_.:,)/
= e
A AN
=] ~.Alfvén surface

/,v
-9~

— W —
Wy

g
”~

Fig. 2.2: Mas alla de la distancia de Alfvén las lineas de campo se retrasan respecto de la rotacion de
sus puntos de anclaje y se enroscan en un espiral (esta figura es muy esquemética porque la

superficie de Alfvén en realidad tiene una forma mas compleja). (Spruit 2010).
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2.2.  Lanzamiento, aceleracion y colimacion

Las tres regiones de la Fig. 2.1 juegan diferentes roles en la formacion del jet. En la superficie
del disco, tiene lugar una transicion desde el interior, de alto parametro 3!, a la atmosfera del
disco dominada magnéticamente. Esta también es la regiéon que determina la cantidad de masa
fluyendo hacia el jet: es la region de lanzamiento. A cierta altura en la atmosfera el el flujo

alcanza la velocidad del sonido (en realidad alcanza la velocidad magnetosnica lenta v. dada por

2

2 = 20} /(2 +v3})). Si la densidad en este punto es py, la tasa de flujo de masa es 1 & cspp.

v

Cuando la temperatura en esta region es alta, por ejemplo debido a la presencia de una
corona, la atmosfera se extiende mas arriba por encima de la superficie del disco, y es maés
facil que comience un flujo de materia. Si la atmodsfera del disco es fria la densidad del gas
decrece muy rapidamnte con la altura y la tasa de flujo de masa depende sensiblemente de las
condiciones fisicas cercanas a la superficie del disco. Como estas condiciones no pueden calcularse
con suficiente detalle para modelos realistas de discos, la tasa de flujo de masa usualmente se
considera un parametro libre.

Después de ser eyectado, el flujo es acelerado primero por el efecto centrifugo, a una distancia
del orden del radio de Alfvén. La velocidad del flujo aumenta aproximadamente de forma lineal
con la distancia al eje de rotacion.

Para que la aceleracién por mecanismo centrifugo sea efectiva, las lineas de campo deben
estar inclinadas hacia afuera: el efecto centrifugo no actia en lineas de campo paralelas al eje
de rotacion. En el modelo de aceleracién magnética, el alto grado de colimaciéon observado en
algunos de los mas espectaculares jets debe genearse mediante otro proceso adicional, mas alla

de la superficie de Alfvén.

2.3. Descripcion del flujo

Sean o, p/, € y I = (¢ +p')/p'c? la densidad de masa propia en reposo, la presion total,
la densidad total de energia, y la cantidad h’ definida como entalpia especifica del fluido, en el
sistema co-moévil respectivamente. El tensor de energia-impulso toma la forma

1 1
T = p'huuf + p'g*? + E(F”Ff - EgaﬁFz), (2.1)

Donde u® es la tetra-velocidad, F,, = 0,4, — 0, A, es el tensor electromagnético, y g0 es

el tensor métrico. La dindmica del fluido esta gobernada por la conservacion de la energia y del

L E] parametro 8 es el cociente entre la presion del plasma y la presion magnética.
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impulso,
T 5=0, (2.2)
la conservacién de la masa,
(p'u®);a =0, (2.3)

y las ecuaciones de Maxwell. Considerando un fluido ideal magnetohidrodindmico (MHD), la ley
de Ohm da una condicion adicional, u®Fy g = 0. Despreciando la fuerza gravitacional, usando la

expresion para TH el flujo de energia puede expresarse como
T% = p/h'Tu + S*, (2.4)

donde T es el factor de lorentz macroscopico del fluido, v* = u¥ /T la velocidad correspendiente,
y S* la componente k-ésima del flujo de Poynting. La condicion de conductividad infinita implica
que el campo eléctrico propio debe anularse, i.e. E=E+oxB /e = 0. Si ademés el campo
magnético es toroidal, es decir B = B¢<£, en cuyo caso B 1 U, el flujo de Poynting se reduce
a§ = Bzﬁp /4m. Para un jet conico esta es una buena aproxiamcion lejos del cilindro de luz
Ry, = ¢/, donde la razon entre la componente toroidal y poloidal del campo magnético satisface

ByB, ~ R/Ry, >> 1, con R el radio cilindrico.

La potencia total del jet se obtiene integrando 7% sobre una superficie ¥ perpendicular a
las lineas de flujo del jet. Considerando un jet conico con un édngulo de apertura 6, y usando la

ecuacion anterior se obtiene,
L= / TS, = Tu"p' W m0r2(1 + o). (2.5)
N

Donde o = B"?/4mpc?h es el conciente entre los flujos de energia cinética y de Poynting. Esta
relacionado con la tetra-velocidad de alfvén en el sistema co-movil mediante v/, = cy/o (¢, esla
componente de la tetra-velocidad de Alfvén en la direccion de propagacion de las ondas, medida
desde el jet). L; se conserva. El flujo de masa arrastrado por el jet se obtiene integrando la Ec.

2.3:
M = p'u"n0%2. (2.6)

Este flujo de masa se conserva en primera aproximacion, excepto en situaciones en las cuales

el contenido de la masa en reposo se altera significativamente mediante procesos como creaciéon y
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aniquilacion de pares o périda de neutrones (neutron leakeage). Si M se conserva tomando o = 0
y h =1 en las Ecs. 77 y 2.6, es inmediato ver que el factor de Lorentz asintotico esta limitado

por

Lj (2.7)

Poo < 25

En el caso de jets dominados magnéticamente, para los cuales ¢ >> 1, acelerarse hasta
adquirir un factor de Lorentz I' = L/ M¢? origina una conversion eficaz de energia magnética
a cinética. Esto es dificil de lograr por conversiéon directa para un plasma MHD ideal. Consi-
dérese un flujo dominado magnéticamente, de seccién coénica, por encima del cilindro de luz,
donde el campo magnético es casi toroidal. La conservacién del flujo magnético implica que
V'By = u"B'y r~1, lo cual implica que en el limite relativista (v" ~ 1) el flujo magnético
Lp =~ FQUT(B$/47T)7T92T2, se conserva en buena aproximacién. Como tanto L; y Lp se conser-
van, también lo hace Ly, = Lj—Lp y 0 = Lp/Ly, demostrando que, al menos para lineas de flujo
conicas, la conversiéon directa de energia magnética en energia cinética es altamente ineficiente.
Un comportamiento similar se ha observado en otros modelos similares. Se cree que la conver-
sién lenta de energia es una consecuencia de la geometria del campo magnético involucrada. De
hecho, anélisis recientes han demostrado que la conversiéon eficiente de campo magnético puede
alcanzarse en el caso de un campo parabolico. Otras soluciones al problema de o (the o problem)

incluyen reconexion magnética y disipacién por inestabilidades MHD y del plasma.

La tabla 1 muestra los rangos de variaciéon tipicos de luminosidad, factores de Lorentz y
escalas de variabilidad, para diferenes objetos astrofisicos. Generalmente se espera que algunas
propiedades se escalen con la masa del AN. Es conveniente medir las luninosidades en unidades
de la luminosidad de Eddington ? Lggq = 103®mpy erg s—!, v las distancias en unidades del radio
de Schwarzchild, r, = 3 x 10°mpy cm. Denotamos L; = L;/Lgqq a la potencia adimensional del
jet y por 7 = r/ry el radio adimensional. Una eleccion candnica de parametros es £; ~ 1, mpn
~ 10% para AGNs; L; ~ 1, mpy ~ 3 para microcudsares; L; ~ 10'2, mpy ~ 3 para GRBs. En

términos de estos parametros la densidad de energia propia del jet esta dada por

L; L
’ j j -3
= — m 2.8
Y em(T0)2r2 mpur?(I0)? e ¢ ’ (2:8)

2 La luminosidad de Eddington corresponde a la luminocidad a la cual la fuerza de radiacion saliente de la

acrecion iguala a la fuerza de gravedad. Para acrecion esférica de hidrogeno es aproximadamente ~ 10%% (m/Mg)

—1
erg s
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Tab. 2.1: Parametros caracteristicos de fuentes de jets relativistas.

L; lerg s71] r At

GRB 10*7 —10% 10?2 —10? milliseg—min
AGN 10*2 —-10* 5-50 horas—dias
MQ 103" —10* 1-10 dias

y el campo magnético propio por
AN emLile)/2 £\ 12
p= 2eBLI/O g (S8R gt g, (2.9)
(HF)T MBH
donde (g = LB/L; = 0/(140). La densidad barionica en el sistema co-movil puede ser expresada

en términos de 7, la fraccion de energia del jet correspondiente a bariones no relativistas,

npL; -3

P =100 —2 L . 2.1
ny = 10 o202 cm (2.10)

Atn si el campo magnético domina la dindmica del fluido la mayor parte de la luminosidad
serd transportada por la materia. De acuerdo a la naturaleza de esta dltima, el jet puede estar
dominado (en el sentido de quien transporta la energia) por protones y electrones o por elec-
trones y positrones. Lo primero se espera que ocurra en jets MHD, se llama un jet hadroénico,
lo segundo ocurre en un jet dominado por el campo magnético y se llama jet lepténico. Los
jets que son alimentados por acrecién o por la energia de rotacion de AN rotantes con arrastre
de material, daran lugar a jets hadronicos, mientras que AN rotantes en un medio muy diluido
puede dar lugar a un jet lepténico, de hecho una onda electromagnética colimada muy energética

transportando solo electrones y positrones creados por creaciéon de pares en la base del jet.

Los jets energizados por la rotacién de un AN se cree que consisten en plasmas de pares
electréon-positron, mientras que flujos de discos rotantes se considera son plamas normales for-
mados por iones y electrones. Estas asociaciones sin embargo no son exclusivas. Como los ANs
aislados no soportan campo magnético, un campo enroscado sobre el AN necesita la presencia
de un disco de acreciéon para maneterlo en su lugar. Por lo tanto, es muy probable que parte del
jet acelerado por el AN sea alimentado de materia del disco, en lugar de un plasma de pares

generado in situ.
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En jets donde el campo magnético es no dominante o en jets MHD, la energia cinética de
las particulas asociadas a su movimiento en la direccion del jet (es decir en la direccion macros-
copica ; e, = (I‘j—)mcz) se espera que sea més grande que la energia asociada a la expansion
del jet (eexp ~ muZ,,/2) y que la temperatura (i.e. ey = kT). Esto implica colimacion alta y
baja velocidad del sonido (c¢s) o velocidad de Alfvén (va) en el plasma del jet comparada con la
velocidad del jet. Es decir que el jet sera altamente supersonico/superalfvénico. Si no fuese asi, el
jet pudiera estar colimado por presion externa, pero seria muy dificil que continue colimado hasta
las distancias observadas. Para jets dominados dindmicamente por campos electromagéticos la
temperatura del plasma puede ser muy grande siempre y cuando la colimacién este garantizada,
es decir que la presion externa y la presiéon magnética deben ser mucho mayores que la presion
térmica. Si esto no es asi, el flujo serd no colimado. las distintas situaciones ocurriran en todo
jet, a diferentes etapas de su evolucion. El jet puede ser electromagnético/leptonico en la base
del jet, MHD/hadronico a través del arrastre del medio a escalas intermedias, e hidrodindmico
(el campo magnético no domina) a grandes escalas luego de que la energia electromagnética se

agot6 acelerando el jet.

Siempre que los jets sean eficientes radiativamente, brillardn intensamente y podran ser de-
tectados, pero cuando las condiciones en el plasma no son apropiadas para producir radiaciéon
dando lugar a radiaciéon muy débil, seran oscuros hasta sus zonas de terminaciéon. La radiacion
de los jets puede ser térmica (continuo y lineas), aunque la deteccion de jets térmicos es dificil
porque las densidades requeridas son altas y la temperatura y velocidad moderadas. La detec-
cién de emisién no térmica de jets, principalmente en radio, es mas comiin. Para ello, se requiere
que algunas particulas sean aceleradas a energias relativistas, bien sobre kT, y al menos con la
presencia de un campo magnético, ya que estos son los ingredientes de la radiacién sincrotrém.
Emision eficiente en alta y muy alta energia es posible si la radiacion y/o los campos de materia

son lo suficientemente densos. En el capitulo 5 veremos estos procesos en mayor detalle.

