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1. INTRODUCCIÓN

1.1. Breve reseña histórica

En 1918 Curtis escribió “a curious straight ray ... connected with the nucleus” (ver Fig. 1.1)

en la descripción de una imagen óptica de M 87 (NGC 4486). Ya durante la década del ’50 el

término “jet” se utilizaba para describir esta característica que parecía asociada con la eyección

de materia desde la región más interna de la galaxía (Baade & Minkowski 1954). En 1956 se midió

la polarización del jet de M 87, respaldando la idea de que el material observado era un plasma

que emitía radiación sincrotrón emparentado con el famoso remamente de supernova Crab.

Fig. 1.1: Imagen de M 87 del HST (composición 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,

planteó muchas ideas que juegan un rol importante en las teorías actuales: la acreción de materia

en el potencial gravitatorio de un núcleo galáctico; el calentamiento del plasma resultante estalla
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a lo largo de un eje preferencial; el lanzamiento al espacio intergaláctico del flujo de materia; y

la re-energización de los electrones en el fluído. De todos modos el modelo aun no consideraba

la idea de un flujo continuo, transportando energía en la forma de movimiento macroscópico.

Bolton, Stanley & Slee (1949) hicieron el primer intento de identificar una fuente de radio

con un objeto extragaláctico. Discutieron las posibilidades de que el transporte de energía a las

fuentes de radio sea llevado a cabo en forma de haces; un proceso de colimación convierte gran

parte de la energía interna de un plasma caliente en energía de movimiento global, y esta energía

será liberada a gran distancia de su lugar de generación, donde es randomizada, tal vez mientras

el haz interactúa con el medio. Unos años después del nacimiento del modelo de haz (beam), se

realizó el primer mapa mostrando características de jets, y se asociaron las estructuras tipo jet

en radio y en óptico de M 87.

Recientemente se descubrió que los jets también podrían producirse a escalas menores en sis-

temas binarios estelares. La detección de corrimientos Doppler periódicos muy pronunciados en

las líneas ópticas de SS 433 resultaron en la propuesta de un modelo cinemático (Fabian & Rees

1979, Milgrom 1979) que consistía en dos jets de materia colimada precesante. Observaciones en

radio mostraron la presencia de jets salientes, confirmando completamente el modelo cinemático.

(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 emisión no térmica variable. Se pensaba que esta emisión

se debía a la eyección de nubes emisoras de radiación sincrotrón, pero la verdadera confirmación

de los jets en radio llegó con la observación de SS 433.

En los últimos años se ha descubierto que eyecciones de materia colimada pueden producirse

en muchos entornos estelares cuando un disco de acreción esta presente. Se sabe que jets emanan

de objetos tan diversos como estrellas muy jóvenes, núcleos 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 emisión asociada es dominantemente térmi-

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

Aún no se ha dado una definición de jet: un jet es una emisión colimada de partículas y cam-
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pos electromagnéticos; pero mejor es dar una descripcion del sistema que estamos considerando.

En blazares y microcuásares radiación 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 radiación electro-

magnética y se enfria mediante la emisión de neutrinos de energías ∼ MeV. Más aun, el jet debe

atravesar la envoltura de la estrella progenitora, transportando un shock muy fuerte. Este shock

puede dar lugar a emisión adicional de rayos γ y neutrinos en los primeros instantes. En micro-

cuásares una estrella compañera estará presente. Su radiación y viento estelar pueden interactuar

con el jet y pueden contribuir con opacidades adicionales. A continuación se presenta una bre-

ve descripción de las fuentes que albergan jets y de la observación de su emisión en altas energías.

1.2. Fuentes de Jets

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

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

Muchas radio fuentes extragalácticas compactas , llamadas blazares, resultan ser muy lumi-

nosas según observaciones del Compton Gamma Ray Observatory (CGRO), poseen un espectro

duro en rayos γ. Las radio fuentes compactas son miembros de una clase más grande de obje-

to, constituyen aproximadamente el 10% de los Núcleos Galácticos Activos (AGNs), designadas

como radio loud, que presentan jets extendidos en radio. La variación 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 unificación, tanto las radio

fuentes compactas como extendidas pertenecen a la misma clase de objetos físicos, distinguidos

observacionalmente por su orientación respecto del observador. Los jets que apuntan en nuestra

dirección se clasifican como blazares.

Casi 100 blazares están listados en el tercer catálogo EGRET como fuentes de rayos γ con

energías entre 0.1 y 20 GeV. Sus distancias y luminosidades γ abarcan un gran rango, las fuentes

más poderosas exiben luminosidades isotrópicas ∼ 1049 erg s−1. A pesar de los esfuerzos observa-

cionales no se han logrado observar radio fuentes extendidas (radio-quiet AGNs) en rayos γ. Esta

asociación aparente de fuentes AGN de EGRET con radio fuentes compactas apoya fuertemente

el modelo unificado, sugiriendo que los rayos γ son producidos dentro del jet y son desviados,

con un factor de desvío fb ≈ θ2/2 ∼ 10−3 - 10−2, donde θ es el ángulo de semiapertura del jet.

El especto de energía en el rango 0.1-10 GeV puede ajustarse por leyes de potencia, con índices

espectrales entre 0.7 y 1.4.

Algunos blazares también presentan emisión γ en muy alta energía. Cerca de una docena

de Blazares se han reportado como fuentes de muy alta energía (E > 100 GeV). El espectro de

energía en este rango se ajusta con una ley de potencias con un corte a altas energías (∼ TeV).

Esencialmente todas las fuentes de muy alta energía son objetos BL Lac con máximos a altas

frecuencias (HBL) ubicados a redshifts relativamente bajos (z < 0.2). La única excepción es la

radio galaxia FRI M87. Los objetos tipo BL Lac son blazares que presentan líneas de emisión

muy débiles o no presentan, en contraste con los radio cuasares de espectro chato (FSRQ) que

exiben líneas anchas de emisión en el óptico. Esto sugiere que en objetos tipo BL Lac la emisión

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 energías y otra a altas energías. El cociente de luminosidades de las compo-

nentes espectrales de alta y baja energía es tipicamente grande en las fuentes más poderosas y

del orden de 1 en los objetos tipo BL Lac. La emisión desde radio a UV es mayormente radiación

sincrotrón de electrones no térmicos. El origen de la emisión en altas energías todavia esta en

debate. Puede ser debida a dispersión Compton inversa (IC) de alguna radiación semilla por

electrones, o puede tener origen hadrónico. Fuentes de fotones dispersados incluyen la radiación

sincrotrón generada en el jet o radiación externa, probablemente radiación continua proveniente

de la región más interna del disco de acreción, que directamente entra al jet o es dispersada a

través del jet por el gas que lo rodea.

1.2.2. Microcuásares

Los microcuásares 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 compañera gigante. Se transfiere masa de la estrella a través de un disco de acreción

y la presencia de los jets los hace muy similares a cuasares pequeños. El análogo no es solo

morfológico, se cree que los procesos físicos que gobiernan la formación del disco de acreción y

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

Existen diferencias importantes en el entorno que pueden afectar la emisión resultante del

sistema. En particular, en microcuásares con estrella compañera muy masiva (HMMQ) la radia-

ción y el viento emanando de la estrella compañera interactúan con el jet, dando lugar a emisión

en altas energías y neutrinos. Cuando el objeto compacto es una estrella de neutrones (púlsar)

emisión de alta energía puede surgir de la interacción del viento del púlsar con la radiación es-

telar. La emisión de alta energía en HMMQ esta modulada, debido al movimiento orbital del

sistema.

El comportamiento temporal de los microcuásares parece ser un tanto complejo. Exiben

grandes variaciones en la amplitud en un amplio rango de energías y escalas de tiempo. Las

caracterítisticas de la emisión dependen del estado espectral del sistema en rayos X: soft/high

or low/hard. Los episodios de eyección se clasifican en varias clases según la emisión sincrotrón

producida en el jet y la escala de tiempo característica del evento. La correlación entre la emi-
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sión X y la emisión sincrotrón indica claramente una conexión entre el proceso de acreción y la

actividad del jet (ver Sec. 3.2).

1.2.3. Eruptores de rayos γ (GRBs)

Los GRBs se dividen en dos clases: largos y cortos, según su duración 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 formarían por la fusión de dos

objetos compactos, una estrella de neutrones con un AN o un sistema binario de dos estrellas de

neutrones.

La potencia isotrópica de los GRBs oscila entre 1050-1054 erg s−1. Una gran fracción de esta

energía es liberada durante la primer fase de emisión que, en GRBs de larga duración, dura

decenas de segundos. Esta fase es seguida por otra de mayor duración, en la cual tipicamente se

observa emisión, denominada afterglow, desde rayos X a radio. La emisión de la energía 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 colimación en los flujos emisores en los GRBs 56.57. La formación

de éstos jets sería basicamente la misma que en los objetos anteriores, asociada a la acreción,

rotación de un objeto compacto y la configuración del campo magnético. Como se mencionó

anteriormente, una diferencia importante entre los discos de acreción de GRBs y los otros es que

se enfrían por la emisión de neutrinos, y no por la emisión de fotones.

1.2.4. Objetos estelares jóvenes

En sus etapas más tempranas de formación 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 será 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 acrección.
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La acreción, la rotación y un campo magnético a gran escala con la geometría apropiada

conlleva a la formación de vientos colimados o jets desde la región interna del disco, desde la

estrella, o del disco de acreción -aunque estos últimos son más anchos y más lentos- (Ustyugova

et al. 2006). La mayor diferencia entre los discos de acreción de los objetos estelares jóvenes y

aquellos pertenecientes a objetos más compactos, es que son más fríos y tienen mayor resistividad.

Fig. 1.3: Imagen óptica del HST de un YSO (Herbig Haro HH47).



2. PROPIEDADES FíSICAS Y ASTROFíSICAS BÁSICAS

2.1. Regiones de flujo

En el modelo standard de aceleración magneto-centrífuga de jets producidos por un disco

de acreción hay tres regiones bien definidas. La primera es el disco de acreción; aquí la energía

cinética de rotación (tal vez tambíen la presión del gas) doimina sobre la densidad de energía

magnética. Como consecuencia, las líneas de campo co-rotán con el disco en esta región: están

“aferradas” al disco.

Fig. 2.1: Regiones en un flujo acelerado magneticamente desde un disco de acreción (el objeto compacto

se considera a la izquierda del esquema). En la atmósfera del disco hasta la superficie de Alfvén

el campo magnético domina por sobre la presión del gas y de la energía cinética del flujo. Esta

es la región de aceleración centrífuga.

La segunda región se extiende sobre y por debajo del disco. Considerando que el disco es frío,

la atmósfera del disco tiene una baja densidad y una baja presión. En esta región, la presión

magnética domina sobre la presión del gas , de modo que el campo debe ser aproximadamente

“force-free” [∇×B]×B = 0. El campo magnético fuerza al flujo de gas a co-rotar con el disco, con

solo la componente de la velocidad en dirección del campo sin restricción por la fuerza magnética.

El flujo experimenta una fuerza centrífuga que lo acelera en la dirección de las líneas de campo,
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como si fuese transportado en una serie de tubos rígidos aferrados al disco.

Esta aceleración depende de la inclinación de las líneas de campo: existe una fuerza neta

hacia arriba sobre las líneas de campo solo si estas están inclinadas hacia afuera lo suficiente. Las

líneas de campo más paralelas al eje no acelerán un fluído. Las condiciones para la aceleración

y colimación de alguna manera entran en conflicto entre ellas. Las explicaciones de porque se

observan jets con alto grado de colimación requieren de argumentos adicionales.

Finalmente, mientras el fluído se acelera y la fuerza del campo decrece con la distancia al

disco, la aproximación de co-rotación rígida del gas con las líneas de campo deja de ser válida.