La disipacién de la energia macroscopica ocurre a varias escalas mediante distintos meca-
nismos. La variabilidad rapida de la emisién ~ observada en AGNs y en GRBs sugiere que una
fraccion significativa de la energia macroscopica ya se ha disipado a radios medianamente pe-
quefios 10% — 106rg. La disipacion de energia involucra shocks internos, shocks colimados, y/o
inestabilidades del campo magnético. La ultima posibilidad es relevante para flujos dominados

por el campo magnético, en los cuales la disipacion por shocks MHD es ineficiente. La conversion
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de energia magnética a energia cinética en jets dominados por el flujo de Poynting es un problema
de larga data. Se han desarrollado modelos de disipacién magnética y usados para calcular curvas

de luz en AGNs. Sin embargo, la fisica de disipacién magnética no se ha agregado a esos modelos.

Generalmente el radio al cual las ondas creadas por una fuente fluctuante se transforman en
shocks es rgiss ~ szyicét, donde v es el factor de Lorentz asociado a las ondas de perturbacién
(las ondas de Alfven), medidos en el sistema en reposo, y dt es la escala de tiempo caracteristica
sobre la cual los parametros del fluido inyectado varfan. Como 6t < rg/c, se espera que la

disipacion ourra en un radio 7giss > I'2 0

Tdiss > 3 % 10°mppl? cm. (2.11)

2.4. La terminacién del jet

Fl jet tendra tanta inercia que se mantiene colimado hasta distancias muy grandes desde el
objeto compacto. Entonces, lo que puede ocurrir es que el jet se frene por la presion del gas del
medio, dando lugar a dos shocks, uno en el medio mismo, y otro en el propio jet. Este tltimo
shock se desarrolla desde los inicios del jet, ya que en general vjet >> ¢s en el medio circun-
dante. El shock en el jet aparece sb6lo cuando la cantidad de material barrido por el jet es lo
suficientemente grande como para frenar la cabeza del jet con una diferencia de velocidad >>
¢s del plasma del jet. Aunque las estructuras formadas en esos casos se espera que sean bastante
estables, inestabilidades de Rayleight-Taylor y de Kelvin-Helmholzt generadas en la interfase
entre el jet shockeado y las regiones del medio pueden dar lugar a mezclas de ambos materiales

shockeados y patrones radiativos extranos.

A radios del orden de 10° — 10! re disipasion adicional de energfa ocurre, detras de los sho-
cks externos resultantes de la colisién del jet con el medio. Los l6bulos en radio observados en
radio galaxias (en particular en fuentes FR2) y microcuésares, y la emision afterglow en GRBs
son evidencias significativas de las ondas de choque asociadas. En GRBs y en otras clases de
supernovas tipo II el jet debe primero escapar de la envoltura densa de la estrella progenitora.
Esto da lugar a un shock radiativo que se propaga hacia afuera sobre la envoltura estelar. Bajo
ciertas condiciones fotones de alta energia y neutrinos de muy alta energia se produciran durante

la fase del shock de ruptura.
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La dinamica de las ondas de choque y las propiedades de la emisién del cocoon dependen de
los parametros del medio. En situaciones de inyeccién de energia impulsiva, como en GRBs o en
otras supernovas, la evolucién del sistema a un tiempo suficientemente posterior puede tornarse
self-similar. Durante esta fase en el caso ultra-relativista El factor de Lorentz para una onda
adiabatica decae con el tiempo del observador como I' t;bgs/ ¥ Esto resulta en un decaimiento
tipo ley de potencias del flujo tardio de los afterglows en GRBs. Las observaciones confirman que,
al menos en algunos casos, el modelo self-similar es una buena descripcion de la dinamica de la
onda de choque. Sin embargo, las limitaciones impuestas en los pardmetros del plasma chocado
son desconcertantes. Especialmente, la magnitud del campo magnético post shock inferido de las
observaciones es un factor ~ 108 mas grande que el valor tipico del campo en el medio intereste-
lar, sugiriendo que el campo post shock es de algun modo generado en el shock y alcanza escalas
MHD antes de decaer. Mas atn, observaciones recientes de la emisién afterglow temprana son

inconsistentes con las predicciones de este modelo.

2.5.  Campo magnético

Los campos magnéticos son necesarios para la acrecion, ya que pueden proveer el mecanismo
de disipacion que permite que el material del disco se acerque al AN en lugar de permanecer en
orbitas circulares keplerianas. Esto se supone que ocurre mediante las inestabilidades magneto-
toroidales (MRI). Estas inestabilidades se producen por el estrechamiento de las lineas de campo
que conectan regiones del disco con distinta velocidad angular. Este estrechamiento de lineas de
campo da lugar a tensién magnética y por lo tanto fricciéon entre anillos del disco de distinto
radio. Cuando la inestabilidad MRI se desarrolla, ocurre el arrastre turbulento de materia y

campo magnético hacia el atractor.

La ocurrencia de inestabilidades MRI, ademas de permitir la disipacién de energia en el disco
y por lo tanto la acrecién, genera campo magnético. Sin embargo, este aumento no puede ser muy
grande, del orden de 10 % de la presiéon de la materia acretada. Adicionalmente, para la eyeccion
de los jets se requiere que cierta cantidad de flujo magnético en el interior del disco mantenga
la polaridad el tiempo suficiente para permitir la formacién de los jets. Tal constancia en un
campo magnético implica campos magnéticos a gran escala. Ademas, el flujo magnético depende

de la topologia inicial del campo, que no cambia con el tiempo dado que las lineas de campo
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magnético no pueden cruzarse. por lo tanto, MRI no puede generar el campo magnético correcto.

Lo que atn no esta claro es la forma en que el campo magnético es advectado hacia el AN. Se
ha propuesto que debido a la presencia de la turbulencia MRI , la difusiéon del campo magnético
en las zonas externas del disco puede ser mas rapida que la adveccién en las zonas internas.
Sin embargo, algunos autores han propuestp que en la superficie del disco las turbulencias MRI
no se producen, y campos magnéticos a gran escala con la geometria y polaridad adecuada es

arrastrado a la region de lanzamiento del jet.

Usualmente se considera que campos magnéticos ordenados estan presentes en la aceleracion
magneto-centrifuga: un campo de polaridad uniforme roscando la parte interna del disco. Esto es
a veces elegido como una representacion idealizada de una configuracién mas complicada como
resultaria en un campo magnético producido por el disco. La configuracién ordenada tiene la
ventaja de la simplicidad: todas las lineas de campo ancladas al disco se extienden al infinito, y
el flujo puede ser una funciéon suave de la distancia al eje. Si el disco no es de polaridad uniforme,
algunas lineas de loops cerrados conectan partes de la superficie del disco en lugar de extenderse

a infinito, y el flujo sera irregular (patchy).

Un campo de polaridad uniforme, sin embargo, esta sujeto a una restriccién importante: no
puede crearse in situ por procesos locales en el disco. Solo puede existir como consecuencia o de
las condiciones iniciales o del flujo magnético entrando o saliendo del disco a través de su frontera
radial. Para verlo formalmente, considérese un circulo a r = R, z = 0 (en coordenadas cilindricas
r, ¢, z centradas en el eje), donde R puede ser el radio externo del disco, o la fronterna externa
radial de un dominio computacional. Sea S una superficie con este circulo como frontera, con
vector normal n, y sea ® = [ dSB-n el flujo magnético a trvés de esta superficie. Como V-B = 0,
® es independiente de la elecciéon de S, siempre y cuando la frontera en » = R permanezca fija,

y se toma S sobre el plano z = 0. De la ecuacion de induccién se tiene

0P = /drdgi)[v x (u x B)],. (2.12)
Con u,(0, ¢, z) = B,(0,¢,z) = 0 por simetria del sistema de coordenadas, esto da

0P = —/dqu[uZBT — u,B,], (2.13)

donde el integrando esta evaluado a r = R. La cantidad entre corchetes puede escribirse como

uy By, donde By, es el campo poloidal (B,, B,) y u; la velocidad perpendicular a el. El miembro
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derecho de la tltima ecuacién puede identificarse entonces como la adveccion neta de las lineas

de campo poloidales a través de la frontera externa.

Si este flujo de lineas a través de la frontera externa se anula, el flujo magnético neto @ es
constante. Se anula si a t = 0: no puede ser creado por procesos locales en el disco, incluyendo

dinamos a gran escala.

El flujo magnético a través del disco es entonces una cantidad global mas que una funcién
local de las condiciones cercanas al centro. Depende, si no de las condiciones iniciales, en la forma
en que el flujo magnético se transporta a través del disco en su conjunto. Como no es solo una
funcién de las condiciones locales en el disco, actiia como un segundo paramtero adicional al pa-
rametro global principal, la tasa de acreciéon. Esto tiene una conexioén observacional interesante:
no todos los discos producen jets, y los que producen, no lo hacen todo el tiempo. La posibilidad
sugiere por si misma que esta variaciéon esta relacionada con variaciones en el parametro de flujo

magnético del disco.

Una atracciéon particular de los campos magnéticos ordenados es que son significativamente
mas fuertes que los campos producidos por turbulencia MRI. La densidad de energia magnética
en campos MRI esta limitada a una (pequena) fraccion de la presion del gas en el plano medio
del disco. La fraccion exacta todavia parece depender de detalles tales como la resolucién numé-
rica, con valores optimistas del orden de 0.1, mientras que valores tan bajos como 0.001 se han

obtenido con las simulaciones de mayor resolucion.

La magnitud de los campos ordenados puede ser significadamente mas alta, limitada sola-
mente por la equiparticién de la energia magnética con la energia cinética orbital, o equivalen-
temente, por el balance de fuerzas magnéticas con gravitatorias. En la practica, inestabilidades
de intercambio ya establecidas con la fraccion de soporte contra la gravedad alcanza un pequeno
porcentaje. Para un disco fino, sin embargo, esto puede ser substancialmente méas grande que
el valor de equiparticién con la presiéon del gas, y la densidad de energia cinética orbital es un
factor (r/H)? més grande que la presion del gas en el plano medio. Campos magnéticos de esta
magnitud realmente suprimen las inestabilidades MRI. En su lugar, su magnitud esta limitada

por inestabilidades impulsando energfa magnética en lugar del roce en el movimiento orbital.



3. FORMACION DE JETS Y ACOPLAMIENTO DISCO-JET

3.1. Formacién de jets

No existe ain una teoria completa que explique la formacién de jets, es ademas un tema
extremadamente dificil de discutir de manera detallada y convincente debido a que los procesos

fisicos involucrados en la produccién de jets son extraordinariamente complejos.

Se han realizado un sin niimero de estudios sobre la fuente de energia, aceleracion y coli-
macion. Aparentemente existe una correlacion entre acrecion y formacion de jets (ver seccion
siguiente), un escenario ampliamente aceptado es aquel en el cual la fuente de energia de los jets
viene dada por la acreciéon. La materia acretada comienza a moverse siguiendo lineas de campo
ordenadas que se enrozcan en las porciones més internas del disco de acreciéon. Mediante fuerzas
magnetocentrifugas, el plasma es eyectado a través de estas lineas de campo magnéticas desde
el disco de acrecién en direccién perpendicular a él. La rotacion diferencial del disco de acrecion
dara forma espiral a las lineas de campo. Esta configuracién de campo acelerard y colimara el

plasma.

El modelo actual méas popular para el lanzamiento, aceleracién y colimacién de jets es un
modelo magnetohidrodinamico/electrodindmico. Un campo magnético muy fuerte en el centro
del motor junto a la rotacién diferencial sirven para convertir energia cinética de rotaciéon en
energia cinética del fluido. Un gradiente de presion magnética (més, tal vez, la accion de un
gradiente térmico y/o de presion) levanta el material del pozo de potencial, y el efecto pinch
(esfuerzo de hoop del campo magnético enroscado por la rotacion) colima el material en un jet.
El mecanismo anterior puede ocurrir en una variedad de sistemas. Para sistemas de estrellas de
neutrones, el campo magnétco y la rotacion del pilsar o protopulsar acelerara el plasma atrapado
en las lineas de campo (este plasma puede provenir tanto de la creacion de particulas en los spark
gaps como del material acretado). La eyeccion de material colimado a casi la velocidad de escape

de una estrella de neutrones (¢ ~ 0,5 ¢) oferece una explicacion natural para jets en pilsares y
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supernovas, y posiblemente en objetos tipo SS 433. En sistemas con discos de acrecién importan-
tes la combinacién de movimiento orbital y campo magnético disco-coronal pueden proveer un
mecanismo similar, propuesto por primera vez por Blandford & Payne 1982 (BP). Tales discos

de acrecion y vientos MHD pueden operar tanto en estrellas de neutrones acretantes como en ANs.

Finalmente, en sistemas compuestos por un AN acretante el campo magnético puede extraer
energia de rotacion del AN en dos formas distintas. El primer método, propuesto por Punsly &
Coroniti 1990 (PC), es realmente una extencion del mecanismo propuesto por Blandford & Pay-
ne aplicado a sistemas acretantes que son afectados significativamente por fuerzas de arrastre.
La rotaciéon del espacio en el entonrno de un AN, si es en la misma direccion de rotacién del
disco, acrecenta la potencia del viento MHD del disco. El acoplamiento a la rotaciéon del AN es
indirecta, a través de material que es acelerado a érbitas de energia negativa dentro de la ergos-
fera. Cuando el AN la acreta, esta materia cae al AN en un proceso de tipo Penrose. El segundo
método, propuesto por Blandford & Znajek 1977, utiliza acomplamiento magnético directo con
un campo que se desliza hacia el horizonte y también lo hacen el disco de acrecién o un viento,
similar a la estructura del viento de un pulsar. Ambos mecanismos se detallan brevemente mas

abajo

Existen razones teoéricas para creer que mas de un mecanismo MHD de lanzamiento de jets
opera tanto en objetos galdcticos como extragaldcticos. Meier 2003 sugiere que fluidos del tipo
BP son los responsables de los jets de menor velocidad (~ 0.1 ¢) en ANs, dandoles forma y tal vez
acelerandolos. El mecanismo PC/BP dentro de la ergosfera puede ser el responsable de muchos

jets que observamos en AGNs, cudsares y microcudsares.

La transferencia de energia que alimenta los jets es de energia gravitatoria a energia cinética

de rotacién, y de ahi a energia cinética del fluido a través del campo magnético.

3.1.1. Mecanismo de Blandford & Znajek

Objetos tales como la nebulosa del cangrejo (Crab) se sabe son energizados por un pulsar
central: una estrella de neutrones magnetizada rontante que libera su energia rotacional estacio-
nariamente a través de particulas relativistas y flujo electromagnético. Es interesante preguntarse
si puede un AN rotante liberar energia de rotaciéon como resulatado de procesos magnéticos como

los que ocurren en los pulsares.
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Fig. 3.1: Geometria de las lineas de campo en la formacion de jets de Bosch-Ramon 2009 (Notas del

curso).

Cuando un AN rotante es rodeado por lineas de campo magnéticas soportadas por corrientes
externas fluyendo en un disco ecuatorial, se induce una diferencia de potencial eléctrico. Si la
magnitud del campo es lo suficientemente grande, el vacio es inestable y produce una cascada de
produccién de pares electron-positron y se establecera una magnetosfera force-free envolvente.
Bajo estas circusntancias puede demostrarse que puede extraerse energia y momento angular del

agujero nergro.

Christodolou 1970 demostré que un AN de Kerr un a porcién de su masa en reposo puede

considerarse ‘reducible’ en el sentido de que puede ser removida y extraida al infinito. La masa
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"irreducible’ restante, que es proporcional al area del horizonte de eventos, puede interpretarse
termodinamicamente como la entropia del AN. (Bardeen, Carter, & Hawking 1973, Hawking
1976). Estamos interesados principalmente en agujeros negros de masa mayor o igual a una masa
solar, y en términos termodindmicos tales agujeros negros son cuerpos extremadamente frios. La
emisién cuantica espontanea de Hawking es despreciable por tanto la masa irreducible de estos
objetos jamas se reduce. La posibilidad de extraer la masa irreducible de un AN fue propuesta
por primera vez por Penrose en 1969 quien demostré que la existencia de o6rbitas de energia
negativa en la ergosfera que rodea a los AN de Kerr permite la extracciéon mecénica de energia

mediante ciertos mecanismos de colisién de particulas.

El material acretado por ANs esta probablemente magnetizado y posee sufieciente momento
angular para formar un disco. El flujo magnético estara congelado en el material acretado y
por tanto el campo cerca del horizonte puede hacerse muy grande, mucho més grande que en
el infinito. Blandford & Znajek analizaron el comportamiento de un AN rotante en presencia
de un campo magnético fuerte generado por corrientes externas fluyendo en un disco ecuatorial.
Usualmente se asume un disco de acrecién kepleriano, pero no es necesario. Es posible que un
disco de acrecién magnético este mantenido por el campo en lugar de por fuerzas centrifugas.
Este dltimo puede extenderse mucho mas cerca del horizonte de eventos que un disco de acrecion
centrifugo y no hay ninguna objecién relativistica fundamental para obtener una eficiencia del

~ 100 % en convertir materia acretada en energia en el infinito.

Cuando un AN rotacional esta situado en un campo magnético externo en el vacio, se induce
un campo eléctrico y el estado de menor energia tiene una carga finita en el AN. No hay, por
supuesto, radiacién de energia en esta configuracion. De todas maneras el campo eléctrico gene-
ralmente tiene una componente no nula paralela al campo magnético. Si el campo magnético y
el momento angular son lo suficientemente grandes, el vacio que rodea al AN es inestable porque
cualquier particula cargada sera acelerada e irradiara. Esta radiaciéon producird mas particulas
cargadas en forma de pares electron-positrén. Cuando las cargas son creadas tan libremente las
proximidades del horizonte se tornan aproximadamente force-free (este es un efecto puramente

electromagético y nada tiene que ver con la emision espontanea de Hawking).

Puede demostrarse que si la energia y el momento angular son extraidos solamente electro-

magneticamnete, la estacionariedad requiere que la magnitud del campo magnético decrezca con
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el radio. De este modo es posible extraer la energia gravitacional de la materia que esta cayendo
sin disipacién térmica en el disco y también colimar esta energia en direccién paralela al eje de
rotacion. Este proceso es similar al mecanismo de Penrose si se piensa en terminos de particulas
dentro del horizonte de eventos interactuando con particulas muy lejanas del AN a través del

campo magnético.

3.1.2. Mecanismo Magnetohidrodinamico

Punsly & Coroniti 1990 propusieron un mecanismo fisico que permite a campos magnéticos
de gran escala “torcer” AN rotantes en un contexto astrofisico. La fisica que involucra es que el
plasma en la ergosfera debe rotar. Por tanto, si el plasma de la ergosfera queda congelado en las
lineas de un campo magnético a gran escala, entonces puede impulsar un viento magnético al
infinito, similar a lo que ocurre en un pulsar. La potencia radiada por el AN en estos flujos es

mucho més pequena que que la propuesta en el modelo anterior.

El problema con los modelos basados en flujos que encierran el horizonte de eventos es que
el campo magnético esta excluido en la mayoria de los AN de interés. La energia de rotacion
de un AN es la fuente de potencia para los vientos salientes. Por tanto, interesan solo AN de
rotaciéon rapida, a = M, donde a es el momento angular por unidad de masa y M la masa total
del AN. La energia rotacional de estos AN podria mantener la anergia de disipacion observada
en fuentes extragalécticas durante el tiempo de vida de las fuentes. En otros modelos la fuente
del campo magnético externo se encuentra en una disco de plasma en orbita entorno al AN. Tal
disco, mediante torques tenderia a estar en el plano ecuatorial. Por lo tanto, el eje de simetria del
campo magnético estara alineado con el eje de simetria del AN. Desafortunadamente AN rotantes
rapidos excluyen campos magnéticos simétricos. Por tanto, se deben considerar escenarios més

eficientes para torcer AN de rotacién rapida.

Esta fue la motivacion del trabajo de PC. Se buscan lineas de campo magnéticas que se
enrosquen tanto la ergosfera como y el plano ecuatorial (y por tanto no el horizonte de eventos).
PC demostraron que cuandose introduce plasma en estas lineas de campo desde una fuente es-

tacionaria, un viento saliente magneticamente dominante es eyectado al infinito.

Las soluciones simétricas de las ecuaciones de Maxwell en el espacio curvo, en el vacio, no



3. Formacion de jets y acoplamiento disco-jet 28

extraen energia rotacional de AN. Debe introducirse plasma al AN para que se acople mecani-
camente al campo magnético. Como se considerd en el mecanismo detallado anteriormente, se
presupone la existencia de un disco de acrecion fuera del AN. Este provee la fuente del campo
magnético a gran escala e indirectamente las fuentes de plasma en la magnetosfera. El disco
de acrecién se considera luminoso como lo sugieren las observaciones. Se consive que rayos 7y
del disco colisionan consigo mismos, produciendo pares electron-positron. Esta es la fuente del

plasma.

Un AN rotante fuerza la geometria externa del espacio tiempo a rotar. Dentro de la ergos-
fera todas las trayectorias fisicas de las particulas aparentan rotar en la misma direccién vistas
por observadores estacionarios desde el infinito. Para observadores locales en la ergosfera miden
la energia de una particula positiva,y aparenta ser negativa para un observador en el infinito.
Localmente, estas trayectorias de energia negativa parecen rotar en direccién contraria respecto
del AN. Globalmente la componente de momento angular en torno al eje de rotaciéon del AN
aparenta ser negativa al ser vista por observadores estacionarios en el infinito (atn cuando las
particulas parecen rotar en la misma direccion que el AN). Es la fisica del plasma en esta region

la que acopla el AN al flujo de Poynting que es generado en los tubos magnéticos.

En este escenario se propone un modelo de vientos dominados magnéticamente en lineas de
campo magnético a gran escala que rodean tanto a la ergosfera como al plano ecuatorial fuera
del AN. Se crea plasma sobre estas lineas de campo tanto sobre como debajo del plano ecuatorial
mediante la creaciéon de pares. La gravedad atrae al plasma bajo las lineas de campo internas
y hacia el plano ecuatorial. El estado estacionario de estas dos corrientes de plasma es inevita-
blemente un disco de pares condensado en torno al plano ecuatorial. La inercia del plasma es
despreciable cuando se la compara con la densidad de energia magnética. Por tanto, el viento es

magneticamenete dominante sobre el disco.

Fl disco condensado es altamente conductor, entonces es de esperar que el campo magnéti-
co este congelado al plasma. Por el arrastre de los sistemas inerciales en la ergosfera, el disco
de plasma esta forzado a rotar en la misma direcciéon que el AN. Lejos del plano ecuatorial la
rotacion de las lineas de campo que son ancladas por el disco en rotacién inicia un viento salien-
te impulsado centrifugamente en los tubos magnéticos. Astrofisicamente, este viento dominado

magneticamente puede disipar su flujo de Poynting en un jet a gran distancia del AN.
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El campo magnético toroidal que esta asociado al flujo de Poynting tanto en el viento entran-
te como saliente es generado por una capa de corriente disipativa en la cima de la condensacion
del disco. El plasma debe constantemente establecerse sobre esta capa maés alta para reponer los
pares aniquilados en el interior si debe mantenerse una estructura estable y estacionaria sobre
el disco. De esta informacion se puede concluir que esta capa de corriente disipativa es un shock

lento switch off.

Las relaciones de Rankine-Hugoniot aplicadas al frente de choque revelan la naturaleza del
plasma del disco. Primero esta rotando a la minima velocidad angular permitida porque es dicta-
da por el arrastre de los sistemas inerciales. En consecuencia, parece estar sobre trayectorias que
tienen valores extremadamente grandes de energia negativa, vistas desde el infinito. El plasma
esta siendo calentado por resistencia en el frente de choque. El plasma del disco esta relativis-
ticamente caliente. Se enfria mientras se establece en torno del plano ecuatorial por radiacion
sincrotrén. En resumen, el disco es relativisticamente caliente, de energia negativa, condensado

de pares electron-positron.

La naturaleza del disco de plasma puede ser usada para deducir la energia global del fluido.
Como las particulas en el disco que radian los fotones sincrotrén tienen energia negativa, debido
a efectos de beaming relativistas es directo demostrar que estos fotones también estan sobre
trayectorias de energia negativa. De la misma manera fotones de aniquilacién estan sobre tra-
yectorias de energia negativa. Todas las trayectorias de energia negativa entran al AN. El disco
esta radiando un intenso campo de fotones de energia negativa entorno al AN. Estos fotones son
los modos superradiativos en la ecuacién de onda electromagnética. Ellos giran hacia el AN y
extraen energia mediante dispersion superradiante. Finalmente es la energia de rotacion del AN

la que alimenta el viento saliente.

3.2.  Acoplamiento disco-jet

Muchas de las ideas acerca de la relacion entre modos/tasas de acrecion y el tipo y poten-
cia de cualquier eyecciéon de materia asociada, también conocida como acoplamiento disco-jet,

viene de observaciones simultaneas en radio (algunas veces en infrarojo) y rayos X de sistemas
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altamente variables. La emision en radio (y a veces en el infrarojo) se piensa que proviene de
emisién sincrotréon de una estructura tipo jet, y que la emisiéon en rayos X es un trasador de
la acrecion (tasa, geometria, temperatura, hasta composicion). También se ha sugerido que una

fraccion significativa de la emision en rayos X en algunos estados debe provenir del jet.