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 fracción signicativa de

su energía térmica. Las líneas de campo comienzan a quedarse atrás, y como consecuencia se

tensan formando una espiral. Más allá del radio de Alfvén (rA), la tasa de rotación del fluído

gradualmente desaparece por la conservación del momento angular, mientras el fluído continúa

expandiéndose lejos del eje. Si nada más estuviese ocurriendo, el campo en esta región sería

mayormente acimutal, con un loop de campo acimutal sumado al flujo por cada órbita del punto

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

rA.

Fig. 2.2: Más allá de la distancia de Alfvén las líneas de campo se retrasan respecto de la rotación de

sus puntos de anclaje y se enroscan en un espiral (esta figura es muy esquemática porque la

superficie de Alfvén en realidad tiene una forma más compleja). (Spruit 2010).
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2.2. Lanzamiento, aceleración y colimación

Las tres regiones de la Fig. 2.1 juegan diferentes roles en la formación del jet. En la superficie

del disco, tiene lugar una transición desde el interior, de alto parámetro β1, a la atmósfera del

disco dominada magnéticamente. Esta también es la región que determina la cantidad de masa

fluyendo hacia el jet: es la región de lanzamiento. A cierta altura en la atmósfera el el flujo

alcanza la velocidad del sonido (en realidad alcanza la velocidad magnetosńica lenta vc dada por

v2
c = c2

cv
2
A/(c2

c + v2
A)). Si la densidad en este punto es ρ0, la tasa de flujo de masa es ṁ ≈ csρ0.

Cuando la temperatura en esta región es alta, por ejemplo debido a la presencia de una

corona, la atmósfera se extiende más arriba por encima de la superficie del disco, y es más

fácil que comience un flujo de materia. Si la atmósfera del disco es fría la densidad del gas

decrece muy rapidamnte con la altura y la tasa de flujo de masa depende sensiblemente de las

condiciones físicas 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 parámetro libre.

Después de ser eyectado, el flujo es acelerado primero por el efecto centrífugo, a una distancia

del orden del radio de Alfvén. La velocidad del flujo aumenta aproximadamente de forma lineal

con la distancia al eje de rotación.

Para que la aceleración por mecanismo centrífugo sea efectiva, las líneas de campo deben

estar inclinadas hacia afuera: el efecto centrífugo no actúa en líneas de campo paralelas al eje

de rotación. En el modelo de aceleración magnética, el alto grado de colimación observado en

algunos de los más espectaculares jets debe genearse mediante otro proceso adicional, más allá

de la superficie de Alfvén.

2.3. Descripción del flujo

Sean ρ′, p′, e′ y h′ = (e′ + p′)/ρ′c2 la densidad de masa propia en reposo, la presión total,

la densidad total de energía, y la cantidad h′ definida como entalpia especifica del fluído, en el

sistema co-móvil respectivamente. El tensor de energía-impulso toma la forma

T μν = ρ′huαuβ + p′gαβ +
1
4π

(FασF β
σ − 1

4π
gαβF 2), (2.1)

Donde uα es la tetra-velocidad, Fμν = ∂μAν − ∂νAμ es el tensor electromagnético, y gαβ es

el tensor métrico. La dinámica del fluído esta gobernada por la conservación de la energía y del
1 El parámetro β es el cociente entre la presión del plasma y la presión magnética.
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impulso,

Tαβ ;β = 0, (2.2)

la conservación de la masa,

(ρ′uα);α = 0, (2.3)

y las ecuaciones de Maxwell. Considerando un fluído ideal magnetohidrodinámico (MHD), la ley

de Ohm da una condición adicional, uαFαβ = 0. Despreciando la fuerza gravitacional, usando la

expresión para T μν el flujo de energía puede expresarse como

T 0k = ρ′c2h′Γuk + Sk, (2.4)

donde Γ es el factor de lorentz macroscópico del fluído, vk = uk/Γ la velocidad correspendiente,

y Sk la componente k-ésima del flujo de Poynting. La condición de conductividad infinita implica

que el campo eléctrico propio debe anularse, i.e. 	E′ = 	E + 	v × 	B/c = 0. Si además el campo

magnético es toroidal, es decir 	B = Bφφ̂, en cuyo caso 	B ⊥ 	vp, el flujo de Poynting se reduce

a 	S = B2	vp/4π. Para un jet cónico esta es una buena aproxiamción lejos del cilindro de luz

RL = c/Ω, donde la razón entre la componente toroidal y poloidal del campo magnético satisface

BφBp � R/RL >> 1, con R el radio cilindrico.

La potencia total del jet se obtiene integrando T 0k sobre una superficie Σ perpendicular a

las líneas de flujo del jet. Considerando un jet cónico con un ángulo de apertura θ, y usando la

ecuación anterior se obtiene,

Lj =
∫

Σ
T 0kdΣk = Γurρ′c2h′πθr2(1 + σ). (2.5)

Donde σ = B′2/4πρc2h es el conciente entre los flujos de energía cinética y de Poynting. Esta

relacionado con la tetra-velocidad de alfvèn en el sistema co-movil mediante u′
A = c

√
σ ( u′

A es la

componente de la tetra-velocidad de Alfvèn en la dirección de propagación de las ondas, medida

desde el jet). Lj se conserva. El flujo de masa arrastrado por el jet se obtiene integrando la Ec.

2.3:

Ṁ = ρ′urπθ2r2. (2.6)

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

el contenido de la masa en reposo se altera significativamente mediante procesos como creación y
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aniquilación de pares o périda de neutrones (neutron leakeage). Si Ṁ se conserva tomando σ = 0

y h = 1 en las Ecs. ?? y 2.6, es inmediato ver que el factor de Lorentz asintótico esta limitado

por

Γ∞ ≤ Lj

Ṁc2
. (2.7)

En el caso de jets dominados magnéticamente, para los cuales σ >> 1, acelerarse hasta

adquirir un factor de Lorentz Γ = Lj/Ṁc2 origina una conversión eficaz de energía magnética

a cinética. Esto es díficil de lograr por conversión directa para un plasma MHD ideal. Consi-

dérese un flujo dominado magnéticamente, de sección cónica, por encima del cilindro de luz,

donde el campo magnético es casi toroidal. La conservación del flujo magnético implica que

vrBφ = urB′
φ ∝ r−1, lo cual implica que en el límite relativista (vr ∼ 1) el flujo magnético

LB ≈ Γ2vr(B′2
φ /4π)πθ2r2, se conserva en buena aproximación. Como tanto Lj y LB se conser-

van, también lo hace Lk = Lj−LB y σ = LB/Lk, demostrando que, al menos para líneas de flujo

cónicas, la conversión directa de energía magnética en energía cinética es altamente ineficiente.

Un comportamiento similar se ha observado en otros modelos similares. Se cree que la conver-

sión lenta de energía es una consecuencia de la geometría del campo magnético involucrada. De

hecho, análisis recientes han demostrado que la conversión eficiente de campo magnético puede

alcanzarse en el caso de un campo parabólico. Otras soluciones al problema de σ (the σ problem)

incluyen reconexión magnética y disipación por inestabilidades MHD y del plasma.

La tabla 1 muestra los rangos de variación típicos de luminosidad, factores de Lorentz y

escalas de variabilidad, para diferenes objetos astrofísicos. 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 2 LEdd = 1038mBH erg s−1, y las distancias en unidades del radio

de Schwarzchild, rg = 3× 105mBH cm. Denotamos Lj = Lj/LEdd a la potencia adimensional del

jet y por r̄ = r/rg el radio adimensional. Una elección canónica de parámetros es Lj ∼ 1, mBH

∼ 108 para AGNs; Lj ∼ 1, mBH ∼ 3 para microcuásares; Lj ∼ 1012, mBH ∼ 3 para GRBs. En

términos de estos parámetros la densidad de energía propia del jet esta dada por

u′
j =

Lj

cπ(Γθ)2r2
=

Lj

mBHr̄2(Γθ)2
erg cm−3, (2.8)

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

acreción iguala a la fuerza de gravedad. Para acreción esférica de hidrógeno es aproximadamente ∼ 1038(m/M�)

erg s−1
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Tab. 2.1: Parámetros característicos de fuentes de jets relativistas.

Lj [erg s−1] Γ Δt

GRB 1047 − 1050 102 − 103 milliseg−min

AGN 1042 − 1047 5 − 50 horas−días

MQ 1037 − 1040 1 − 10 días

y el campo magnético propio por

B′ =
2(ζBLj/c)1/2

(θΓ)r
= 4 × 108

(
ζBLj

mBH

)1/2

r̄−1(θΓ)−1 G, (2.9)

donde ζB = LB/Lj = σ/(1+σ). La densidad barionica en el sistema co-movil puede ser expresada

en términos de ηp, la fracción de energía del jet correspondiente a bariones no relativistas,

n′
b = 1019 ηpLj

mBHr̄2(Γθ)2
cm−3. (2.10)

Aún si el campo magnético domina la dinámica del fluído la mayor parte de la luminosidad

será transportada por la materia. De acuerdo a la naturaleza de esta última, el jet puede estar

dominado (en el sentido de quien transporta la energía) por protones y electrones o por elec-

trones y positrones. Lo primero se espera que ocurra en jets MHD, se llama un jet hadrónico,

lo segundo ocurre en un jet dominado por el campo magnético y se llama jet leptónico. Los

jets que son alimentados por acreción o por la energía de rotación de AN rotantes con arrastre

de material, darán lugar a jets hadrónicos, mientras que AN rotantes en un medio muy diluído

puede dar lugar a un jet leptónico, de hecho una onda electromagnética colimada muy energética

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

Los jets energizados por la rotación de un AN se cree que consisten en plasmas de pares

electrón-positrón, 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 acreción 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 energía cinética de

las partículas asociadas a su movimiento en la dirección del jet (es decir en la dirección macros-

cópica ; eb = (Γj−)mc2) se espera que sea més grande que la energía asociada a la expansión

del jet (eexp ≈ mv2
exp/2) y que la temperatura (i.e. ekt = kT ). Esto implica colimación alta y

baja velocidad del sonido (cs) o velocidad de Alfvén (vA) en el plasma del jet comparada con la

velocidad del jet. Es decir que el jet será altamente supersónico/superalfvénico. Si no fuese así, el

jet pudiera estar colimado por presión externa, pero sería muy dificil que continue colimado hasta

las distancias observadas. Para jets dominados dinámicamente por campos electromagéticos la

temperatura del plasma puede ser muy grande siempre y cuando la colimación este garantizada,

es decir que la presión externa y la presión magnética deben ser mucho mayores que la presión

térmica. Si esto no es así, el flujo será no colimado. las distintas situaciones ocurrirán en todo

jet, a diferentes etapas de su evolución. El jet puede ser electromagnético/leptónico en la base

del jet, MHD/hadrónico a través del arrastre del medio a escalas intermedias, e hidrodinámico

(el campo magnético no domina) a grandes escalas luego de que la energía electromagnética se

agotó acelerando el jet.

Siempre que los jets sean eficientes radiativamente, brillarán intensamente y podrán ser de-

tectados, pero cuando las condiciones en el plasma no son apropiadas para producir radiación

dando lugar a radiación muy débil, serán oscuros hasta sus zonas de terminación. La radiación

de los jets puede ser térmica (continuo y líneas), aunque la detección de jets térmicos es dificil

porque las densidades requeridas son altas y la temperatura y velocidad moderadas. La detec-

ción de emisión no térmica de jets, principalmente en radio, es más común. Para ello, se requiere

que algunas partículas sean aceleradas a energías relativistas, bien sobre kT , y al menos con la

presencia de un campo magnético, ya que estos son los ingredientes de la radiación sincrotrón.