La méaxima energia liberada asociada con la acreciéon de materia desde el infinito a un cuerpo
de masa M y radio R esta dada por GM/R. Es el cociente M/R el que determina la eficiencia

del proceso de acrecion.

Un AN que no rota -o un AN de Schwarzschild- tiene un horizonte de eventos a ry =

2GM/c? = 2r,, donde 7y es el radio gravitacional.

Esta dependencia lineal con la masa del AN implica que todos los AN no rotantes tienen la
misma eficiencia de acrecién, sin importar su masa. Existe una orbita interna circular estable
(ISCO), en torno a tales ANs, a través de la cual la materia cae rapidamente al horizonte de

eventos, y esto ocurre a 3rg, también independiente de la masa.

Los AN rotantes tienen horizontes de eventos mas pequenos y ISCOs méas pequenas. Un AN
rotante maximal - o AN Maximal de Kerr- tiene un horizonte de eventos y una ISCO ambos
arg = %’I“S. Esto quiere decir que en un AN de cualquier masa, la relacion M/R es la misma,
a menos de un factor seis. Este factor es insignificante frente al enorme rango de masas de AN
que se han observado en el universo, desde < 10 My a > 10° My. Ademas de la masa y del
spin, los ANs poseen solo una propiedad maés, la carga eléctrica. Dada la falta de observaion de

objetos a gran escala cargados en el universo, se considera que los AN son electricamente neutros.

La asombrosa escala invariante de la eficiencia de acrecion tedrica sumado a que los AN no
tienen otros parametros caracteristicos da lugar a pensar que los procesos de acreciéon en AN a

todas las escalas deben ser muy similares.

Sin embargo, las condiciones fisicas en las regiones mas internas del flujo de acreciéon no se
espera que sean idénticas. El valor fijo del cociente M /R necesariamente implica que la densidad
de la parte interna del flujo de acreciéon debe decrecer con el incremento de materia. A menos

que no haya cambios significativos en la geometria de la acrecién con la masa, el area de su-
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perficie a través de la cual la materia con momento angular significativo acreta, se escala como
M?. Entonces para dos AN, uno de masa estelar (~ 10 M), y otro supermasivo (~ 10° M),
acretando a la tasa de Eddington, que escalea linealmente con la masa, la densidad de material
acretado debe escalear como p ~ 1 /M? ~ M~!, i.e. un factor del orden de 10" mas denso en
el caso del AN de masa estelar. Del mismo modo, la temperatura efectiva del disco de acrecion
varfa con la masa. Esto puede verse de la siguiente manera: para la misma tasa de Eddington la
luminosidad emitida por acrecién radiativamente eficiente L oc M, y es emitida por un disco de
area que escalea como M?2. Para radiacién de cuerpo negro L oc AT*, donde A es el area emisora,

1/4

por lo tanto T oc M ~"/*. Por lo tanto los discos de acrecién en los AGNs méas luminosos deben

ser 100 veces mas frios que los microcudsares més luminosos.

Como la densidad de energia y la organizaciéon del campo magnético en el flujo de acrecion
(que deben ser importante para una viscocidad eficiente y la formacion del jet) varia con la masa

del AN, atn no se entiende completamente.

Basandose en méas de una década de observacines en radio y en rayos X, se han realizado
intentos en los tltimos anos para encontran patrones simples y unificados para el acoplamiento
disco-jet en binarias de rayos X. El analisis esta altamente basado en la suposicién de que la
emisién en radio esta asociada a flujos tipo jet. En términos relacionados con los estados en
rayos X, se ha demostrado que durante el estado high/soft de la bianria GX 339-4 la emision en
radio se suprime respecto al estado hard a luminosidades comparables. De hecho, este fenémeno
se habia observado hace dos décadas en Cygnus X-1. En esa época también se demostro que
mientras en el estado hard la misma binaria, GX 339-4, repetidamente mostraba una correlacion

de la forma
LGHradio X Lgoftxfray (31)

donde b = 0.7 £ 0.1. Se demostré que emision estética de espetro chato en radio (de indice es-
pectral @« = Alog S,,/Alogv ~ 0) como la observada en GX 339-4 en el estado hard, se observod

en todos los estados hard de las binarias de rayos X.

Mediciones en radio y en rayos X realizadas en varios sistemas en el estado hard han sido
consistentes con la misma relacién, y la supresion repetitiva de la emisién en radio en los estados

mas soft de Cygnus X-1 fue reconfirmada.
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Sin embargo, mas recientemente varios sistemas binarios en el estado hard se han descubierto

tales que su luminosidad en radio es mas baja.

Estos jets de espectro chato en el estado hard son de hecho muy poderosos, y no solo una
atraccion secundaria al evento principal de producciéon de emisién X. De hecho, la combinacion

. . 14 /0 .. 1,4
de dos acoplamientos no lineales, L;agio X Lg)(’7 (observada), y Lyadio X PJ ot (tedrico, donde PJ !

es la potencia total del jet, pero también observada) implican que Piet o L%(/ 2, y que mientras la
luminosidad en X de una fuente disminuye el jet dominaré sobre la radiaciéon. El objetivo primor-
dial es determinar la constante de normalizacién para la potencia del jet, que en una variedad
de métodos se ha establecido como comparable a la luminosidad X a tasas altas de Eddington,
dominando a bajas tasas de Eddington. El consenso actual es que en el estado de rayos X hard

las binarias de rayos X producen jets poderosos, relativamente estables, y de espectro chato, cuya

fuerza correlaciona de forma universal con la luminosidad en X.

Sin embargo, eventos espectaculares de eyeccion en radio se han observado, durante los cua-
les en algunos casos componentes en radio aparentemente supraluminicos han sido observados
alejandose del sistema. Estos jets también transportan una gran cantidad de potencia. Estas

eyecciones tan brillantes ocurren durante la transiciéon del estado hard al estado sofft.

A medida que los datos del acoplamiento entre acrecién y eyeccion en binarias de rayos X
crece, més intentos serios se han hecho de escalear las propiedades fisicas a AGNs. Los estudios
en microcudsares han dejado en claro que existe una dependencia fuerte entre la tasa de acre-
cién para un dado AN, y por supuesto una fuerte dependencia en una variedad de propiedades
con la masa del AN. Por tanto, algunos de los primeros intentos de escalear cuantitativamente
las propiedades entre microcudsares y AGNs involucran la masa del AN, la tasa de acrecién, y

alguna otro propiedad (la luminosidad en radio, o la frecuencia de quiebre de la ley de potencias).

La Figura 3.2 muestra un esquema del modelo simplificado para el acoplamiento disco-jet
en binarias con AN (presentado por Fender, Belloni, & Gallo 2004). El rectdngulo del centro
representa un diagrama de la dureza (del indice espectral) en la intensidad en rayos X hardness-
intensity diagram (HID); '"HS’ representa el estado ’high/soft’, "VHS/IS’ representa el estado
intermedio very high/intermediate y 'LS’representa al estado low/hard. En este diagrama, la du-

reza en rayos X aumenta a la derecha y la intencidad hacia arriba. El panel de abajo muestra
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Fig. 3.2: Modelo simple del acoplamiento disco-jet de Fender (2009).

la variacion del factor de Lorentz macroscépico del fluido con la dureza - En los estados LS y
hard-VHS/IS el jet es estable con un factor de Lorentz casi constante I' < 2, yendo del estado i
al ii a medida que la luminosidad aumenta. En algtin punto -usualmente corresponde al pico del
estado VHS/IS- I" aumenta rapidamente provocando un shock interno en el flujo. El estado iii
sigue en general por el cese en la produccion del jet en un disco dominado HS (iv). En este estado
la emisién en radio desvaneciente, opticamente delgada solo puede asociarse con un shock en el
jet que ahora esta fisicamente desacoplado del motor central. Como resultado las flechas solidas
indican el camino de un outburst transitorio en rayos X con un tnico episodio de produccién de
un jet opticamente delgado. El trazo de lineas discontinuas y el camino punteado indican el ca-
mino que sigue GRS 1915+105. Algunos otros transitos ocurren, endureciéndose repetidas veces
y después cruzando la zona iii -la linea del jet- de izquierda a derecha, produciéndo mas outbursts
opticamente delgados. Los esquemas en torno al rectangulo central illustran las contribuciones

relativas del jet (azul), la corona (amarillo) y el disco de acreciéon (rojo) a estas diferentes etapas.
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Exite una muestra de control que permite testear si las propiedades observadas son tnicas a
los AN, como por ejemplo si la presencia de un horizonte de eventos, es de alguna forma esencial
para los fendémenos observados. La energia potencial gravitatoria liberada por unidad de masa
acretada por una estrella de neutrones es muy similar a la de un AN. Ademas, en binarias de rayos
X con estrella de neutrones los patrones de acrecién son muy parecidos, incluyendo eyecciones
y largos peridos quiescentes, a los de binarias de rayos X con AN. Los puntos clave a comparar

SOIl:

= Las estrellas de neutrones parecen producir jets tanto estables como transitorios, igual que
los AN, con una relacion similar entre estados hard y outbursts (aunque poco observados a

la fecha).

= El cociente entre radio y rayos X es en general menor para binarias con estrellas de neu-

trones.
= Los jets de estrellas de neutrones estan menos apagados en los estados softs.
= Los jets de estrellas de neutrones son iguales o més relativistas.

= La correlaciéon radio-rayos X, aunque mucho menos medidas, parece ser més empinada en

P >14
un factor dos o mas, i.e. Lyadio,Ns < Lg ™.

Muchos de los puntos listados antes implican fuertemente que las bases de la formacién de
jets no necesitan de ninguna propiedad exclusiva de los ANs, tal como un horizonte de eventos.
Sin embargo, en términos de potencial gravitatorio las estrellas de neutrones son casi AN, y

entonces las similitudes no deben sorprender.

Para concluir, existen similitudes claras, tanto cuantitativas como cualitativas, entre acrecion
(luminocidad, estado) y jets (formacion, estado o transitorio) en ANs de todas las masas. Estos
enlaces proveen de herramientas para entender el feedback de los AGNs y su rol en la formacion
de galaxias y la evolucion de clusters, y para agudizar los procesos de formacion de jets relati-
vistas. Sin embargo, debe tenerse cuidado al sacar conclusiones generales acerca de los efectos
de las propiedades de los ANs, e.g. spin, en la formacion de jets, cuando se encuentran patrones
comparables de conducta (estrellas de neutrones) y también clases de objetos muy diferentes

(enanas blancas).



4. ESTABILIDAD Y COLIMACION

4.1. FEstabilidad

El concepto de jet depende de la premisa de que existen procesos astrofisicos que permiten
la formacion de chorros de plasma muy energéticos y altamente colimados, y ademés estos flujos
de materia y campo deben sobrevivir desde el motor central hasta las partes méas externas de la
fuente sin perder toda su potencia. En otras palabras, los jets astrofisicos deben ser capaces de
ser excepcionalmente estables, aunque hay fuentes en las cuales se requiere poca estabilidad. De
acuerdo a las observaciones hay jets que deben ser estables en distancias que exceden los Mpc

en los objetos més grandes, y del orden de 1 kpc en los més chicos.

La cuestion de si un plasma es estable o no es usualmente una cuestiéon acerca del com-
portamiento del sistema bajo pequenas perturbaciones. Si bajo la aplicacién de perturbaciones
infinitesimales un sistema tiende a relajarse y disminuir su tamafo se llama estable (o, estric-
tamente hablando, condicionalmente estable, dado que puede ser inestable bajo perturbaciones
més grandes). Si, por el contrario, las perturbaciones tienden a aumentar el tamano del sistema
y a producir cambios en la naturaleza del fluido, se dice que el sistema es inestable. El resultado
de la aplicacién de una inestabilidad es desbaratar el flujo por completo, producir un sistema
cadtico y turbulento, o (si el crecimiento de la perturbacion esta limitado por algtn proceso no
lineal) establecer un nuevo flujo estético. Ese nuevo fluido podra ser estable o inestable bajo la
accion de perturbaciones, y, en general, un fluido atravesard un ntimero de estados intermedios

metaestables antes de alcanzar un estado final estable o turbulento.

Las inestabilidades en plasmas pueden dividerse en 2 categorias: microestabilidades -cuyo
efecto primordial es cambiar las funciones distribucién de las particulas en el plasma y donde
los detalles de estas funciones distribucién son esenciales para su entendimiento- y macroinesta-
bilidades -donde solo las ecuaciones macroscopicas de movimiento del fluido son necesarias para

describir la inestabilidad-. Las microinestabilidades aparecen usualmente en pequenas escalas y
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provocan efectos pequenos en la estructura a gran escala del flujo. Por el contrario, las escalas
de longitud en las cuales las macroinestabilidades operan es de esperar que reflejen las escalas
fisicas del sistema (tales como el radio del jet). Los tipos clasicos de macroinestabilidades en
fluidos estan representados por las inestabilidades de Rayleigh-Taylor y de Kelvin-Helmholtz; en
plasmas estan representados por las inestabilidades de kink y de sausage en un jet con un campo
magnético acimutal tanto como las inestabilidades de Rayleigh-Taylor y de Kelvin-Helmholtz de
la MHD. La inestabilidad de Rayleigh-Taylor surge cuando un fluido denso esta por encima de un
fluido menos denso inmerso en un campo gravitatorio (o en un sistema de referencia acelerado), y
su efecto es que ’'gotas’ més densas de fluido penetren en el medio menos denso. La inestabilidad
de Kelvin-Helmholtz surge cuando dos fluidos estan en movimiento relativo en cualquiera de los
lados de la frontera que tienen en comun. Su origen puede rastrearse de la ecuacién de Bernoulli.
Si una onda capilar se forma en la interface, entonces el fluido que pase més rapido sobre la
onda ejerce menos presion, y la onda tiende a crecer. Los modos de Kelvin-Helmholtz crecen
convirtiéndose en estructuras de onda de choque y causan transferencia de materia a través de
la frontera. Para mayor detalle de las inestabilidades de Rayleigh-Taylor y de Kelvin-Helmholtz,

y de las ecuaciones de dispersion ver Blake (1972).

Desde su fase de colimacioén el jet ya tiene una componente de campo magnético acimutal
By que no puede despreciarse dindmicamente. Esta configuracion es inestable debido a la ines-
tabilidad de Kink. La inestabilidad se propaga en el plasma con una velocidad v ~ v,, donde
vy = B/ Viop es la velocidad de Alfvén. Si la velocidad de sonido del plasma ¢ es menor a la
velocidad de Alfvén la inestabilidad puede destruir el jet. Los jets conicos y de baja velocidad
de expanciéon eventualmente se destruyen debido a esta inestabilidad. Los jets que se expanden
més rapido que los jets conicos , o con campo magnético muy bajo (i.e. v, < ¢5) seran esta-
bles. La inestabilidad de Kink es més probable que ocurra cerca del objeto compacto, ya que
alli se espera que By sea més importante. A mayores distancias la aceleracion del jet reducira el

valor de By a valores por debajo del valor de equiparticién con la presion de materia (i.e. v, < cs).

Si el jet se expande mas rapido que la velocidad de Alfvén (basada en By), no hay tiempo
a que una inestabilidad comunique su informacion a lo largo del jet, y la inestabilidad quedara
suprimida. Sea z la distancia a lo largo del jet, y R(z) su radio. Como distancia de referencia z
se toma la distancia de alfvén (la distancia a la cual la velocidad del fluido excede la velocidad de

Alfvén segtun la componente poloidal del campo magnético). Se tienen las siguientes relaciones
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-donde el subindice 0 indica cantidades medidas a z = zp-
Bpo = Bgo 00 = vao, (4.1)
mientras que la velocidad del fluido, considerada constante, es una fraccion k de la velocida a zg:
v = kvp. (4.2)

La forma del jet R(z) depende de factores externos como los agentes de colimacion. Se

considera una relacion con la distancia de la forma

R= ez <i>a . (4.3)

20
De modo que € es el angulo de apertura del jet a la distancia de Alfvén. El flujo de masa m es

constante (se considera un flujo estatico), entonces
m = pR*v = pyR%v = poe®23v. (4.4)

A zg la componente polidal del campo es del mismo orden que la componente acimutal. Si no

hay disipasion , el campo acimutal varia con el radio del jet como

R\! z\
Bd’ ~ BpO R_O = Bp() % . (45)

La frecuencia de Alfvén (acimutal) es

wa(2) = vae/R, (4.6)

donde vay = By/(4mp 1/2 La tasa de inestabilidad, 7, es una fraccion de esto
¢ ¢

n = ywa(2). (4.7)

Reemplazando las expresiones de p y R queda
vao 2\ ©
= (—) : (4.8)
€20 20

din R din R )
p— p— p— —_. 4.9
e dt v dz az (4.9)

n_ <i>“"_ (4.10)

La tasa de expansion del jet, we es

El cociente es
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Para un jet cuya colimaciéon aumenta con el tiempo (« < 1) la tasa de inestabilidad sera més
grande que la tasa de expansién en algtin punto, y la inestabilidad de Kink seré importante. Jets
con (a > 1) no se tornan muy inestables, ya que la inestabilidad se congela rapidamente, porque
la velocidad de Alfvén decrece. Para un caso intermedio con un édngulo de apertura constante,
un jet conico (o = 1), el cociente permanece constante y si habréa inestabilidad depende de la

combinacion de factores del orden de la unidad ~/(ke).

En los casos inestables la inestabilidad se hara notable luego de cierta distancia, dependiendo
del nivel de perturbaciéon que exista en la fuente. En la mayoria de los jets observados la escala
de distancias es bastante grande. Atn una inestabilidad de crecimiento lento puede tener efectos
dramaticos que no son evidentes en simulaciones que cubrén una pequena porcién de las escalas

de longitud.

Cuando la inestabilidad esta presente, esta reduce el valor del campo acimutal (ya que esta
es la que gobierna la inestabilidad) hasta que la tasa de inestabilidad creciente se fije a un valor

similar al valor de la tasa de expansion.

Como el decaimiento de la energia magnética interna tiene un efecto de aceleracion en el flui-
do, una relacién entre colimacién y y aceleraciéon es de esperar. Los jets que atraviesan estadios
de colimacion efectiva deben adquirir una mejor conversion del flujo de Poynting por disipacion

de energia magnética.

A cierta distancia la presion externa se torna significante comparada con la presion lateral
del jet (cinética y térmica). Fuera de la atmosfera del disco de acrecion o la corona, el jet es muy
denso y su presiéon es muy alta comparada con la presién externa, pero a medida que se expande
su presion total decrece. Cuando la presion térmica del jet iguala la presion externa, se genera
un shock de recolimacién. Si este shock se repite algunas veces o es lo suficientemente fuerte, lo

cual depende del cociente inicial de presiones, puede destruir el jet.
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4.2. Colimacién

La idea de que un campo magnético enroscado, como en el caso de flujos salientes en un
rotador, se confinard a si mismo por efectos de ’stress hoop’ es erronea. La colimacién de jets

observada debe ser causada por un agente externo.

Los campos magnéticos son globalmente expansivos, debido al hecho de que representan una
densidad de energy positiva. Esto quiere decir que un campo magnético sélo puede existir si
existe un agente externo que soporta la tensiéon que este ejerce. En el laboratorio, este agente es
el cable por el cual circula la corriente, o las fuerzas de estado sélido en un iman.

Un teorema conocido como el “wvanishing force free field theorem” dice que un campo magnético
solo (sin otras fuerzas en la ecuacion de movimiento), debe ser force free, (VxB) x B = 0. El
teorema dice que si un campo es force free y finito en todo el espacio ( se anula lo suficientemente
rapido en el infinito), el campo es identicamente nulo.

En el caso de jets magnéticos, esto significa que s6lo pueden existir en virtud de una superficie
que soporte la tensiéon en el campo magnético. En la mayoria de las simulaciones numéricas, esta
superficie es el medio exterior que rodea al fluido. Su presencia se considera como parte del
modelo fisico. Considérese la frontera entre el campo magnético (jet) y la region de campo libre

a su alrededor, el balance de presién en esta superficie se expresa:
2 2
By + Bj = P, (4.11)

donde By, = (B, B>) es, como siempre, el campo poloidal y By es la componente acimutal, P, es
la presion externa (la presion interna se ignora sin pérdida de generalidad). Para una dada con-
figuracion de campo poloidal (i.e. forma y flujo magnético del jet), la suma de una componente
acimutal aumenta la presion en la frontera. Todo lo deméas permanece igual, de modo que es-

to causa que el jet se expanda, a pesar de las fuerzas de curvatura que acttian en el interior del jet.

Dado que los jets no pueden colimarse a si mismos, un agente externo debe estar involucrado.
Una cota puede obtenerse a partir de los angulos de apertura observados 6.,. Una vez que el
flujo tenga un factor de Lorentz I" > 1/0, las diferentes direcciones del flujo no tienen contacto
causal, y el angulo de apertura no cambia (al menos hasta que el jet se frene nuevamente, debido
por ejemplo a la interacciéon con su entorno como en el caso de un GRB). De modo que la colima-

cion debe haber ocurrido a una distancia en la cual el factor de Lorentz todavia era menor a 1/6.
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Una vez encaminado el jet con un dngulo de apertura angosto, un jet relativista no necesita
de fuerzas externas para mantenerse colimado. La cinématica relativista garantiza que puede
continuar balisticamente, con expansiéon lateral sin limitaciones. En un sistema co-movil al jet
la expancién lateral esta limitada por la velocidad de sonido méxima de un plasma relativista,
Csm = ¢/ V3. Dado que es transversal al flujo, la tasa de expancién aparente en un sistema de
referencia en el laboratorio, se reduce un factor I': el efecto de dilataciéon del tiempo. En el sis-
tema co-movil, el mismo efecto aparece como una contracciéon de Lorentz: el jet se expande tan
rapido como puede, pero las distancias recorridas de un punto a otro se reducen en un factor I'
(por ejemplo la distancia a los 16bulos: el lugar donde el jet es frenado por el medio interestelar).
En jets de AGNs, con factores de Lorentz del orden de ~ 20, el jet no puede expandirse hasta
un angulo mayor a un grado. Esto se mantiene si el flujo estaba colimado inicialmente: todavia
necesita de un agente colimador externo presente en la zona de aceleracion, lo suficientemente
efectivo. La comparacion de factores de Lorentz y angulos de apertura en los jets de AGNs pue-

den proveer de algunas pistas acerca de este agente.

El agente externo responsable de la colimaciéon debe estar relacionado con el disco de acrecién
de algin modo (especialmente en microcuasares donde esencialmente no hay nada méas alrede-
dor). Se ha sugerido que los jets observados son confinados por un flujo lento del disco de acre-
cién. En AGN el fluido de la region conocida como broad line region puede cumplir este rol. Algo

similar puede ocurrir en los jets de YSOs. En microcuéasares este flujo lento no ha sido observado.

Otra posibilidad es que la colimacion se deba a un campo magnético ordenado mantenido en
su lugar por el disco: el campo que eyecta el plasma del jet desde el centro puede ser parte de una
configuracion de campo magnético mas extensa, cuyo modulo decrece con la distancia al disco.
Si la fuerza de este campo escalea con la presion del gas en el disco, se encuantra que las lineas
de campo sobre el disco naturalmente siguen una forma perfectamente colimante. La presencia
o la aucencia de jets bien definidos en ciertos estados en rayos X estarian entonces relacionadas

con como los campos magnéticos ordenados son acretados al disco.

Cerca de los objetos compactos, la acreciéon puede ocurrir a través de un flujo de iones que es
geometricamente grueso (H/r ~ 1). Los jets eyectados en el embudo central de un disco de esas
caracteristicas estan confinados por el flujo de acrecién grueso que lo rodea. Como demuestran

las simulaciones, esto puede generar grados de colimacion suficiente, aunque colimacién a dngulos
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pequenos, de unos pocos grados y menos, ha sido observada en algunas fuentes y probablemente

requieran de otro mecanismo.



5. ACELERACION DE PARTICULAS Y PROCESOS RADIATIVOS

5.1. Aceleracién de particulas

La evolucién dindmica de las particulas en el jet esta determinada por su transporte desde
la fuente central, y por su dindmica in situ. La funcién distribucion de particulas probablemente
consiste en una componente fria més una cola tipo ley de potencia a altas energias, esto no es
una distribucién termalizada. La mayoria de los procesos que dan energia a los plasmas tienden
a distribuir toda energia adicional equitativamente entre las particulas. Esto calentara el plasma,
pero no producira la importante cola en altas energias caracteristica de las particulas relativistas.
Para la aceleracion correcta se requiere de un proceso que seleccione una pequena porciéon (tal
como la cola supratérmica) de la distribucion de particulas y transferira toda la energia inyectada

a esta poblacion.