Emisión eficiente en alta y muy alta energía es posible si la radiación y/o los campos de materia

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

La disipación de la energía macroscópica ocurre a varias escalas mediante distintos meca-

nismos. La variabilidad rápida de la emisión γ observada en AGNs y en GRBs sugiere que una

fracción significativa de la energía macroscópica ya se ha disipado a radios medianamente pe-

queños 102 − 106rg. La disipación de energía involucra shocks internos, shocks colimados, y/o

inestabilidades del campo magnético. La última posibilidad es relevante para flujos dominados

por el campo magnético, en los cuales la disipación por shocks MHD es ineficiente. La conversión
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de energía magnética a energía cinética en jets dominados por el flujo de Poynting es un problema

de larga data. Se han desarrollado modelos de disipación magnética y usados para calcular curvas

de luz en AGNs. Sin embargo, la física de disipación 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 rdiss ∼ Γ2γ2
Acδt, donde γA es el factor de Lorentz asociado a las ondas de perturbación

(las ondas de Alfvèn), medidos en el sistema en reposo, y δt es la escala de tiempo característica

sobre la cual los parametros del fluído inyectado varían. Como δt � rg/c, se espera que la

disipación ourra en un radio r̄diss > Γ2 o

rdiss > 3 × 105mBHΓ2 cm. (2.11)

2.4. La terminación del jet

El jet tendrá 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 presión del gas del

medio, dando lugar a dos shocks, uno en el medio mismo, y otro en el propio jet. Este último

shock se desarrolla desde los inicios del jet, ya que en general vjet >> cs en el medio circun-

dante. El shock en el jet aparece sólo 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 >>

cs 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 extraños.

A radios del orden de 109 − 1011 rg disipasión adicional de energía ocurre, detrás de los sho-

cks externos resultantes de la colisión del jet con el medio. Los lóbulos en radio observados en

radio galaxías (en particular en fuentes FR2) y microcuásares, y la emisión 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 energía y neutrinos de muy alta energía se producirán durante

la fase del shock de ruptura.
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La dinámica de las ondas de choque y las propiedades de la emisión del cocoon dependen de

los parámetros del medio. En situaciones de inyección de energía impulsiva, como en GRBs o en

otras supernovas, la evolución 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

adiabática decae con el tiempo del observador como Γ ∝ t
−3/8
obs . Esto resulta en un decaimiento

tipo ley de potencias del flujo tardío de los afterglows en GRBs. Las observaciones confirman que,

al menos en algunos casos, el modelo self-similar es una buena descripción de la dinámica de la

onda de choque. Sin embargo, las limitaciones impuestas en los parámetros del plasma chocado

son desconcertantes. Especialmente, la magnitud del campo magnético post shock inferido de las

observaciones es un factor ∼ 108 más grande que el valor típico 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. Más aún, observaciones recientes de la emisión afterglow temprana son

inconsistentes con las predicciones de este modelo.

2.5. Campo magnético

Los campos magnéticos son necesarios para la acreción, ya que pueden proveer el mecanismo

de disipación que permite que el material del disco se acerque al AN en lugar de permanecer en

órbitas circulares keplerianas. Esto se supone que ocurre mediante las inestabilidades magneto-

toroidales (MRI). Estas inestabilidades se producen por el estrechamiento de las líneas de campo

que conectan regiones del disco con distinta velocidad angular. Este estrechamiento de líneas de

campo da lugar a tensión magnética y por lo tanto fricción 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 disipación de energía en el disco

y por lo tanto la acreción, genera campo magnético. Sin embargo, este aumento no puede ser muy

grande, del orden de 10% de la presión de la materia acretada. Adicionalmente, para la eyección

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 formación de los jets. Tal constancia en un

campo magnético implica campos magnéticos a gran escala. Ademas, el flujo magnético depende

de la topología inicial del campo, que no cambia con el tiempo dado que las líneas de campo



2. Propiedades físicas y astrofísicas básicas 21

magnético no pueden cruzarse. por lo tanto, MRI no puede generar el campo magnético correcto.

Lo que aún 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 difusión del campo magnético

en las zonas externas del disco puede ser más rapida que la advección 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 geometría y polaridad adecuada es

arrastrado a la región de lanzamiento del jet.

Usualmente se considera que campos magnéticos ordenados están presentes en la aceleración

magneto-centrífuga: un campo de polaridad uniforme roscando la parte interna del disco. Esto es

a veces elegido como una representación idealizada de una configuración más complicada como

resultaría en un campo magnético producido por el disco. La configuración ordenada tiene la

ventaja de la simplicidad: todas las líneas de campo ancladas al disco se extienden al infinito, y

el flujo puede ser una función suave de la distancia al eje. Si el disco no es de polaridad uniforme,

algunas líneas de loops cerrados conectan partes de la superficie del disco en lugar de extenderse

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

Un campo de polaridad uniforme, sin embargo, esta sujeto a una restricción 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 círculo a r = R, z = 0 (en coordenadas cilindricas

r, φ, 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 círculo como frontera, con

vector normal n, y sea Φ =
∫

dSB·n el flujo magnético a trvés de esta superficie. Como ∇·B = 0,

Φ es independiente de la elección de S, siempre y cuando la frontera en r = R permanezca fija,

y se toma S sobre el plano z = 0. De la ecuación de inducción se tiene

∂tΦ =
∫

drdφ[∇× (u × B)]z . (2.12)

Con ur(0, φ, z) = Br(0, φ, z) = 0 por simetria del sistema de coordenadas, esto da

∂tΦ = −
∫

dφR[uzBr − urBz], (2.13)

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

u⊥Bp, donde Bp es el campo poloidal (Br, Bz) y u⊥ la velocidad perpendicular a el. El miembro
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derecho de la última ecuación puede identificarse entonces como la advección neta de las líneas

de campo poloidales a través de la frontera externa.

Si este flujo de líneas a través de la frontera externa se anula, el flujo magnético neto Φ 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 más que una función

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

función de las condiciones locales en el disco, actúa como un segundo paramtero adicional al pa-

rametro global principal, la tasa de acreción. Esto tiene una conexión observacional interesante:

no todos los discos producen jets, y los que producen, no lo hacen todo el tiempo. La posibilidad

sugiere por sí misma que esta variación esta relacionada con variaciones en el parámetro de flujo

magnético del disco.

Una atracción particular de los campos magnéticos ordenados es que son significativamente

más fuertes que los campos producidos por turbulencia MRI. La densidad de energía magnética

en campos MRI esta limitada a una (pequeña) fracción de la presión del gas en el plano medio

del disco. La fracción exacta todavía parece depender de detalles tales como la resolución 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 resolución.

La magnitud de los campos ordenados puede ser significadamente más alta, limitada sola-

mente por la equipartición de la energía magnética con la energía cinética orbital, o equivalen-

temente, por el balance de fuerzas magnéticas con gravitatorias. En la práctica, inestabilidades

de intercambio ya establecidas con la fracción de soporte contra la gravedad alcanza un pequeño

porcentaje. Para un disco fino, sin embargo, esto puede ser substancialmente más grande que

el valor de equipartición con la presión del gas, y la densidad de energía cinética orbital es un

factor (r/H)2 más grande que la presión 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 energía magnética en lugar del roce en el movimiento orbital.



3. FORMACIÓN DE JETS Y ACOPLAMIENTO DISCO-JET

3.1. Formación de jets

No existe aún una teoría completa que explique la formación de jets, es además un tema

extremadamente dificil de discutir de manera detallada y convincente debido a que los procesos

físicos involucrados en la producción de jets son extraordinariamente complejos.

Se han realizado un sin número de estudios sobre la fuente de energía, aceleración y coli-

mación. Aparentemente existe una correlación entre acreción y formación de jets (ver sección

siguiente), un escenario ampliamente aceptado es aquel en el cual la fuente de energía de los jets

viene dada por la acreción. La materia acretada comienza a moverse siguiendo líneas de campo

ordenadas que se enrozcan en las porciones más internas del disco de acreción. Mediante fuerzas

magnetocentrífugas, el plasma es eyectado a través de estas líneas de campo magnéticas desde

el disco de acreción en dirección perpendicular a él. La rotación diferencial del disco de acreción

dará forma espiral a las líneas de campo. Esta configuración de campo acelerará y colimará el

plasma.

El modelo actual más popular para el lanzamiento, aceleración y colimación de jets es un

modelo magnetohidrodinámico/electrodinámico. Un campo magnético muy fuerte en el centro

del motor junto a la rotación diferencial sirven para convertir energía cinética de rotación en

energía cinética del fluído. Un gradiente de presión magnética (más, tal vez, la acción de un

gradiente térmico y/o de presión) levanta el material del pozo de potencial, y el efecto pinch

(esfuerzo de hoop del campo magnético enroscado por la rotación) colima el material en un jet.

El mecánismo anterior puede ocurrir en una variedad de sistemas. Para sistemas de estrellas de

neutrones, el campo magnétco y la rotación del púlsar o protopúlsar acelerará el plasma atrapado

en las líneas de campo (este plasma puede provenir tanto de la creación de partículas en los spark

gaps como del material acretado). La eyección de material colimado a casi la velocidad de escape

de una estrella de neutrones (c ∼ 0,5 c) oferece una explicación natural para jets en púlsares y
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supernovas, y posiblemente en objetos tipo SS 433. En sistemas con discos de acreción importan-

tes la combinación 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 acreción 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

energía de rotación del AN en dos formas distintas. El primer método, propuesto por Punsly &

Coroniti 1990 (PC), es realmente una extención del mecanismo propuesto por Blandford & Pay-

ne aplicado a sistemas acretantes que son afectados significativamente por fuerzas de arrastre.

La rotación del espacio en el entonrno de un AN, si es en la misma dirección de rotación del

disco, acrecenta la potencia del viento MHD del disco. El acoplamiento a la rotación del AN es

indirecta, a través de material que es acelerado a órbitas de energía 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 acreción o un viento,

similar a la estructura del viento de un pulsar. Ambos mecanismos se detallan brevemente más

abajo

Existen razones teóricas para creer que más de un mecanismo MHD de lanzamiento de jets

opera tanto en objetos galácticos como extragalácticos. Meier 2003 sugiere que fluídos del tipo

BP son los responsables de los jets de menor velocidad (∼ 0.1 c) en ANs, dándoles forma y tal vez

acelerándolos. El mecanismo PC/BP dentro de la ergosfera puede ser el responsable de muchos

jets que observamos en AGNs, cuásares y microcuásares.

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

de rotación, y de ahi a energía cinética del fluído 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 energía rotacional estacio-

nariamente a través de partículas relativistas y flujo electromagnético. Es interesante preguntarse

si puede un AN rotante liberar energía de rotación como resulatado de procesos magnéticos como

los que ocurren en los púlsares.
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Fig. 3.1: Geometría de las líneas de campo en la formación de jets de Bosch-Ramon 2009 (Notas del

curso).

Cuando un AN rotante es rodeado por líneas 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 vacío es inestable y produce una cascada de

producción de pares electrón-positrón y se establecerá una magnetosfera force-free envolvente.

Bajo estas circusntancias puede demostrarse que puede extraerse energía y momento angular del

agujero nergro.

Christodolou 1970 demostró que un AN de Kerr un a porción de su masa en reposo puede

considerarse ’reducible’ en el sentido de que puede ser removida y extraída al infinito. La masa
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’irreducible’ restante, que es proporcional al área del horizonte de eventos, puede interpretarse

termodinámicamente como la entropía 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 termodinámicos tales agujeros negros son cuerpos extremadamente fríos. La

emisión cuántica espontánea 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 demostró que la existencia de órbitas de energía

negativa en la ergosfera que rodea a los AN de Kerr permite la extracción mecánica de energía

mediante ciertos mecanismos de colisión de partículas.

El material acretado por ANs esta probablemente magnetizado y posee sufieciente momento

angular para formar un disco. El flujo magnético estará congelado en el material acretado y

por tanto el campo cerca del horizonte puede hacerse muy grande, mucho más 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 acreción kepleriano, pero no es necesario. Es posible que un

disco de acreción magnético este mantenido por el campo en lugar de por fuerzas centrífugas.

Este último puede extenderse mucho más cerca del horizonte de eventos que un disco de acreción

centrífugo y no hay ninguna objeción relativistica fundamental para obtener una eficiencia del

∼ 100 % en convertir materia acretada en energía en el infinito.

Cuando un AN rotacional esta situado en un campo magnético externo en el vacío, se induce

un campo eléctrico y el estado de menor energía tiene una carga finita en el AN. No hay, por

supuesto, radiación de energía en esta configuración. 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 vacío que rodea al AN es inestable porque

cualquier partícula cargada será acelerada e irradiará. Esta radiación producirá más partículas

cargadas en forma de pares electrón-positrón. 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 emisión espontánea de Hawking).

Puede demostrarse que si la energía 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 energía gravitacional de la materia que esta cayendo

sin disipación térmica en el disco y también colimar esta energía en dirección paralela al eje de

rotación. Este proceso es similar al mecanismo de Penrose si se piensa en terminos de partículas

dentro del horizonte de eventos interactuando con partículas muy lejanas del AN a través del

campo magnético.

3.1.2. Mecanismo Magnetohidrodinámico

Punsly & Coroniti 1990 propusieron un mecanismo físico que permite a campos magnéticos

de gran escala “torcer” AN rotantes en un contexto astrofísico. La física que involucra es que el

plasma en la ergosfera debe rotar. Por tanto, si el plasma de la ergosfera queda congelado en las

líneas de un campo magnético a gran escala, entonces puede impulsar un viento magnético al

infinito, similar a lo que ocurre en un púlsar. La potencia radiada por el AN en estos flujos es

mucho más pequeña 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 excluído en la mayoria de los AN de interés. La energía de rotación

de un AN es la fuente de potencia para los vientos salientes. Por tanto, interesan solo AN de

rotación rápida, a � M , donde a es el momento angular por unidad de masa y M la masa total

del AN. La energía rotacional de estos AN podría mantener la anergía de disipación observada

en fuentes extragalácticas 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 órbita entorno al AN. Tal

disco, mediante torques tendería a estar en el plano ecuatorial. Por lo tanto, el eje de simetría del

campo magnético estará alineado con el eje de simetría del AN. Desafortunadamente AN rotantes

rapídos excluyen campos magnéticos simétricos. Por tanto, se deben considerar escenarios más

eficientes para torcer AN de rotación rápida.

Esta fue la motivacion del trabajo de PC. Se buscan líneas 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 líneas 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
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extraen energía rotacional de AN. Debe introducirse plasma al AN para que se acople mecani-

camente al campo magnético. Como se consideró en el mecanismo detallado anteriormente, se

presupone la existencia de un disco de acreción 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 acreción se considera luminoso como lo sugieren las observaciones. Se consive que rayos γ

del disco colisionan consigo mismos, produciendo pares electrón-positrón. Esta es la fuente del

plasma.

Un AN rotante fuerza la geometría externa del espacio tiempo a rotar. Dentro de la ergos-

fera todas las trayectorias físicas de las partículas aparentan rotar en la misma dirección vistas

por observadores estacionarios desde el infinito. Para observadores locales en la ergosfera miden

la energía de una particula positiva,y aparenta ser negativa para un observador en el infinito.

Localmente, estas trayectorias de energía negativa parecen rotar en dirección contraria respecto

del AN. Globalmente la componente de momento angular en torno al eje de rotación del AN

aparenta ser negativa al ser vista por observadores estacionarios en el infinito (aún cuando las

partículas parecen rotar en la misma direccion que el AN). Es la física del plasma en esta región

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 líneas de

campo magnético a gran escala que rodean tanto a la ergosfera como al plano ecuatorial fuera

del AN. Se crea plasma sobre estas líneas de campo tanto sobre como debajo del plano ecuatorial

mediante la creación de pares. La gravedad atrae al plasma bajo las líneas 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 energía magnética. Por tanto, el viento es

magneticamenete dominante sobre el disco.

El 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 dirección que el AN. Lejos del plano ecuatorial la

rotación de las líneas de campo que son ancladas por el disco en rotación inicia un viento salien-

te impulsado centrífugamente en los tubos magnéticos. Astrofísicamente, 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 más alta para reponer los

pares aniquilados en el interior si debe mantenerse una estructura estable y estacionaria sobre

el disco. De esta información 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 mínima 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 energía 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 radiación

sincrotrón. En resumen, el disco es relativisticamente caliente, de energía negativa, condensado

de pares electrón-positrón.

La naturaleza del disco de plasma puede ser usada para deducir la energía global del fluído.

Como las partículas en el disco que radian los fotones sincrotrón tienen energía negativa, debido

a efectos de beaming relativistas es directo demostrar que estos fotones también estan sobre

trayectorias de energía negativa. De la misma manera fotones de aniquilación estan sobre tra-

yectorias de energía negativa. Todas las trayectorias de energía negativa entran al AN. El disco

esta radiando un intenso campo de fotones de energía negativa entorno al AN. Estos fotones son

los modos superradiativos en la ecuación de onda electromagnética. Ellos giran hacia el AN y

extraen energía mediante dispersión superradiante. Finalmente es la energía de rotación del AN

la que alimenta el viento saliente.

3.2. Acoplamiento disco-jet

Muchas de las ideas acerca de la relación entre modos/tasas de acreción y el tipo y poten-

cia de cualquier eyección de materia asociada, también conocida como acoplamiento disco-jet,

viene de observaciones simultáneas en radio (algunas veces en infrarojo) y rayos X de sistemas
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altamente variables. La emisión en radio (y a veces en el infrarojo) se piensa que proviene de

emisión sincrotrón de una estructura tipo jet, y que la emisión en rayos X es un trasador de

la acreción (tasa, geometría, temperatura, hasta composición). También se ha sugerido que una

fracción significativa de la emisión en rayos X en algunos estados debe provenir del jet.

La máxima energía liberada asociada con la acreción 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 acreción.

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

2GM/c2 = 2rg, donde rg es el radio gravitacional.

Esta dependencia lineal con la masa del AN implica que todos los AN no rotantes tienen la

misma eficiencia de acreción, 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 3rs, también independiente de la masa.

Los AN rotantes tienen horizontes de eventos más pequeños y ISCOs más pequeñas. Un AN

rotante maximal - o AN Maximal de Kerr- tiene un horizonte de eventos y una ISCO ambos

a rg = 1
2rs. Esto quiere decir que en un AN de cualquier masa, la relación 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 M� a ≥ 109 M�. Además de la masa y del

spin, los ANs poseen solo una propiedad más, la carga eléctrica. Dada la falta de observaión 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 acreción teórica sumado a que los AN no

tienen otros parámetros característicos da lugar a pensar que los procesos de acreción en AN a

todas las escalas deben ser muy similares.

Sin embargo, las condiciones físicas en las regiones más internas del flujo de acreción 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 acreción debe decrecer con el incremento de materia. A menos

que no haya cambios significativos en la geometría de la acreción 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

M2. Entonces para dos AN, uno de masa estelar (∼ 10 M�), y otro supermasivo (∼ 109 M�),

acretando a la tasa de Eddington, que escalea linealmente con la masa, la densidad de material

acretado debe escalear como ρ ≈ ṁ/M2 ≈ M−1, i.e. un factor del orden de 107 más denso en

el caso del AN de masa estelar. Del mismo modo, la temperatura efectiva del disco de acreción

varía con la masa. Esto puede verse de la siguiente manera: para la misma tasa de Eddington la

luminosidad emitida por acreción radiativamente eficiente L ∝ M , y es emitida por un disco de

area que escalea como M2. Para radiación de cuerpo negro L ∝ AT 4, donde A es el area emisora,

por lo tanto T ∝ M−1/4. Por lo tanto los discos de acreción en los AGNs más luminosos deben

ser 100 veces más fríos que los microcuásares más luminosos.

Como la densidad de energía y la organización del campo magnético en el flujo de acreción

(que deben ser importante para una viscocidad eficiente y la formación del jet) varía con la masa

del AN, aún no se entiende completamente.

Basandose en más de una década de observacines en radio y en rayos X, se han realizado

intentos en los últimos años para encontran patrones simples y unificados para el acoplamiento

disco-jet en binarias de rayos X. El análisis esta altamente basado en la suposición de que la

emisión 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 emisión en

radio se suprime respecto al estado hard a luminosidades comparables. De hecho, este fenómeno

se había 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 correlación

de la forma

LGHradio ∝ Lb
softX−ray (3.1)

donde b = 0.7 ± 0.1. Se demostró que emisión estática de espetro chato en radio (de índice es-

pectral α = Δ log Sν/Δ log ν ∼ 0) como la observada en GX 339-4 en el estado hard, se observó

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 relación, y la supresión repetitiva de la emisión en radio en los estados

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

tales que su luminosidad en radio es más baja.

Éstos jets de espectro chato en el estado hard son de hecho muy poderosos, y no solo una

atracción secundaria al evento principal de producción de emisión X. De hecho, la combinación

de dos acoplamientos no lineales, Lradio ∝ L0,7
X (observada), y Lradio ∝ P 1,4

jet (teórico, donde P 1,4
jet

es la potencia total del jet, pero también observada) implican que Pjet ∝ L
1/2
X , y que mientras la

luminosidad en X de una fuente disminuye el jet dominará sobre la radiación. El objetivo primor-

dial es determinar la constante de normalización 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 eyección en radio se han observado, durante los cua-

les en algunos casos componentes en radio aparentemente supraluminicos han sido observados

alejándose del sistema. Éstos jets también transportan una gran cantidad de potencia. Estas

eyecciones tan brillantes ocurren durante la transición del estado hard al estado soft.

A medida que los datos del acoplamiento entre acreción y eyección en binarias de rayos X

crece, más intentos serios se han hecho de escalear las propiedades físicas a AGNs. Los estudios

en microcuásares han dejado en claro que existe una dependencia fuerte entre la tasa de acre-

ción 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 microcuásares y AGNs involucran la masa del AN, la tasa de acreción, 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 rectángulo del centro

representa un diagrama de la dureza (del índice 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 variación del factor de Lorentz macroscópico del fluído con la dureza - En los estados LS y

hard-VHS/IS el jet es estable con un factor de Lorentz casi constante Γ < 2, yendo del estado i

al ii a medida que la luminosidad aumenta. En algún punto -usualmente corresponde al pico del

estado VHS/IS- Γ aumenta rapidamente provocando un shock interno en el flujo. El estado iii

sigue en general por el cese en la producción del jet en un disco dominado HS (iv). En este estado

la emisión en radio desvaneciente, opticamente delgada solo puede asociarse con un shock en el

jet que ahora esta físicamente desacoplado del motor central. Como resultado las flechas solidas

indican el camino de un outburst transitorio en rayos X con un único episodio de producción de

un jet opticamente delgado. El trazo de líneas 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 línea del jet- de izquierda a derecha, produciéndo más outbursts

opticamente delgados. Los esquemas en torno al rectángulo central illustran las contribuciones

relativas del jet (azul), la corona (amarillo) y el disco de acreción (rojo) a estas diferentes etapas.
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Exite una muestra de control que permite testear si las propiedades observadas son únicas a

los AN, como por ejemplo si la presencia de un horizonte de eventos, es de alguna forma esencial

para los fenómenos observados. La energía potencial gravitatoria liberada por unidad de masa

acretada por una estrella de neutrones es muy similar a la de un AN. Además, en binarias de rayos

X con estrella de neutrones los patrones de acreción son muy parecidos, incluyendo eyecciones

y largos perídos quiescentes, a los de binarias de rayos X con AN. Los puntos clave a comparar

son:

Las estrellas de neutrones parecen producir jets tanto estables como transitorios, igual que

los AN, con una relación 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 están menos apagados en los estados softs.

Los jets de estrellas de neutrones son iguales o más relativistas.

La correlación radio-rayos X, aunque mucho menos medidas, parece ser más empinada en

un factor dos o más, i.e. Lradio,NS ∝ L≥1,4
X .

Muchos de los puntos listados antes implican fuertemente que las bases de la formación 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 acreción

(luminocidad, estado) y jets (formación, estado o transitorio) en ANs de todas las masas. Éstos

enlaces proveen de herramientas para entender el feedback de los AGNs y su rol en la formación

de galaxías y la evolución de clusters, y para agudizar los procesos de formación 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 formación de jets, cuando se encuentran patrones

comparables de conducta (estrellas de neutrones) y también clases de objetos muy diferentes

(enanas blancas).