Los procesos de aceleraciéon de particulas pueden ser de distintos tipos. En la base, el jet
puede ser magnético (como en los jets extragalacticos), y un mecanismo de aceleracion de parti-
culas puede ser la disipacién de energia magnéticaa través de inestabilidades MHD en la base del
jet. Ademas, si las velocidades del jet son lo suficientemente altas en la base, los densos campos
radiativos (e.g disco/corona) y de materia pueden dar lugar al mecanismo de conversion. La
reconexioén magnética en los alerededores de la corona puede inyectar una poblacién no términa
de particulas en el jet. Un mecanismo magnetocentrifugo también puede operar muy cerca de un

AN rotante.

Los posibles mecanismos para la generacién de particulas relativistas en el jet son las dife-
rentes versiones del proceso de Fermi: shocks difusivos (Fermi I), dispersion al azar (Fermi II),
y aceleraciéon por roce. El mecanismo Fermi I puede llevarse a cabo debido a shocks internos
en el jet; la aceleracion Fermi II puede darse si la turbulencia magnética es lo suficientemente
fuerte, con velocidades de Alfvén altas; una capa de roce sera un resultado esperable en un jet

expandiéndose o de diferentes velocidades del medio o del jet. Las interacciones con el viento
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de la estrella en microcuésares también pueden disparar aceleraciéon de particulas via un shock
de recolimacion formado en el jet que se expande en contra del material denso expelido por la
estrella companera. Las velocidades de los shocks pueden ser medianamente relativistas o muy

relativistas.

A medianas escalas en jets de microcuésares algin tipo de aceleracién por shocks todavia
ocurre. Por ejemplo, eyecciones intermitentes a escalas de tiempo de ~ horas-dias y diferentes
velocidades pueden crear shocks. Ademés procesos Fermi II y aceleracion por roce parecen pau-

sibles en un flujo continuo a estas escalas, algo similar puede ocurrir en las regiones entre knots

en AGNs.

En la region terminal del jet, como los hot spots y los l6bulos en radio en AGNSs, el medio
externo juega un rol dindmico muy importante. Cuando la inercia del medio barrido empieza
a afectar el avance del jet, dos shocks se formaran; uno moviéndose hacia atras en el jet, el
famoso shock reverso (reverse shock), y otro moviéndose hacia adelante, el conocido bow shock.
Bajo estas condiciones, el mecanismo Fermi I parece la opcién mas rasonable, aunque altas tasas
difusivas y convectivas en las regiones posteriores de ambos shocks pueden provocar que una
aceleracion efectiva no ocurra. Seria también como inestabilidades hidrodinamicas distorcionan

el jet y mezclan material del mismo con el medio, sin formar shocks fuertes.

Por lo general el mecanismo mas comunmente invocado para explicar la distribuciéon de
energia de particulas no térmicas inferida es el mecanismo Fermi I. Este mecanismo produce
naturalmente distribuciones de particulas tipo ley de potencia, dn/de x € P, donde el indice
espectral p depende del cociente de compresién del jet. Para shocks adiabéaticos, la teoria de
particulas de prueba predice p = 2 en shocks no relativistas, y p = 2,2 en shocks relativistas,
en notable acuerdo con las observaciones. Las pérdidas de energia y los efectos no lineales se-
ran importantes bajo ciertas circumstancias y pueden alterar el espectro resultante.La teoria de
aceleracion por choques difusivos no tarta del problema de la inyeccion, es decir que fraccion
de las particulas térmicas es inyectada al proceso de Fermi. Las observaciones senalan que una
fraccion apreciable de la energia macroscopica es entregada a la aceleracién de particulas a ener-

gias no térmicas, sugiriendo una redistribucion eficiente dentro de la capa de transicién del shock.

El mecanismo responsable de la dispersion de particulas delante y destrés del frente de choque



5. Aceleracién de particulas y procesos radiativos 44

todavia es una cuestion abierta. La dispersién es mayormente anémala, considerando inestabili-
dades colectivas del plasma que no se conocen muy bien. Progresos mayores en el entendimiento
de la microfisica involucrada requiere de simulaciones del plasma muy detalladas de shocks no
colisionales. Sin embargo, algunos resultados bésicos que son relevantes directamente a la emision

en altas energias pueden derivarse de forma simple, como se muestra a continuacién.

La maxima energia co-movil de particulas aceleradas se obtiene igualando el tiempo de ace-
leraciéon con el tiempo de pérdida més relevante. El tiempo que toma acelerar una particula de
energia € puede expresarse como tu,.. = nryp/c, donde r;, = €'/eB’ es el correspondiente radio
de Larmor, y n < 1 es un factor de eficiencia que depende de la fisica en detalle. Para pro-
tones las pérdidas radiativas son tipicamente pequenas, y el tiempo de pérdida relevante es el
tiempo de escape del sistema, donde en el sistema co-movil al jet esta dado aproximadamente
por tese = r8/cl. Igualando ¢y con tege, usando la ecuacion (2.9) para B’ y tomando n = 1 se

obtiene una energia maxima para el protén en el sistema co-movil

! < elconf = HeB’r ] 3,6 X 1016(53ijBH)1/2F71 eV. (5.1)

€p,max

Para un radio suficientemente pequeno la energia méxima del proton estard limitada por
pérdidas fotohadrénicas en lugar de estar limitado por el tiempo de escape y serd mas chico que

el limite de confinamiento dado por la ultima ecuacion.

El espectro de electrones inyectado en el frente de choque se vera modificado por enfriamien-
to radiativo y posiblemente por cascadas de pares en regiones suficientemente compactas. La
méxima energia del electréon se determina igualando el rate de aceleracion con el rate total de
pérdidas. Incluyendo tanto sincrotréon como enfriamiento por inverse Compton (IC), y usando
nuevamente la expresion para B’, el corte a altas energias del electréon puede expresarse como:

€ <¢ ~ 109’5(5BijBH)1/2F71 eV. (5.2)

e,max — “conf ™

Donde u;h es la densidad de energia co-movil del campo de radiaciéon dentro del jet.

La energia de los electrones térmicos depende de la velocidad del shock y de la tasa a la cual
la energia se transfiere de los iones a los electrones. La energia media por proton detras del shock

es ~ (Ts — 1)myc?, donde Ty es el factor de Lorentz del shock, medido en el sistema del fluido. La
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energia media de los electrones es una fraccién de la cantidad anterior, y se parametriza como
2
€e,th ™~ §emp0 /2 (53)

Los electrones térmicos inmediatamente detras del shock perderéan su energia rapidamente si el
tiempo de enfriamiento por radiacién sincrotrén, tg, = 67Tmz2)c3 / O'TEeythB, 2 es méas corto que el
tiempo dindmico tq = r/cI'. El enfriamiento rapido de electrones térmicos (i.e., tgin/tq << 1))

se espera a un radio

- §elB L
F < 10675ﬁ. (5.4)

Tomando el valor L; = 1, §?I'® ~ 1—-10 para AGNs y microcuésares, se concluye que el enfria-
miento mas rapico se produce al radio 7 < (10%° — 105°)¢.£p ~ 10% — 10° en esas fuentes. En

GRBs, en los cuales L;j = 10'2, el enfriamiento de electrones se espera a escalas aun mas grandes.

La evolucion del espectro de electrones (o protones) esta gobernadada por una serie de ecua-
ciones cinéticas que incorporan la inyeccién de particulas y su aceleraciéon, creaciéon y aniquilacion
de particulas, y las pérdidas relevantes. La aproximacién mas simple es suponer que los electrones
son en promedio continuamente inyectados y reacelerados en una capa de disipacién de ancho
A < r. Si la longitud de enfriamiento es menor que A se formara un espectro aproximadamen-
te estatico en la capa de disipacién. Considerando una inyeccién impulsiva y despreciando las
cascadas de pares, la distribucion de energia de los electrones es (e, < e, th)

) e (5.5
donde 7. = €./mec?, y k(r) es una fraccion y. de la densidad total de electrones del plasma
shockeado, que depende fuertemente del cociente entre la longitud de enfriamiento y A. Si la
composicion del jet esta dominada por un plasma de elctrones y protones, entonces la densidad de
electrones detras del shock se puede estimar usando la Ec. 2.5 de la cual se obtiene (considerando
o < 1 en la region de disipacion)

~ M — 1019@(

— - Or7)~% cm™>. (5.6)
P

K(r)

El factor I's se refiere a la compresion del jet detras del frente de choque. La distribuciéon de
energfa en torno al maximo depende del espectro de inyeccion. Si se considera inyeccién eficiente
con un espectro Qiny < v.~ ¢ que se pega suavemente con el maximo térmico, la distribucién por
encima del méximo puede escribirse como dn.(r,7.)/dve = ne(r)’yf;}? Ye P Yeth < Ye < Ymaxo

con p=gq+1.
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5.2.  Procesos radiativos

5.2.1. FEmisién sincrotrén

El espectro local sincrotréon puede representarse por una ley de potencias quebrada, caracteri-
zada por varios quiebres a enegias dependientes del radio. A bajas frecuencias la fuente sincrotron
se torna auto-absorbida. La frecuencia a la cual la profundidad optica es 1 -1/, - depende de la
densidad de electrones a la energia correspondiente. La frecuencia v/, es tipicamente menor que
la frecuencia méaxima producida por los electrones térmicos. Si se consideran las distribuciones

de electrones de la seccidon anterior, Ecs. 5.5 y 5.6 se obtiene:

XegBLj2

sm —
MBH

hvl  ~3x 103 ( ) 1/3(00)~4/3r=1 eV, (5.7)

La distribucion espectral de energia de fotones sincrotréon co-movil tiene su méaximo a la

frecuencia v/

hax = ’yz?thl/é, donde e th = €cth/ mec?, con €e,th €l factor de Lorentz randémico de

los electrones térmicos (~ &myc?/2), y 27wé = eB’/mec. Usando la expresion para B’ se obtiene:

L\ /2
hvl .~ 4 x 10° <@> X207~ eV. (5.8)
MmBH

El cociente v, /Vhayx & €2(Limpn/ép)Y/° es independiente del radio y depende debilmente de

los otros parametros excepto de &.. Generalmente se espera que v}, << v/ —max para & > 0,1.

La densidad de fotones sincrotron por intervalo logaritmico de frecuencia nl; (r, V') = dnl;,

!/

se muestra esquematicamente en la figura 5.1. En torno a la frecuencia de turnover nl; (r,v")

iy,

—(p-3)/2
v (p-3)

12

Vs’m V:Jeak v’

Fig. 5.1: La distribucion espectral de energfa local de los fotones sincrotrén, hv'’ n;yn Se indican la fre-

cuencia del maximo v/

! ax ¥ la frecuencia turnover v, (Levinson 2007).

(r,v")/dlog v/,
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(V/V}ax) %, con @ = 1/2 bajo el maximo y o = (p — 1)/2 2 1 sobre el maximo.
Se debe tener en cuenta que para una fuente inhomogenea el espectro observado diferird del
espectro intrinseco local. En particular, para un jet céonico no resuelto el espectro observado es

chato, S, o V.

La densidad co-movil de fotones esta delimitada por las observaciones. Para una fuente a un
redshift z observado a un angulo 6, (definido como el angulo entre el eje del jet y la linea de

ax/(l + Z), donde § = [F(l _

la visual), la frecuencia en el maximo observada es vyax = 0V,
Bcosby )] ! es el factor Doppler asociado. La densidad de flujo a la frecuencia .y, medida
desde la tierra, se puede expresar como

h ,' max max9 2
S, = C”S‘“f )(T » > o, (5.9)

donde dj, es la distancia, y mmax es el radio al cual se originan los fotones del méaximo, y se

relaciona con v/ . mediante la ecuacion 5.8. El indice k depende si la fotosfera esta en reposo

max
con respecto al observador (jet continuo), en cuyo caso k = 2, o si se esta moviendo en cuyo caso
k = 3. La ecuacion 5.9 es de poca utilidad si la fuente no esta resuelta, que es usualmente el caso
a escalas relevantes a la emision en altas energias. Sin embargo, la variacion rapida observada
durante flares intensos puede ser usada como reestriccion adicional al tamafio de la fuente. Lo

altimo se relaciona con la variabilidad temporal observada At mediante ryax S cAtTd/(1 + z).