4. ESTABILIDAD Y COLIMACIÓN

4.1. Estabilidad

El concepto de jet depende de la premisa de que existen procesos astrofísicos que permiten

la formación de chorros de plasma muy energéticos y altamente colimados, y además estos flujos

de materia y campo deben sobrevivir desde el motor central hasta las partes más externas de la

fuente sin perder toda su potencia. En otras palabras, los jets astrofísicos 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 más grandes, y del orden de 1 kpc en los más chicos.

La cuestión de si un plasma es estable o no es usualmente una cuestión acerca del com-

portamiento del sistema bajo pequeñas perturbaciones. Si bajo la aplicación de perturbaciones

infinitesimales un sistema tiende a relajarse y disminuir su tamaño se llama estable (o, estric-

tamente hablando, condicionalmente estable, dado que puede ser inestable bajo perturbaciones

más grandes). Si, por el contrario, las perturbaciones tienden a aumentar el tamaño del sistema

y a producir cambios en la naturaleza del fluído, se dice que el sistema es inestable. El resultado

de la aplicación de una inestabilidad es desbaratar el flujo por completo, producir un sistema

caótico y turbulento, o (si el crecimiento de la perturbación esta limitado por algún proceso no

lineal) establecer un nuevo flujo estático. Ese nuevo fluído podrá ser estable o inestable bajo la

acción de perturbaciones, y, en general, un fluído atravesará un número 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 distribución de las partículas en el plasma y donde

los detalles de estas funciones distribución son esenciales para su entendimiento- y macroinesta-

bilidades -donde solo las ecuaciones macroscópicas de movimiento del fluído son necesarias para

describir la inestabilidad-. Las microinestabilidades aparecen usualmente en pequeñas escalas y
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provocan efectos pequeños 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

físicas del sistema (tales como el radio del jet). Los tipos clásicos de macroinestabilidades en

fluídos 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 fluído denso esta por encima de un

fluído menos denso inmerso en un campo gravitatorio (o en un sistema de referencia acelerado), y

su efecto es que ’gotas’ más densas de fluído penetren en el medio menos denso. La inestabilidad

de Kelvin-Helmholtz surge cuando dos fluídos estan en movimiento relativo en cualquiera de los

lados de la frontera que tienen en común. Su origen puede rastrearse de la ecuación de Bernoulli.

Si una onda capilar se forma en la interface, entonces el fluído que pase más rápido sobre la

onda ejerce menos presión, 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 dispersión ver Blake (1972).

Desde su fase de colimación el jet ya tiene una componente de campo magnético acimutal

Bφ que no puede despreciarse dinámicamente. Esta configuración es inestable debido a la ines-

tabilidad de Kink. La inestabilidad se propaga en el plasma con una velocidad v ∼ va, donde

va = B/
√

μ0ρ es la velocidad de Alfvén. Si la velocidad de sonido del plasma cs es menor a la

velocidad de Alfvén la inestabilidad puede destruir el jet. Los jets cónicos y de baja velocidad

de expanción eventualmente se destruyen debido a esta inestabilidad. Los jets que se expanden

más rapido que los jets cónicos , o con campo magnético muy bajo (i.e. va < cs) serán esta-

bles. La inestabilidad de Kink es más probable que ocurra cerca del objeto compacto, ya que

allí se espera que Bφ sea más importante. A mayores distancias la aceleración del jet reducirá el

valor de Bφ a valores por debajo del valor de equipartición con la presión de materia (i.e. va < cs).

Si el jet se expande más rápido que la velocidad de Alfvén (basada en Bφ), no hay tiempo

a que una inestabilidad comunique su información a lo largo del jet, y la inestabilidad quedará

suprimida. Sea z la distancia a lo largo del jet, y R(z) su radio. Como distancia de referencia z0

se toma la distancia de alfvén (la distancia a la cual la velocidad del fluído excede la velocidad de

Alfvén según la componente poloidal del campo magnético). Se tienen las siguientes relaciones
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-donde el subíndice 0 indica cantidades medidas a z = z0-

Bp0 ≈ Bφ0 , v0 ≈ vA0, (4.1)

mientras que la velocidad del fluído, considerada constante, es una fracción k de la velocida a z0:

v = kv0. (4.2)

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

considera una relación con la distancia de la forma

R = εz0

(
z

z0

)α

. (4.3)

De modo que ε es el ángulo de apertura del jet a la distancia de Alfvén. El flujo de masa ṁ es

constante (se considera un flujo estático), entonces

ṁ = ρR2v = ρ0R
2
0v = ρ0ε

2z2
0v. (4.4)

A z0 la componente polidal del campo es del mismo orden que la componente acimutal. Si no

hay disipasión , el campo acimutal varía con el radio del jet como

Bφ ≈ Bp0

(
R

R0

)−1

= Bp0

(
z

z0

)−α

. (4.5)

La frecuencia de Alfvén (acimutal) es

wA(z) = vAφ/R, (4.6)

donde vAφ = Bφ/(4πρ)1/2. La tasa de inestabilidad, η, es una fracción de esto

η = γwA(z). (4.7)

Reemplazando las expresiones de ρ y R queda

η = γ
vA0

εz0

(
z

z0

)−α

. (4.8)

La tasa de expansión del jet, we es

we =
d ln R

dt
= v

d ln R

dz
= α

v

z
. (4.9)

El cociente es
η

we
=

γ

kαε

(
z

z0

)1−α

. (4.10)
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Para un jet cuya colimación aumenta con el tiempo (α < 1) la tasa de inestabilidad será más

grande que la tasa de expansión en algún punto, y la inestabilidad de Kink será importante. Jets

con (α > 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 ángulo de apertura constante,

un jet cónico (α = 1), el cociente permanece constante y si habrá inestabilidad depende de la

combinación de factores del orden de la unidad γ/(kε).

En los casos inestables la inestabilidad se hará notable luego de cierta distancia, dependiendo

del nivel de perturbación que exista en la fuente. En la mayoría de los jets observados la escala

de distancias es bastante grande. Aún una inestabilidad de crecimiento lento puede tener efectos

dramaticos que no son evidentes en simulaciones que cubrén una pequeña porción 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 expansión.

Como el decaimiento de la energía magnética interna tiene un efecto de aceleración en el fluí-

do, una relación entre colimación y y aceleración es de esperar. Los jets que atraviesan estadíos

de colimación efectiva deben adquirir una mejor conversión del flujo de Poynting por disipación

de energía magnética.

A cierta distancia la presión externa se torna significante comparada con la presión lateral

del jet (cinética y térmica). Fuera de la atmósfera del disco de acreción o la corona, el jet es muy

denso y su presión es muy alta comparada con la presión externa, pero a medida que se expande

su presión total decrece. Cuando la presión térmica del jet iguala la presión externa, se genera

un shock de recolimación. 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. Colimación

La idea de que un campo magnético enroscado, como en el caso de flujos salientes en un

rotador, se confinará a sí mismo por efectos de ’stress hoop’ es erronea. La colimación 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 sólo puede existir si

existe un agente externo que soporta la tensión que este ejerce. En el laboratorio, este agente es

el cable por el cual circula la corriente, o las fuerzas de estado sólido en un imán.

Un teorema conocido como el “vanishing force free field theorem” dice que un campo magnético

solo (sin otras fuerzas en la ecuación de movimiento), debe ser force free, (∇×B) × B = 0. El

teorema dice que si un campo es force free y finito en todo el espacio ( se anula lo suficientemente

rápido en el infinito), el campo es identicamente nulo.

En el caso de jets magnéticos, esto significa que sólo pueden existir en virtud de una superficie

que soporte la tensión en el campo magnético. En la mayoría de las simulaciones numéricas, esta

superficie es el medio exterior que rodea al fluído. Su presencia se considera como parte del

modelo físico. Considérese la frontera entre el campo magnético (jet) y la región de campo libre

a su alrededor, el balance de presión en esta superficie se expresa:

B2
p + B2

φ = Pe, (4.11)

donde Bp = (Br, Bz) es, como siempre, el campo poloidal y Bφ es la componente acimutal, Pe es

la presión externa (la presión interna se ignora sin pérdida de generalidad). Para una dada con-

figuración de campo poloidal (i.e. forma y flujo magnético del jet), la suma de una componente

acimutal aumenta la presión en la frontera. Todo lo demás permanece igual, de modo que es-

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

Dado que los jets no pueden colimarse a sí mismos, un agente externo debe estar involucrado.

Una cota puede obtenerse a partir de los ángulos de apertura observados θ∞. Una vez que el

flujo tenga un factor de Lorentz Γ > 1/θ∞, las diferentes direcciones del flujo no tienen contacto

causal, y el ángulo de apertura no cambia (al menos hasta que el jet se frene nuevamente, debido

por ejemplo a la interacción con su entorno como en el caso de un GRB). De modo que la colima-

ción debe haber ocurrido a una distancia en la cual el factor de Lorentz todavia era menor a 1/θ∞.
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Una vez encaminado el jet con un ángulo de apertura angosto, un jet relativista no necesita

de fuerzas externas para mantenerse colimado. La cinématica relativista garantiza que puede

continuar balisticamente, con expansión lateral sin limitaciones. En un sistema co-movil al jet

la expanción lateral esta limitada por la velocidad de sonido máxima de un plasma relativista,

cs,m = c/
√

3. Dado que es transversal al flujo, la tasa de expanción aparente en un sistema de

referencia en el laboratorio, se reduce un factor Γ: el efecto de dilatación del tiempo. En el sis-

tema co-movil, el mismo efecto aparece como una contracción de Lorentz: el jet se expande tan

rápido como puede, pero las distancias recorridas de un punto a otro se reducen en un factor Γ

(por ejemplo la distancia a los lóbulos: 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 ángulo 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 aceleración, lo suficientemente

efectivo. La comparación de factores de Lorentz y ángulos de apertura en los jets de AGNs pue-

den proveer de algunas pistas acerca de este agente.

El agente externo responsable de la colimación debe estar relacionado con el disco de acreción

de algún modo (especialmente en microcuásares donde esencialmente no hay nada más alrede-

dor). Se ha sugerido que los jets observados son confinados por un flujo lento del disco de acre-

ción. En AGN el fluído de la región conocida como broad line region puede cumplir este rol. Algo

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

Otra posibilidad es que la colimación 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

configuración de campo magnético más extensa, cuyo modulo decrece con la distancia al disco.

Si la fuerza de este campo escalea con la presión del gas en el disco, se encuantra que las líneas

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 estarían entonces relacionadas

con como los campos magnéticos ordenados son acretados al disco.

Cerca de los objetos compactos, la acreción 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

características están confinados por el flujo de acreción grueso que lo rodea. Como demuestran

las simulaciones, esto puede generar grados de colimación suficiente, aunque colimación a ángulos
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pequeños, de unos pocos grados y menos, ha sido observada en algunas fuentes y probablemente

requieran de otro mecanismo.



5. ACELERACIÓN DE PARTÍCULAS Y PROCESOS RADIATIVOS

5.1. Aceleración de partículas

La evolución dinámica de las partículas en el jet esta determinada por su transporte desde

la fuente central, y por su dinámica in situ. La función distribución de partículas probablemente

consiste en una componente fría más una cola tipo ley de potencia a altas energías, esto no es

una distribución termalizada. La mayoría de los procesos que dan energía a los plasmas tienden

a distribuir toda energía adicional equitativamente entre las partículas. Esto calentará el plasma,

pero no producirá la importante cola en altas energías característica de las partículas relativistas.

Para la aceleración correcta se requiere de un proceso que seleccione una pequeña porción (tal

como la cola supratérmica) de la distribución de partículas y transferirá toda la energía inyectada

a esta población.

Los procesos de aceleración de partículas pueden ser de distintos tipos. En la base, el jet

puede ser magnético (como en los jets extragalácticos), y un mecanismo de aceleración de partí-

culas puede ser la disipación de energía magnéticaa través de inestabilidades MHD en la base del

jet. Además, 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 conversión. La

reconexión magnética en los alerededores de la corona puede inyectar una población no términa

de partículas en el jet. Un mecanismo magnetocentrífugo también puede operar muy cerca de un

AN rotante.

Los posibles mecanismos para la generación de partículas relativistas en el jet son las dife-

rentes versiones del proceso de Fermi: shocks difusivos (Fermi I), dispersión al azar (Fermi II),

y aceleración por roce. El mecanismo Fermi I puede llevarse a cabo debido a shocks internos

en el jet; la aceleración Fermi II puede darse si la turbulencia magnética es lo suficientemente

fuerte, con velocidades de Alfvén altas; una capa de roce será 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 microcuásares también pueden disparar aceleración de partículas via un shock

de recolimación formado en el jet que se expande en contra del material denso expelido por la

estrella compañera. Las velocidades de los shocks pueden ser medianamente relativistas o muy

relativistas.

A medianas escalas en jets de microcuásares algún tipo de aceleración por shocks todavia

ocurre. Por ejemplo, eyecciones intermitentes a escalas de tiempo de ∼ horas-días y diferentes

velocidades pueden crear shocks. Además procesos Fermi II y aceleración 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 región terminal del jet, como los hot spots y los lóbulos en radio en AGNs, el medio

externo juega un rol dinámico muy importante. Cuando la inercia del medio barrido empieza

a afectar el avance del jet, dos shocks se formarán; uno moviéndose hacia atrás 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 opción más rasonable, aunque altas tasas

difusivas y convectivas en las regiones posteriores de ambos shocks pueden provocar que una

aceleración efectiva no ocurra. Sería también como inestabilidades hidrodinámicas distorcionan

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

Por lo general el mecanismo más comunmente invocado para explicar la distribución de

energía de partículas no térmicas inferida es el mecanismo Fermi I. Este mecanismo produce

naturalmente distribuciones de partículas tipo ley de potencia, dn/dε ∝ ε−p, donde el índice

espectral p depende del cociente de compresión del jet. Para shocks adiabáticos, la teoría de

partículas 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 energía y los efectos no lineales se-

rán importantes bajo ciertas circumstancias y pueden alterar el espectro resultante.La teoría de

aceleración por choques difusivos no tarta del problema de la inyección, es decir que fracción

de las partículas térmicas es inyectada al proceso de Fermi. Las observaciones señalan que una

fracción apreciable de la energía macroscópica es entregada a la aceleración de partículas a ener-

gías no térmicas, sugiriendo una redistribución eficiente dentro de la capa de transición del shock.

El mecanismo responsable de la dispersión de partículas delante y destrás del frente de choque
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todavía es una cuestión abierta. La dispersión es mayormente anómala, considerando inestabili-

dades colectivas del plasma que no se conocen muy bien. Progresos mayores en el entendimiento

de la microfísica involucrada requiere de simulaciones del plasma muy detalladas de shocks no

colisionales. Sin embargo, algunos resultados básicos que son relevantes directamente a la emisión

en altas energías pueden derivarse de forma simple, como se muestra a continuación.

La máxima energía co-movil de partículas aceleradas se obtiene igualando el tiempo de ace-

leración con el tiempo de pérdida más relevante. El tiempo que toma acelerar una partícula de

energía ε′ puede expresarse como tacc = ηrL/c, donde rL = ε′/eB′ es el correspondiente radio

de Larmor, y η ≤ 1 es un factor de eficiencia que depende de la física en detalle. Para pro-

tones las pérdidas radiativas son tipicamente pequeñas, 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 tesc = rθ/cΓ. Igualando tacc con tesc, usando la ecuación (2.9) para B′ y tomando η = 1 se

obtiene una energía máxima para el protón en el sistema co-movil

ε′p,max ≤ ε′conf = θeB′r ≈ 3,6 × 1016(ξBLjmBH)1/2Γ−1 eV. (5.1)

Para un radio suficientemente pequeño la energía máxima del protón estará limitada por

pérdidas fotohadrónicas en lugar de estar limitado por el tiempo de escape y será más chico que

el límite de confinamiento dado por la última ecuación.

El espectro de electrones inyectado en el frente de choque se verá modificado por enfriamien-

to radiativo y posiblemente por cascadas de pares en regiones suficientemente compactas. La

máxima energía del electrón se determina igualando el rate de aceleración con el rate total de

pérdidas. Incluyendo tanto sincrotrón como enfriamiento por inverse Compton (IC), y usando

nuevamente la expresión para B′, el corte a altas energías del electrón puede expresarse como:

ε′e,max ≤ ε′conf ≈ 109,5(ξBLjmBH)1/2Γ−1 eV. (5.2)

Donde u′
ph es la densidad de energía co-movil del campo de radiación dentro del jet.

La energía de los electrones térmicos depende de la velocidad del shock y de la tasa a la cual

la energía se transfiere de los iones a los electrones. La energía media por protón detrás del shock

es ∼ (Γs−1)mpc
2, donde Γs es el factor de Lorentz del shock, medido en el sistema del fluído. La
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energía media de los electrones es una fracción de la cantidad anterior, y se parametriza como

εe,th ∼ ξempc
2/2. (5.3)

Los electrones térmicos inmediatamente detrás del shock perderán su energía rapidamente si el

tiempo de enfriamiento por radiación sincrotrón, tsin ≈ 6πm2
pc

3/σTεe,thB
′2, es más corto que el

tiempo dinámico td = r/cΓ. El enfriamiento rápido de electrones térmicos (i.e., tsin/td << 1))

se espera a un radio

r̃ < 106,5 ξeξBLj

θ2Γ3
. (5.4)

Tomando el valor Lj = 1, θ2Γ3 ∼ 1−10 para AGNs y microcuásares, se concluye que el enfria-

miento más rapico se produce al radio r̃ � (105,5 − 106,5)ξeξB ∼ 104 − 105 en esas fuentes. En

GRBs, en los cuales Lj = 1012, el enfriamiento de electrones se espera a escalas aun más grandes.

La evolución del espectro de electrones (o protones) esta gobernadada por una serie de ecua-

ciones cinéticas que incorporan la inyección de partículas y su aceleración, creación y aniquilación

de partículas, y las pérdidas relevantes. La aproximación más simple es suponer que los electrones

son en promedio continuamente inyectados y reacelerados en una capa de disipación de ancho

Δ � r. Si la longitud de enfriamiento es menor que Δ se formará un espectro aproximadamen-

te estático en la capa de disipación. Considerando una inyección impulsiva y despreciando las

cascadas de pares, la distribución de energía de los electrones es (εe < εe, th)

dne(r, γe)
dγe

= κ(r)γ−2
e , (5.5)

donde γe = εe/mec
2, y κ(r) es una fracción χe de la densidad total de electrones del plasma

shockeado, que depende fuertemente del cociente entre la longitud de enfriamiento y Δ. Si la

composición del jet esta dominada por un plasma de elctrones y protones, entonces la densidad de

electrones detrás del shock se puede estimar usando la Ec. 2.5 de la cual se obtiene (considerando

σ < 1 en la región de disipación)

κ(r) � χeΓsu
′
j

mpc2
= 1019 χeΓsLj

mbh
(θΓr̃)−2 cm−3. (5.6)

El factor Γs se refiere a la compresión del jet detrás del frente de choque. La distribución de

energía en torno al máximo depende del espectro de inyección. Si se considera inyección eficiente

con un espectro Qiny ∝ γe
−q que se pega suavemente con el máximo térmico, la distribución por

encima del máximo puede escribirse como dne(r, γe)/dγe = ne(r)γ
p−2
e,th γ−p

e ; γe,th < γe � γmax,

con p = q + 1.
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5.2. Procesos radiativos

5.2.1. Emisión sincrotrón

El espectro local sincrotrón puede representarse por una ley de potencias quebrada, caracteri-

zada por varios quiebres a enegías dependientes del radio. A bajas frecuencias la fuente sincrotrón

se torna auto-absorbida. La frecuencia a la cual la profundidad óptica es 1 -ν ′
sm- depende de la

densidad de electrones a la energía correspondiente. La frecuencia ν ′
sm es típicamente menor que

la frecuencia máxima producida por los electrones térmicos. Si se consideran las distribuciones

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

hν ′
sm � 3 × 103

(
χeξBL2

j

mBH

)
1/3(θΓ)−4/3r−1 eV. (5.7)

La distribución espectral de energía de fotones sincrotrón co-movil tiene su máximo a la

frecuencia ν ′
max = γ2

e,thν
′
g, donde γe,th = εe,th/mec

2, con εe,th el factor de Lorentz randómico de

los electrones térmicos (∼ ξempc
2/2), y 2πν ′

g = eB′/mec. Usando la expresión para B′ se obtiene:

hν ′
max � 4 × 106

(
ξBLj

mBH

)1/2

χ2
e(θΓr̃)−1 eV. (5.8)

El cociente ν ′
sm/ν ′

max ∝ ξ−2
e (LjmBH/ξB)1/6 es independiente del radio y depende debilmente de

los otros parámetros excepto de ξe. Generalmente se espera que ν ′
sm << ν ′ −max para ξe > 0,1.

La densidad de fotones sincrotrón por intervalo logaritmico de frecuencia n′
sin(r, ν

′) = dn′
sin(r, ν

′)/d log ν ′,

se muestra esquematicamente en la figura 5.1. En torno a la frecuencia de turnover n′
sin(r, ν

′) ∝

syn

sm peak

7/2

1/2
−(p−3)/2

v’v’v’

v’
v’

v’

v’n’

Fig. 5.1: La distribución espectral de energía local de los fotones sincrotrón, hν′n′
syn. Se indican la fre-

cuencia del máximo ν′
max y la frecuencia turnover ν′

sm (Levinson 2007).
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(ν/ν ′
max)−α, con α = 1/2 bajo el máximo y α = (p − 1)/2 � 1 sobre el máximo.

Se debe tener en cuenta que para una fuente inhomogenea el espectro observado diferirá del

espectro intrínseco local. En particular, para un jet cónico no resuelto el espectro observado es

chato, Sν ∝ ν0.

La densidad co-movil de fotones esta delimitada por las observaciones. Para una fuente a un

redshift z observado a un ángulo θn (definido como el ángulo entre el eje del jet y la línea de

la visual), la frecuencia en el máximo observada es νmax = δν ′
max/(1 + z), donde δ = [Γ(1 −

β cos θθn)]
−1 es el factor Doppler asociado. La densidad de flujo a la frecuencia νmax, medida

desde la tierra, se puede expresar como

Sν =
hcn′

sin(rmax)
4

(
rmaxθ

dL

)2

δk, (5.9)

donde dL es la distancia, y rmax es el radio al cual se originan los fotones del máximo, y se

relaciona con ν ′
max mediante la ecuación 5.8. El índice k depende si la fotosfera esta en reposo

con respecto al observador (jet continuo), en cuyo caso k = 2, o si se esta moviendo en cuyo caso

k = 3. La ecuación 5.9 es de poca utilidad si la fuente no esta resuelta, que es usualmente el caso

a escalas relevantes a la emisión en altas energías. Sin embargo, la variación rapida observada

durante flares intensos puede ser usada como reestricción adicional al tamaño de la fuente. Lo

último se relaciona con la variabilidad temporal observada Δt mediante rmax � cΔtΓδ/(1 + z).

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

al factor Doppler considerado; n′
sin ∝ Sνδ

−(2+k).

5.2.2. Radiación del disco

Una fuente importante de fotones es el disco de acreción que rodea al objeto compacto. Si

denotamos Ld = Ld/LEdd como la luminosidad adimensional del disco, y se considera emisión de

cuerpo negro de las regiones más internas del disco puede estimarse la temperatura de la fuente:

Td∼107(Ld/mBH)1/4 K. Consecuentemente, el espectro de radiación del disco de acreción νFν

debe tener su máximo 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 extención tipo ley de potencias de la emisión máxima

a energías de rayos X duros y rayos γ blandos es vista tipicamente tanto en cuasares como en

fuentes galácticas. 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 distribución espectral continua de energía 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

hνBB ∼ 20-50 eV. Por encima del BBB el espectro puede aproximarse por una ley de potencias

de índice s = 1,5 hasta una energía de 0.1-0.5 keV, aunque varía levemente de fuente a fuente.