~

La densidad de fotones sincrotrén en el sistema co-movil inferida del flujo observado es sensible

al factor Doppler considerado; nl, o 3,6~ (2+k)

5.2.2. Radiaciéon del disco

Una fuente importante de fotones es el disco de acreciéon que rodea al objeto compacto. Si
denotamos L4 = Lg/Lgqq como la luminosidad adimensional del disco, y se considera emision de
cuerpo negro de las regiones mas internas del disco puede estimarse la temperatura de la fuente:
Ty~107(Ly/mpn)"/* K. Consecuentemente, el espectro de radiacion del disco de acrecion vF),
debe tener su maximo en la banda de los rayos X blandos en fuentes estelares de rayos X, y en
la banda ultravioleta en AGNs, de acuerdo con las observaciones. Sin embargo, las observaciones
parecen implicar la presencia de una componente adicional que contribuye al espectro de la fuente
central del continuo. En particular, una extenciéon tipo ley de potencias de la emisién maxima
a energias de rayos X duros y rayos v blandos es vista tipicamente tanto en cuasares como en

fuentes galdcticas. Esta componente se atribuye comunmente a una corona tenue y caliente sobre
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el disco que dispersa fotones del disco.

En cuasares la distribucién espectral continua de energia de la fuente central se caracteriza
por un gran bulto azul (big blue bump BBB), con un pico que cae en el rango de frecuencias
hvgp ~ 20-50 eV. Por encima del BBB el espectro puede aproximarse por una ley de potencias
de indice s = 1,5 hasta una energia de 0.1-0.5 keV, aunque varia levemente de fuente a fuente.
A energias més altas el espectro se achata y tiene una pendiente de s ~ .5 hasta la energia de
corte del orden de 100 keV. Debajo del BBB el espectro se achata nuevamente a s < 1. Una
fraccion £4(r) de la radiacion del disco es interceptada por el jet a un radio r. Esto incluye tanto

iluminaciéon directa y emisién reprocesada. El espectro de fotones blanco asociado adoptado para

U s—1/2
1+ (—) ] cm ™3, (5.10)
vx

blazares tiene la forma

-1 —s
Neat(T, V) =~ 6 X 10%° Sald <hVBB) <L>

mBHfQ 25 eV VBB

con s =15 parav >vppy s =0,7 para v < vpp.

En microcuéasares el espectro de la fuente central no esta tan bien restringido. Aunque la
extenciéon de la componente térmica a unos cientos de keV es observada tipicamente en estos
objetos, actualmente no esta claro si se produce en el jet o en la corona. Se enfatiza que la
produccién de pares y la opacidad por producciéon de foto-piones estan determinadas por la
porcién del espectro de fotones blanco antes y después del pico, particulamente en microcuésares.
Los fotones semilla sobre el maximo interactian mayormente con los fotones blanco de baja
energia. Por lo tanto el resultado no dependera de la forma del espectro de fotones blanco a

energias muy por encima del maximo.

5.2.3. Radiacién estelar

En los microcuédsares de gran masa la estrella compaifera tiene una luminosidad tipica del

038739 erg s71, y un espectro que puede ser aproximado por un espectro de cuerpo
g » Y p que p p p p

orden de 1
nergo a temperatura ~ 40000 K. La separacién binaria tipica en esos sistemas es del orden de
a ~ 10'2 cm. A un radio del jet 7 < a los fotones que inciden en el jet a angulos relativamente
grandes estan corridos al azul en el sistema del jet. Se espera entonces que el campo externo de
fotones en el disco este dominado por la radiacion estelar a radios del jet r > R(£4Lq/L:)"?,

donde R? = a? + 2. Sin embargo, la profundidad éptica de Thomson del viento estelar superara



5. Aceleracién de particulas y procesos radiativos 49

ampliamente la unidad para radios del jet r < a, en cuyo caso el jet estara blindado a estas escalas.

5.2.4. Dispersién Compton inverso

La dispersion Compton inverso (IC) depende, ademés de los campos de radiacion blanco, de
la seccién eficaz diferencial y de la distribucién espectral de energia de los electrones relativistas.
En situaciones en las cuales el campo de radiacion semilla en el jet esta dominado por fotones

externos (emision ERC) la distribucion de fotones co-movil esta dada por
ng(”évM;T) = (Vévl/s)gnext(V&,u'Svr)a (511)

donde vy = v/ T'(1 4+ Bul), ps = (V. + 8)/(1 4 Bul), con f = (1 — T~2)1/2, Para una distribucion
tipo ley de potencias isotropica next(Vs, ths, 7) = no(r)vg *; Vsmin < Vs < Vsmax, la distribucion
de fotones co-movil esta desviada hacia atras y se puede aproximar por:

go2patl

/ / /
g (Vg5 M, T)W

no(r)v (1 4+ v2); TWsmin < Vs < I'Vs max- (5.12)
La ecuacién 5.2 sugiere que fotones con energias ~ 10 GeV y ~ 1 TeV pueden producirse en
microcudsares y en blazares, respectivamente, ain a los radios més pequenos (pero seran rapida-
mente absorbidos si se producen por debajo de la esfera v ver subseccion 5.2.5). De la ecuacion
5.3 concluimos que en cuésares de espectro chato en radio y en microcuésares los electrones
térmicos dispersan a los fotones del disco que caen cerca del pico de cuerpo negro a energias

observadas hv, ~ 10°T262hygg ~ 0.1-1 MeV. Este puede ser el origen de los bultos en MeV

observados en estos objetos.

La emision conocida como synchrotron-self Compton (SSC) se refiere a la situacion en la cual
los fotones sincrotrén son dispersados mediante dispersion Compton por electrones relativistas
acelerados in situ. En modelos one zone para SSC la misma poblacién de electrones que produce
los fotones sincrotrén los dispersan a energias més altas. Tales modelos han sido utilizados para
inferir los parametros de la zona emisora en blazares. La suposicién basica es que la emision sin-
crotron da lugar a la componente en bajas energias de la distribucién espectral de energia (SED),

mientras que la dispersion de los fotones sincrotréon produce la componente a altas energias.
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5.2.5. Creacioén y aniquilacién de pares

A radios suficientemente chicos el parametro de compactacion, L, = Lyor/(mec®r)101 L7,
exede la unidad ampliamente en clase de fuentes. Se espera entonces que los rayos v no puedan

escapar de las regiones internas del jet sin crear pares.

La esfera ~

Los rayos =y producidos en el jet pueden combinarse con fotones de baja energia para producir
pares electron-positron. Como una estimacion grosera se puede considerar que la seccién eficaz

de interaccion es 0.,y ~ 0,207 cerca de la energia umbral e; ¢ QUE Se expresa como
K

L 2,5 x 101 hg )™ \Y (5.13)
Ey,th s 1ev ev. .

Para una distribucion de fotones co-movil nf(u,v’,r) la opacidad por produccion de pares a un

radio r es

1
K (€, 1) = 27T/ du(l — u)/ dInvenl(r, g, V) oy (€, Vs, ). (5.14)
-1 In[2/(1-p)el ]

Tanto los fotones de los campos externos como los fotones sincrotréon producidos en el jet

proveen de una opacidad por producciéon de pares. De modo que la profundidad 6ptica corres-
: rrihiTa _ —~ext sin
pondiente puede escribirse como T, = 73" + 73

sin

La esfera 7 se define como la esfera de radio por debajo del cual 5" (e,) la profundidad optica

5
por produccién de pares al infinito es 7'%“(1“?“, €’v) = 1, es proporcional a 6’7. En términos de la
energia v observada e, = 56’7 se tiene
_si §2§sin£' €
5 x 100 () () 5.15
"y <A02F35 10GeV /"’ (5.15)

En el caso de GRBs se puede concluir que la absorciéon de rayos v por produccién de pares es

importante en un radio 7 < 107 atin a energfas del orden del MeV.

Para calcular la profundidad 6ptica por produccion de pares con fotones externos se considera
que el campo de radiacidén externo es casi isotropico, que resulta una buena aproximaciéon en
situaciones en las cuales el campo de radiacién blanco esta dominado por reprocesamiento o

dispersion de fotones del disco. Bajo estas simplificaciones la profundidad oéptica es
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L hVBB -1 c s c 1/2—s
eat g 5 106 ( Stbd il 1+ [ 5.16
Ty T A F )\mev) \ous) | TG, ’ (5.16)

donde ey pp = 10 GeV (hvpp/25eV)~! y €ye = €4,BB(VBB/Vz). El radio de la esfera ~

correspondiente se obtiene de la equacién anterior y la ecuacién Ts’ﬁt =1.

5.2.6. Aniquilacién de pares

En las regiones internas del jet el tiempo de enfriamiento de electrones y positrones es mu-
cho méas corto que el tiempo dindmico, y por tanto, se espera que todos los pares se enfrien
rapidamente a energias subrelativistas. La densidad co-movil de pares a un dado radio n/ (r),
esta entonces limitada por la aniquilacién electrén-positrén. Igualando el tiempo de aniquilacion,
!~ ol n'ivy)~! donde vy denota la velocidad térmica de pares en el sistema de referencia
del jet, con el tiempo de flujo tf ~ r/cI’ da ny ~ T'c/oanver. La potencia maxima que pueden

transportar los pares a un radio r es entonces:

Ly (n’+ + n/_)Fzmec37r92r23F3mec37r92r/aann. (5.17)

Consecuentemente, a un radio menor que el radio de aniquilacién 7o, 103F§—52, Ly <Ly
entonces la potencia del jet no puede ser transportada por pares. Para blazares potentes y mi-
crocuésares esto quiere decir que un transportador de energia y momento adicional debe estar
presente a un radio 7 < 102 — 103. Para GRBs la tltima ecuacion da 7ann ~ 10°. Notése que el
analisis anterior no es vélido en regiones compactas donde la temperatura de los pares excede ~
1 MeV, e.g., la base de la bola de fuego de un GRB. En este caso el equilibrio cinético se establece
donde la creacion de pares iguala a la aniquilacién de pares. Sin embargo, mientras el flujo de
pares es acelerado la temperatura co-movil baja rapidamente debido al enfriamiento adiabatico

y los pares eventualmente se aniquilaran. Esto tipicamente pasa a un radio 7 ~ 10%-103, muy

por debajo de Tany.

5.2.7.  Modelos de cascadas de pares inhomogéneas

La inyeccioén de electrones y positrones a energias muy por encima de la energia v umbral daré
lugar al desarrollo de casacadas de pares intensas. En el modelo de cascadas inhomogéneas los
pares son inyectados con alta energia sobre una amplia regiéon del radio del jet. A un dado radio,

rayos v se producen a través de IC mediante dispersion de los fotones del disco. La energia de un



5. Aceleracién de particulas y procesos radiativos 52

emisor v se degrada, via cascadas de pares, en muchos rayos v con energia cercana a la energia
umbral debajo de la cual los rayos v pueden escapar al infinito sin ser convertidos nuevamente
en pares. Esta energia umbral crece con el radio, entonces los rayos v més energéticos tienden a

originarse en los radios mas grandes.

Para una inyeccion de electrones de espectro chato, el espectro de rayos v resultante refleja
los perfiles espaciales de la disipacién de energia y la intensidad de los fotones blanco, porque
el flujo asintotico esta dominado por rayos v que emergen cerca de sus esferas . Para k(1) o
r Py &g o< r77 el espectro emitido de rayos v es una ley de potencias con indice espectral o, ~

ap/(1+ q), donde & es el indice espectral del campo de fotones blanco.

5.2.8. Procesos hadrénicos

Los jets relativistas son fuentes potenciales de rayos cosmicos de ultra alta energia (UHECR)
y de neutrinos de muy alta energia (VHE). Esto requiere por su puesto de que una fraccion de la
energia macroscopica sea transportada por bariones. En contraste con la emisién electromagné-
tica, que puede tener origen tanto hadrénico como lepténico, los neutrinos de muy alta energia
son un diagnoéstico tnico del contenido hadrénico. Neutrinos de alta energia pueden producirse

en jets astrofisicos principalemente mediante el decaimiento de piones cargados .
T oo p U, e Uty Uy,
sty et et v+ (5.18)
El decaimiento de piones neutros,
™ — 5+, (5.19)

da lugar a la produccion de fotones de alta energia, y bajo ciertas circunstancias competirdn con

la dispersion 1C.

Produccién de rayos césmicos de ultra alta energia (UHECR)

Una fraccién significativa de la energia disipada detras de los shocks puede, en principio, ser

usada para la aceleraciéon de protones a ultra-alta energia con un espectro tipo ley de potencias
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~2,2 . . .
dny,/de, o €,77 y un corte a altas energfas ¢, .., que esta limitado por el confinamiento.

Consecuentemente la produccion de UHECRs de energia observada €, = Fe; requiere que
EpmpuLl; > 10%(e,/10°%%eV)?, (5.20)

lo que deja esencialmente a GRBs con mpn ~ 3, {g ~ 0,1, £; ~ 10'2, y a blazares poderosos
con mpg ~ 10°, £ ~ 0.1, L; ~ 1, como candidatos a fuentes astrofisicas de UHECRs. Si los
protones pueden o no ser acelerados por shocks relativistas hasta las altas energias observadas

es otra cuestion.