A energías más altas el espectro se achata y tiene una pendiente de s ∼ .5 hasta la energía de

corte del orden de 100 keV. Debajo del BBB el espectro se achata nuevamente a s < 1. Una

fracción ξd(r) de la radiación del disco es interceptada por el jet a un radio r. Esto incluye tanto

iluminación directa y emisión reprocesada. El espectro de fotones blanco asociado adoptado para

blazares tiene la forma

next(r, ν) � 6 × 1025 ξdLd

mBH r̃2

(
hνBB

25 eV

)−1( ν

νBB

)−s
[
1 +

(
ν

νX

)s−1/2
]

cm−3, (5.10)

con s = 1,5 para ν > νBB y s = 0,7 para ν < νBB .

En microcuásares el espectro de la fuente central no esta tan bien restringido. Aunque la

extención 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

producción de pares y la opacidad por producción de foto-piones estan determinadas por la

porción del espectro de fotones blanco antes y después del pico, particulamente en microcuásares.

Los fotones semilla sobre el máximo interactúan mayormente con los fotones blanco de baja

energía. Por lo tanto el resultado no dependerá de la forma del espectro de fotones blanco a

energías muy por encima del máximo.

5.2.3. Radiación estelar

En los microcuásares de gran masa la estrella compañera tiene una luminosidad típica del

orden de 1038−39 erg s−1, y un espectro que puede ser aproximado por un espectro de cuerpo

nergo a temperatura ∼ 40000 K. La separación binaria típica en esos sistemas es del orden de

a ∼ 1012 cm. A un radio del jet r � a los fotones que inciden en el jet a ángulos 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 radiación estelar a radios del jet r > R(ξdLd/L�)1/2,

donde R2 = a2 + r2. Sin embargo, la profundidad óptica de Thomson del viento estelar superará
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ampliamente la unidad para radios del jet r � a, en cuyo caso el jet estará blindado a estas escalas.

5.2.4. Dispersión Compton inverso

La dispersión Compton inverso (IC) depende, además de los campos de radiación blanco, de

la sección eficaz diferencial y de la distribución espectral de energía de los electrones relativistas.

En situaciones en las cuales el campo de radiación semilla en el jet esta dominado por fotones

externos (emisión ERC) la distribución de fotones co-movil esta dada por

n′
s(ν

′
s, μ

′
s, r) = (ν ′

s, νs)3next(νs, μs, r), (5.11)

donde νs = ν ′
νΓ(1 + βμ′

s), μs = (ν ′
s + β)/(1 + βμ′

s), con β = (1 − Γ−2)1/2. Para una distribución

tipo ley de potencias isotrópica next(νs, μs, r) = n0(r)ν−α
s ; νs,min < νs < νs,max, la distribución

de fotones co-movil esta desviada hacia atrás y se puede aproximar por:

n′
s(ν

′
s, μ

′
s, r)

2α+2Γα+1

(α + 1)
n0(r)ν ′−α

s δ(1 + ν ′
s); Γνs,min < νs < Γνs,max. (5.12)

La ecuación 5.2 sugiere que fotones con energías ∼ 10 GeV y ∼ 1 TeV pueden producirse en

microcuásares y en blazares, respectivamente, aún a los radios más pequeños (pero serán rapida-

mente absorbidos si se producen por debajo de la esfera γ ver subsección 5.2.5). De la ecuación

5.3 concluimos que en cuásares de espectro chato en radio y en microcuásares los electrones

térmicos dispersan a los fotones del disco que caen cerca del pico de cuerpo negro a energías

observadas hνγ ∼ 106Γ2ξ2
ehνBB ∼ 0.1-1 MeV. Este puede ser el origen de los bultos en MeV

observados en estos objetos.

La emisión conocida como synchrotron-self Compton (SSC) se refiere a la situación en la cual

los fotones sincrotrón son dispersados mediante dispersión Compton por electrones relativistas

acelerados in situ. En modelos one zone para SSC la misma población de electrones que produce

los fotones sincrotrón los dispersan a energías más altas. Tales modelos han sido utilizados para

inferir los parámetros de la zona emisora en blazares. La suposición básica es que la emisión sin-

crotrón da lugar a la componente en bajas energías de la distribución espectral de energía (SED),

mientras que la dispersión de los fotones sincrotrón produce la componente a altas energías.
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5.2.5. Creación y aniquilación de pares

A radios suficientemente chicos el parámetro de compactación, lγ = LγσT/(mec
2r)104Ljr̃

−1,

exede la unidad ampliamente en clase de fuentes. Se espera entonces que los rayos γ no puedan

escapar de las regiones internas del jet sin crear pares.

La esfera γ

Los rayos γ producidos en el jet pueden combinarse con fotones de baja energía para producir

pares electrón-positrón. Como una estimación grosera se puede considerar que la sección eficaz

de interacción es σγ−γ ∼ 0,2σT cerca de la energía umbral ε′γ,th que se expresa como

ε′γ,th2,5 × 1011

(
hν ′

s

1eV

)−1

eV. (5.13)

Para una distribución de fotones co-movil n′
s(μ, ν ′, r) la opacidad por producción de pares a un

radio r es

κ′
γγ(ε′γ , r) = 2π

∫ 1

−1
dμ(1 − μ)

∫
ln[2/(1−μ)ε′γ ]

d ln ν ′
sn

′
s(r, μ, ν ′

s)σγγ(ε′γ , ν ′
s, μ). (5.14)

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

proveen de una opacidad por producción de pares. De modo que la profundidad óptica corres-

pondiente puede escribirse como τγγ = τ ext
γγ + τ sin

γγ .

La esfera γ se define como la esfera de radio por debajo del cual rsin
γ (εγ) la profundidad óptica

por producción de pares al infinito es τ sin
γγ (rsin

γ , ε′γ) = 1, es proporcional a ε′γ . En términos de la

energía γ observada εγ = δε′γ se tiene

r̃sin
γ = 5 × 106

(
ξ2
eξsinLj

Aθ2Γ3δ

)( εγ

10GeV

)
, (5.15)

En el caso de GRBs se puede concluir que la absorción de rayos γ por producción de pares es

importante en un radio r̃ � 107 aún a energías del orden del MeV.

Para calcular la profundidad óptica por producción de pares con fotones externos se considera

que el campo de radiación externo es casi isotropico, que resulta una buena aproximación en

situaciones en las cuales el campo de radiación blanco esta dominado por reprocesamiento o

dispersión de fotones del disco. Bajo estas simplificaciones la profundidad óptica es
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τ ext
γγ � 2 × 106

(
ξdLd

r̃

)(
hνBB

25 eV

)−1( εγ

εγ,BB

)s
[
1 +

(
εγ

εγ,x

)1/2−s
]

, (5.16)

donde εγ,BB = 10 GeV (hνBB/25eV)−1 y εγ,x = εγ,BB(νBB/νx). El radio de la esfera γ

correspondiente se obtiene de la equación anterior y la ecuación τ ext
γγ = 1.

5.2.6. Aniquilación de pares

En las regiones internas del jet el tiempo de enfriamiento de electrones y positrones es mu-

cho más corto que el tiempo dinámico, y por tanto, se espera que todos los pares se enfrien

rapidamente a energías subrelativistas. La densidad co-movil de pares a un dado radio n′±(r),

esta entonces limitada por la aniquilación electrón-positrón. Igualando el tiempo de aniquilación,

t′an ∼ σ′
ann

′±v±)−1, donde v± denota la velocidad térmica de pares en el sistema de referencia

del jet, con el tiempo de flujo t′f ∼ r/cΓ dá n± ≈ Γc/σanv±r. La potencia máxima que pueden

transportar los pares a un radio r es entonces:

L±(n′
+ + n′

−)Γ2mec
3πθ2r23Γ3mec

3πθ2r/σann. (5.17)

Consecuentemente, a un radio menor que el radio de aniquilación r̃ann ∝ 103 Lj

Γ3θ2 , L± < Lj y

entonces la potencia del jet no puede ser transportada por pares. Para blazares potentes y mi-

crocuásares esto quiere decir que un transportador de energía y momento adicional debe estar

presente a un radio r̃ � 102 − 103. Para GRBs la última ecuación dá r̃ann ∼ 109. Notése que el

análisis anterior no es válido 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 creación de pares iguala a la aniquilación de pares. Sin embargo, mientras el flujo de

pares es acelerado la temperatura co-movil baja rapidamente debido al enfriamiento adiabático

y los pares eventualmente se aniquilarán. Esto tipicamente pasa a un radio r̃ ∼ 102-103, muy

por debajo de r̃ann.

5.2.7. Modelos de cascadas de pares inhomogéneas

La inyección de electrones y positrones a energías muy por encima de la energía γ umbral dará

lugar al desarrollo de casacadas de pares intensas. En el modelo de cascadas inhomogéneas los

pares son inyectados con alta energía sobre una amplia región del radio del jet. A un dado radio,

rayos γ se producen a través de IC mediante dispersión de los fotones del disco. La energía de un
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emisor γ se degrada, via cascadas de pares, en muchos rayos γ con energía cercana a la energía

umbral debajo de la cual los rayos γ pueden escapar al infinito sin ser convertidos nuevamente

en pares. Esta energía umbral crece con el radio, entonces los rayos γ más energéticos tienden a

originarse en los radios más grandes.

Para una inyección de electrones de espectro chato, el espectro de rayos γ resultante refleja

los perfiles espaciales de la disipación de energía y la intensidad de los fotones blanco, porque

el flujo asintótico esta dominado por rayos γ que emergen cerca de sus esferas γ. Para κ(r) ∝
r−p y ξd ∝ r−q el espectro emitido de rayos γ es una ley de potencias con índice espectral αγ ∼
α̃p/(1 + q), donde α̃ es el índice espectral del campo de fotones blanco.

5.2.8. Procesos hadrónicos

Los jets relativistas son fuentes potenciales de rayos cósmicos de ultra alta energía (UHECR)

y de neutrinos de muy alta energía (VHE). Esto requiere por su puesto de que una fracción de la

energía macroscópica sea transportada por bariones. En contraste con la emisión electromagné-

tica, que puede tener origen tanto hadrónico como leptónico, los neutrinos de muy alta energía

son un diagnóstico único del contenido hadrónico. Neutrinos de alta energía pueden producirse

en jets astrofísicos principalemente mediante el decaimiento de piones cargados .

π− → μ− + ν̄μ → e− + ν̄e + νμ + ν̄μ,

π+ → μ+ + νμ → e+ + νe + νμ + ν̄μ. (5.18)

El decaimiento de piones neutros,

π0 → γ + γ, (5.19)

da lugar a la producción de fotones de alta energía, y bajo ciertas circunstancias competirán con

la dispersión IC.

Producción de rayos cósmicos de ultra alta energía (UHECR)

Una fracción significativa de la energía disipada detrás de los shocks puede, en principio, ser

usada para la aceleración de protones a ultra-alta energía con un espectro tipo ley de potencias
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dn′
p/dε′p ∝ ε′−2,2

p y un corte a altas energías ε′p,max que esta limitado por el confinamiento.

Consecuentemente la producción de UHECRs de energía observada εp = Γε′p requiere que

ξBmBHLj ≥ 108(εp/1020,5eV)2, (5.20)

lo que deja esencialmente a GRBs con mBH ∼ 3, ξB � 0,1, Lj � 1012, y a blazares poderosos

con mBH ∼ 109, ξB � 0,1, Lj � 1, como candidatos a fuentes astrofísicas de UHECRs. Si los

protones pueden o no ser acelerados por shocks relativistas hasta las altas energías observadas

es otra cuestion.

Colisiones nucleares inelásticas

La producción de piones a través de interacciones con núcleos de ultra alta energía acelerados

en el jet y el material frío del jet es tipicamente ineficiente en fuentes sub-Eddington (fuentes

cuyas luminosidades caen por debajo de la luminosidad de Eddington), pero será relevante en

fuentes super-Edington. Para una densidad bariónica como la dada en la Ec. (2.10) la profundidad

óptica para colisiones nucleares inelásticas es aproximadamente

τpp � σppn
′
b

r

Γ
� 10−1 ηpLj

θ2Γ3r̃
, (5.21)

donde σpp = 50 mb. Para AGNs y microcuásares, donde Lj ≤ 1, esto es siempre menor que 1.

En modelos de GRBs donde ηp1 para Γ ∼ 100, θΓ ∼ 10 y Lj ∼ 1012 este proceso será relevante

a un radio r̃107.

Iones blanco de vientos estelares en microcuásares

En micrcuásares de gran masa una fuente importante de protones blanco es proveída por

el viento estelar. Para estrellas O valores típicos para la tasa de pérdida de masa y para las

velocidades terminales son Ṁw ∼ 10−5M�yr−1 y vw ∼ 2000 km s−1, respectivamente. A una

distancia R de la estrella compañera la densidad del viento es np � Ṁw/(4πmpR
2vw), y la

profundidad óptica para colisiones pp es

τpp � σppnpR � 102,5

(
Ṁw

10−5M�yr−1

)(
R

102R�

)−1 ( vw

102 km s−1

)−1
. (5.22)

Si los iones del viento estelar pueden penetrar el jet entonces la producción de piones en la región

jet/viento será eficiente, y entonces habrá emisión de neutrinos de muy alta energía y rayos γ.

Debido a la rotación del sistema se espera una modulación del flujo observado.
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Interacción jet/clumps

La pérdida de masa en estrellas masivas se cree que ocurre a través de vientos supersónicos

inhomogéneos como clumps muy pequeños y densos embebidos en un plasma ténue. Esta idea

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

La interacción entre el jet de un microcuásar de gran masa on un clump del viento de la

estrella producirá emisión. La penetración del clump en el jet producirá dos shocks. Un shock

llegará 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 acelerarán partículas relativistas que interactuaran

con el medio (jet, o clump) dando lugar a emisión no-térmica. Se cree que la interacción de

éstos clumps con el jet es la responsable de los flares recientemente observados en alta energía

en microcuásares de gran masa.

Un mecanismo similar puede operar en AGNs. Las líneas de emisión observadas en AGN

provienen del gas situado en una región (broad line region) cercana al AN supermasivo. Aunque

la estructura de esta región no es muy conocida se ha propuesto que esta formada por nubes

ionizadas pequeñas y densas, que rodean al objeto compacto. De manera similar, una nube puede

eventualmente penetrar en el jet cerca de su base; la interacción nube/jet producirá emisión de

alta energía.

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 ∼ 109-1011 cm, que puede difuminarse a través de las líneas de

campo magnético hasta el jet central. Los neutrones ’fugados’ son levantados y convertidos a

protones en una avalancha de colisión. Se ha propuesto que la carga de bariones en GRBs se

lleva a cabo mediante este mecanismo; el número de neutrones cargados se ha encontrado que

esta razonablemente de acuerdo con los límites 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 energía se produce con una eficiencia que
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puede exceder 0.5. Otras evidencias incluyen litio, beridio y/o líneas de boro en los remanentes

de supernova asociados con GRBs y la alta polarización de los rayos γ.

Producción fotomesónica

La colisión de un protón con un fotón puede dar lugar a la producción de radiación γ y de

neutrinos a través de las siguientes reacciones:

p + γ → n + π+, (5.23)

p + γ → p + π0.

La sección eficaz de producción de fotopiones tiene un máximo a σpγ ∼ 0.5 mb en la resonancia

Δ y cae a σpγ ∼ 0.1 mb a mayores energías donde domina la producción multipiónica. La

ineslaticidad es Kπ ∼ 0.2 cerca del umbral y ∼ en el régimen de producción multipiónica. La

energía umbral del protón, para la cual la colición frontal con un fotón blanco esta en la resonancia

Δ, es

ε′p,th � 7 × 1016

(
hν ′

s

1eV

)−1

eV, (5.24)

donde hν ′
s es la energía del fotón blanco, medida en el sistema de referencia del jet.

Ahora considérense interacciones fotomesónicas con los fotones sincrotrón producidos en el

jet como blanco. La energía co-movil de los protones para los cuales la interacción con los fotones

cerca del máximo es en la resonancia Δ se relaciona con el correspondiente umbral de producción

de pares. Considerando la energía umbral para la producción de pares ε′γ,th � 2,5×1011
(

hν′
s

1eV

)−1

eV y ε′γ,max = 6 × 104
(

ξBLj

mBH

)−1/2
ξ−2
e θΓr̃ eV la energía de rayos γ umbral para la creación de

pares con los fotones sincrotrón correspondientes al máximo, se obtiene

ε′p,max = 105,5ε′γ,max = 2 × 1010

(
ξBLj

mBH

)−1/2

ξ−2
e θΓr̃ eV. (5.25)

La pérdida de energía para protones debidas a interacciones fotomesónicas es t−1
pγ ∼ σpγKπn′

sinc.

Igualando esto último con la tasa de aceleración t−1
acc ∼ eB′c/ε′p, usando una expresión para la

densidad de energía co-movil de los fotones sincrotrón

n′
sin(r, ν ′) = 1021 ξsin

AΓθr̃

( Lj

ξBmBH

)1/2
(

ν ′

ν ′
peak

)−α

cm−3, (5.26)
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y las Ecs. (5.26) con α = 1 y (5.25), y considerando además una inelasticidad para un único

pión Kπ = 0,2 se obtiene un límite superior en la energía del protón:

ε′p,max�2 × 1015

(
A

ξsin

)2/3( Lj

mBH

)−1/6

ξ−2/3
e ξ

1/2
B (θΓr̃)1/3 eV. (5.27)

La comparación de este último límite con la Ec. (5.1) implica que la máxima energía del

protón esta limitado por las pérdidas fotomesónicas a un radio

r̃�6×103

(
ξeξsinLj

A

)2 (mBH

θΓ4

)
, (5.28)

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

acelerarse a energías que exceden la requerida por la interacción fotomesónica con los fotones

sincrotrón del máximo, viz., ε′p,peak ≤ ε′p,max, a un radio

r̃ � 2 × 106

(
ξBLj

θΓ2

)
min

{
1 ,

15ξ2
eAΓ

ξsin

(
ξB

mBHLj

)1/2
}

. (5.29)

Una estimación aproximada de la profundidad óptica dada por los fotones sincrotrón da

τ sin
pγ (ε′p, r) � σpγn′

sin

r

Γ
= 0,15

(
ξsin

AθΓ2

)(LjmBH

ξB

)1/2
(

ε′p
ε′p,peak

)α

, (5.30)

con α = 1/2 para ε′p > ε′p,max y α�1 para ε′p < ε′p,max. Como puede verse la opacidad fotopiónica

aumenta al aumentar la energía del protón y alcanza su mámixo en ε′p,max. Esta tendencia se

espera para cualquier espectro sincrotrón razonable, al menos hasta energías del protón a las

cuales las interacciones en la resonancia Δ involucren fotones sincrotrón que tengan energías

por encima de la frecuencia de auto-absorción hν ′
sm. En analogía con la γ-esfera se introduce

la π-esfera, el radio rsin
π que resuelve la ecuación τ sin

pγ (ε′p, rsin
π ) = 1. En términos de la energía

transformada εp = Γε′p se obtiene de la Ec. (5.30)

r̃sin
π = 50ξ2

e

(
0,15ξsin

A

)1/α( Lj

θ2Γ4

)(1+α)/2α (mBH

ξB

)(1−α)/2α ( εp

1 TeV

)
, (5.31)

donde α = 1 para 0,15(ξsin/AθΓ2)(LjmBH/ξB)1/2 > 1 y α = 1/2 cuando la desigualdad opuesta

se cumple.

Como en la producción de pares, los fotones externos interceptados por el jet también pro-

veen de blancos para colisiones pγ. La porfundidad óptica correspondiente, calculada usando el

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

τ ext
pγ � 104

(
ξdLd

r̃

)(
hνBB

25 eV

)−1( εp

εp,BB

)s
[
1 +

(
εp

εp,x

)1/2−s
]

, (5.32)
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donde εp,BB = 1015,5eV(hνBB/25 eV)−1 y εp,x = εp,BB(νBB/νx). El radio de la π-esfera rext
π (εp)

asociada al campo de radiación externo puede obtenerse haciendo τ ext
pγ = 1 en esta última ecua-

ción. Una comparación de las diferentes escalas obtenidas más arriba se presenta en la Fig. 5.2

(ε )p,max
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Fig. 5.2: Escalas características para fuentes típicas galácticas y extragalácticas. Estan indicados en el

grafico: radio por sobre el cual se pueden formar shocks rdiss, la π-esfera a la máxima energía del

protón rπ(εp,max), la γ-esfera de fotones TeV rγ(1 TeV), y la fotósfera en radio a 1 Ghz r(1Ghz).

El area sombreada correspone a la región donde puede ocurrir producción eficiente de neutrinos

de muy alta energía.

Flujo y espectro de neutrinos

El flujo de neutrinos emitido desde el jet depende de muchos factores: (i)La fracción de

energía del jet inyectada en la distribución tipo ley de potencias de protones ξp, (ii) el espectro

de protones acelerados, (iii) los tiempos de enfriramiento de piones y muones y (iv) la opacidad

de la producción de piones. El parámetro fπ(ε′p) ≤ 1, represeta la fracción de la energía del

protón ε′p convertida en piones. En el caso de fotoproducción de piones se puede aproximar por

fπ(ε′p) = min[1,Kπτpγ(ε′p)]. Para una distribución de protones np(ε′p) la energía promedio de

protones perdida en piones puede definirse como

f̄π =

∫
fπ(ε′p)ε′pnp(ε′p)dε′p∫

ε′pnp(ε′p)dε′p
. (5.33)

Esta fracción promedio depende del espectro de protones y fotones blanco. Es de esperar que los

piones decaigan antes de perder energía significativamente, mientras que los muones perderán

una fracción significativa de su energía antes de decaer. Se debe considerar entonces que un único

νμ (or ν̄μ) de alta energía se produzcan en una única interacción fotopioníca de un protón (o

neutrón), correspondiendo a la conversión de un 1/8 de la energía perdida en la producción de
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piones a neutrinos muónicos. En términos de ξp y de f̄π el flujo en la Tierra νμ y ν̄μ se puede

expresar como,

Fνμ � ξpf̄πΓ−1δ3 Lj/8
4πd2

L

� 10−20ξpf̄π
δ3

Γ
mBHLj

d2
L28

erg s−1cm−2, (5.34)

donde δ es el factor Doppler, y dL = 1028dL28 cm es la distancia (luminosity distance) a la fuente.

Se espera un flujo significativo de ν en el intervalo de energía 30 - 105 TeV en AGNs, 1 - 102

TeV en microcuásares, y por encima de 102 TeV en los shocks internos de GRBs.

La probabilidad de que un neutrino muónico produzca un moun de alta energía en un detector

terrestre es Pνμ ≈ 1,3 × 10−6Eβ
ν,TeV, con β = 2 para Eν < 1 TeV y β = 0,8 para Eν > 1 TeV.

Por lo tanto, para un espectro de neutrinos chato sobre 1 TeV, el flujo de muones en el detector

es ≈ (P0/E0)Fνμ , donde P0/E0 = 1,3 × 10−6 TeV−1. La tasa a la cual los neutrinos inducen

detección de muones es

Ṅμ � 2 × 10−12ξpf̄π
δ3

Γ
mBHLj

d2
L28

(A/1km2) dias−1, (5.35)

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

objetos.
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