Colisiones nucleares inelasticas

La producciéon de piones a través de interacciones con nicleos de ultra alta energia acelerados
en el jet y el material frio del jet es tipicamente ineficiente en fuentes sub-Eddington (fuentes
cuyas luminosidades caen por debajo de la luminosidad de Eddington), pero seré relevante en
fuentes super-Edington. Para una densidad bariénica como la dada en la Ec. (2.10) la profundidad

Optica para colisiones nucleares inelésticas es aproximadamente

1 ML
2137’

Tpp = Jpp”?;% ~ 10~ (5.21)

donde 0, = 50 mb. Para AGNs y microcuasares, donde £; < 1, esto es siempre menor que 1.
En modelos de GRBs donde 7,1 para I' ~ 100, 61" ~ 10 y Lj ~ 10'2 este proceso sera relevante

a un radio 7107.

Iones blanco de vientos estelares en microcuéasares

En micrcuédsares de gran masa una fuente importante de protones blanco es proveida por
el viento estelar. Para estrellas O valores tipicos para la tasa de pérdida de masa y para las
velocidades terminales son My, ~ 10°Muyr—! y v, ~ 2000 km s~!, respectivamente. A una
distancia R de la estrella companera la densidad del viento es n, =~ M, / (47rmpR2vw), y la

profundidad éptica para colisiones pp es

M R \! v -1
~ ~ 275 w w
Tpp = OppnpR >~ 10 (105 er1> (102 @) (102 —— ) . (5.22)

Si los iones del viento estelar pueden penetrar el jet entonces la produccién de piones en la region

jet/viento sera eficiente, y entonces habra emision de neutrinos de muy alta energia y rayos =.

Debido a la rotacion del sistema se espera una modulacion del flujo observado.
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Interaccion jet/clumps

La pérdida de masa en estrellas masivas se cree que ocurre a través de vientos supersénicos
inhomogéneos como clumps muy pequenos y densos embebidos en un plasma ténue. Esta idea

esta respaldada por evidencia observacional de la estructura grumosa de estos vientos.

La interaccién entre el jet de un microcuasar de gran masa on un clump del viento de la
estrella producird emision. La penetracion del clump en el jet producira dos shocks. Un shock
llegara al estado de equlibrio rapidamente en el jet formando una estructura tipo bowshock; el
otro shock se propaga a través del clump llevado por el equilibrio de presiones en la discontinui-
dad de contacto jet/clump. Ambos shocks aceleraran particulas relativistas que interactuaran
con el medio (jet, o clump) dando lugar a emisiéon no-térmica. Se cree que la interaccion de
éstos clumps con el jet es la responsable de los flares recientemente observados en alta energia

en microcuésares de gran masa.

Un mecanismo similar puede operar en AGNs. Las lineas de emision observadas en AGN
provienen del gas situado en una region (broad line region) cercana al AN supermasivo. Aunque
la estructura de esta regién no es muy conocida se ha propuesto que esta formada por nubes
ionizadas pequenas y densas, que rodean al objeto compacto. De manera similar, una nube puede
eventualmente penetrar en el jet cerca de su base; la interaccion nube/jet producira emision de

alta energia.

Levantamiento de neutrones en GRBs

En algunos escenarios los GRBs que producen jets ultra relativistas estan rodeados de un
viento lento, rico en bariones, que emana del disco que rodea al AN. Este viento contiene neu-
trones libres hasta un radio de ~ 10°-10' cm, que puede difuminarse a través de las lineas de
campo magnético hasta el jet central. Los neutrones 'fugados’ son levantados y convertidos a
protones en una avalancha de colisiéon. Se ha propuesto que la carga de bariones en GRBs se
lleva a cabo mediante este mecanismo; el nimero de neutrones cargados se ha encontrado que
esta razonablemente de acuerdo con los limites existentes en la componente barionica de GRBs.
El decaimiento cargado y productos de colisiones de los neutrones se tornan ultra-relativistas

inmediatamente, y un burst de neutrinos de muy alta energia se produce con una eficiencia que
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puede exceder 0.5. Otras evidencias incluyen litio, beridio y/o lineas de boro en los remanentes

de supernova asociados con GRBs y la alta polarizacion de los rayos +.

Produccién fotomesénica

La colisién de un protén con un fotén puede dar lugar a la produccién de radiacion v y de

neutrinos a través de las siguientes reacciones:

p+y—n+at, (5.23)

p+y—p+a’

La seccion eficaz de produccion de fotopiones tiene un maximo a 0, ~ 0.5 mb en la resonancia
Ay cae a 0py ~ 0.1 mb a mayores energias donde domina la produccién multipiénica. La
ineslaticidad es K; ~ 0.2 cerca del umbral y ~ en el régimen de produccién multipiénica. La
energia umbral del protén, para la cual la colicién frontal con un fotén blanco esta en la resonancia

A, es

L7 10t (% B \' 5.24
Epth = 1 X Tov ev, (5.24)

donde hv/ es la energia del foton blanco, medida en el sistema de referencia del jet.

Ahora considérense interacciones fotomesoénicas con los fotones sincrotrén producidos en el
jet como blanco. La energia co-movil de los protones para los cuales la interaccién con los fotones
cerca del maximo es en la resonancia A se relaciona con el correspondiente umbral de produccion

de pares. Considerando la energia umbral para la produccion de pares eiﬁth ~ 2.5x 10" (%) -

N\ —1/2
eVy egvmax =6 x 10* (%) £720TF eV la energia de rayos  umbral para la creacion de
pares con los fotones sincrotrén correspondientes al maximo, se obtiene
£\ 12
€ max = 107%€, . =2 x 10 <§B—J> E20TF eV. (5.25)
b b mBH

srdi ; . debidas 4 i ones nicas os -1 /
La pérdida de energfa para protones debidas a interacciones fotomesonicas es ¢, ~ opy Krnlg;,c.
Igualando esto tltimo con la tasa de aceleracion t,l ~ eB'c/ €, usando una expresion para la

densidad de energia co-movil de los fotones sincrotréon

A £ooNY2/ o\ C
/I N —1 21 gsm J -3 9
nszn(rvl/) 0 AF@’F gBmBH Vll)eak CIm ) (5 6)
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y las Ecs. (5.26) con a = 1y (5.25), y considerando ademas una inelasticidad para un tnico

pién K; = 0,2 se obtiene un limite superior en la energia del protén:

2/3 \-1/6
$2x 107 <i> (£]> 2T eV, (5.27)

/
€
,max
P ~ Esin MBH
La comparacion de este ultimo limite con la Ec. (5.1) implica que la maxima energia del

protén esta limitado por las pérdidas fotomesénicas a un radio

2
~ 3 §e§smﬁ‘ mpH
F<6x10 ( i J) (9r4)’ (5.28)

y por confinamiento a radios mayores. De las Ecs. (5.25) y (5.27) es evidente que protones pueden

acelerarse a energias que exceden la requerida por la interaccion fotomesénica con los fotones

sincrotrén del maximo, viz., €, ..x < €, mqe @ un radio
L 1562 AT 12
7 <2 %10 (53 ;) min 1, 1% ( & > : (5.29)
or Esin mpH ['j
Una estimaciéon aproximada de la profundidad 6ptica dada por los fotones sincrotréon da
1/2 / a
; r Esin LimpH €
M€, ) ~ opynli, = = 0,15 ( ) ( ! ) —L— (5.30)
o snr AOT? éB € peak
con o = 1/2 para €, > €, .. y @1 para ¢, < €, ... Como puede verse la opacidad fotopionica
aumenta al aumentar la energfa del proton y alcanza su mamixo en €, ,,,,. Esta tendencia se

espera para cualquier espectro sincrotrén razonable, al menos hasta energias del protéon a las
cuales las interacciones en la resonancia A involucren fotones sincrotrén que tengan energias

por encima de la frecuencia de auto-absorcion hv., . En analogia con la y-esfera se introduce

sin ! ,.Sin
p €.,,T

»»75") = 1. En términos de la energia

que resuelve la ecuacion 752" (

la m-esfera, el radio r oy

transformada ¢, = I'e}, se obtiene de la Ec. (5.30)

o — gggz (186 ) 1 (L Y (man YO gy g
fm e\ T 9214 3 1TevV)” '

donde a = 1 para 0,15(sin /AOT2)(Lympr /€)% > 1y o = 1/2 cuando la desigualdad opuesta

se cumple.
Como en la producciéon de pares, los fotones externos interceptados por el jet también pro-

veen de blancos para colisiones pvy. La porfundidad 6ptica correspondiente, calculada usando el

¢ 1/2—s
1+ (—p) ] : (5.32)
EPJ»‘

espectro de radiacion externo dado en la Ec. (5.10), es:

Teqjt ~ 104 Edﬁd hVBB ! 6p ®
o T 25 eV €p,BB
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donde €, pp = 10'55eV (hvgp/25 eV) L y €pw = €p,8B(VBB/Vs). El radio de la m-esfera r&"(e,)

asociada al campo de radiacién externo puede obtenerse haciendo Tlffft = 1 en esta ultima ecua-

cién. Una comparacion de las diferentes escalas obtenidas més arriba se presenta en la Fig. 5.2

fq Idiss M{&max ) 1(1TeV) r(1GHz)
i ; = | |
o i \\\ } }
| = | |
I I I I j r(cm)
10° 10’ 10'° 10" 10%° microquasar
10" 10%° 10" 10'%° 120 Blazar

Fig. 5.2: Escalas caracteristicas para fuentes tipicas galacticas y extragalacticas. Estan indicados en el
grafico: radio por sobre el cual se pueden formar shocks rq;ss, la m-esfera a la méxima energia del
proton 7 (€p max), la y-esfera de fotones TeV r.,(1 TeV), y la fotosfera en radio a 1 Ghz r(1Ghz).
El area sombreada correspone a la region donde puede ocurrir produccion eficiente de neutrinos

de muy alta energia.

Flujo y espectro de neutrinos

El flujo de neutrinos emitido desde el jet depende de muchos factores: (i)La fraccion de
energia del jet inyectada en la distribucion tipo ley de potencias de protones &, (ii) el espectro
de protones acelerados, (iii) los tiempos de enfriramiento de piones y muones y (iv) la opacidad
de la producciéon de piones. El parametro f,r(e;?) < 1, represeta la fracciéon de la energia del

protén € convertida en piones. En el caso de fotoproduccién de piones se puede aproximar por

/
P
fr(e,) = min[l, K77, (e,)]. Para una distribucion de protones ny(e,) la energfa promedio de
protones perdida en piones puede definirse como

- ffw(e;)e;n (e;,)de;.

f — p
" [ epnple,)de,

(5.33)

Esta fraccion promedio depende del espectro de protones y fotones blanco. Es de esperar que los
piones decaigan antes de perder energia significativamente, mientras que los muones perderan
una fraccion significativa de su energia antes de decaer. Se debe considerar entonces que un tinico
Vy (or 17M) de alta energia se produzcan en una unica interaccion fotopionica de un protén (o

neutron), correspondiendo a la conversion de un 1/8 de la energia perdida en la produccion de
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piones a neutrinos muénicos. En términos de &, y de fr el flujo en la Tierra v, y v, se puede
expresar como,

- _1.3L;/8 _ ~ B mpuLl; 4
Fuo, = &pfal 153# ~ 10 20§p ﬂf% erg s tem ™2, (5.34)
L 128

donde § es el factor Doppler, y dy, = 1028d 25 cm es la distancia (luminosity distance) a la fuente.

Se espera un flujo significativo de v en el intervalo de energia 30 - 10°> TeV en AGNs, 1 - 10°
TeV en microcuésares, y por encima de 102 TeV en los shocks internos de GRBs.

La probabilidad de que un neutrino muénico produzca un moun de alta energia en un detector
terrestre es B, ~ 1,3 x 10*6E5T6V, con f=2para k5, <1TeVyp=08para F, > 1 TeV.
Por lo tanto, para un espectro de neutrinos chato sobre 1 TeV, el flujo de muones en el detector
es ~ (Py/Eg)Fy,, donde Py/Ey = 1,3 x 107% TeV~1. La tasa a la cual los neutrinos inducen

deteccion de muones es

= (53 mBH,Cj

N, ~2x 10728, fr——>—2(A/1km?)  dias™!, (5.35)
r dL28

Existen en la literatura muchas estimaciones de la producciéon de neutrinos para cada clase de

objetos.
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