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Introduccion

La astronomia es el estudio de los objetos que forman el Universo a tra-
vés de la deteccién y medicién de las particulas que estos objetos emiten.
Durante la mayor parte de su historia, la Astronomia se ha limitado a un
tipo muy especifico de origen césmico: fotones con una longitud de onda en
el rango

300nm < A <1 pm,

lo que corresponde a frecuencias entre 3x 10! y 10'® Hz. La radiacién formada
por estos fotones es conocida como “luz visible”.

Recién en la década de 1930, con la deteccién de ondas de radio de origen
cosmico, la ventana electromagnética de observacién astrondémica se abrid
mas alla de lo que el ojo humano es capaz de detectar. El uso de radiote-
lescopios como instrumentos astronomicos no se generalizé y fue funcional
hasta la década de 1950.

La deteccion de fotones de energia mayor que los del rango visible debio
esperar ain mas, ya que la atmdésfera terrestre es opaca a la radiacién de
frecuencias mayores que 10 Hz. La utilizacién sucesiva de globos estratos-
féricos, cohetes de gran altitud y, finalmente, satélites artificiales, proveyé de
plataformas sustentables para albergar detectores de fotones muy energéticos.

La astronomia de rayos X (0.1 keV < E;;, < 500 keV) experiment6 un

rapido desarrollo durante los anos 1960 debido a que las facilidades instru-

'Muy recientemente, podemos agregar las ondas gravitacionales al campo de estudio
de la astronomia
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mentales estuvieron rdpidamente a la altura de los requisitos observaciona-
les primarios. Por el contrario, el desarrollo de la astronomia de rayos -~
(Epn > 500 keV) fue un proceso lento que tardé décadas en arrojar resultados
significativos. Esto se debid, en parte, a dificultades técnicas especificas y al
formidable problema de separar las contribuciones producidas en el detector
por fuentes legitimas de rayos v de aquellas que tienen un origen puramente
local.

A pesar de las dificultades, durante la década de 1990 la astronomia de
rayos 7 se consolidé como una herramienta fundamental para el estudio de
los procesos no térmicos en el Universo. En efecto, este es el tinico rango
del espectro electromagnético libre de contribuciones producidas por plas-
mas calientes, por lo que la radiacion por encima de 1 MeV es debida, casi
enteramente, a interacciones de particulas relativistas.

El objetivo de este curso es presentar y aprender a utilizar las herramien-
tas que nos permitan estudiar y comprender las fuentes césmicas de rayos
~. Para ello, estudiaremos como particulas materiales pueden ser aceleradas
hasta velocidades relativistas (~ ¢) en d&mbitos astrofisicos, qué interacciones
pueden sufrir esas particulas, qué flujo de radiacion v resulta de esas interac-
ciones, como es posible detectar y medir esa emisién v una vez que llega a la
vecindad del planeta Tierra y algunas de las caracteristicas de las distintas

fuentes de rayos v conocidas.



Capitulo 1

El espacio-tiempo y la

relatividad especial

Como la radiacién v es el resultado de la interacciéon de particulas relati-
vistas, comenzaremos repasando las propiedades de sistemas que se mueven a
velocidades cercanas a la de la luz. Esto es, comenzaremos con un repaso de la

Teoria Especial de la Relatividad y de su concepto central: el espacio-tiempo.

1.1. Espacio-tiempo

Cuando se observa el mundo, resulta obvio que en él hay cosas y que estas
tienen propiedades. La caracteristica definitoria de las cosas es que se aso-
cian para formar nuevas cosas. Asi, las moléculas forman células, las células
organismos, los organismos pueden formar sociedades, etc.

Las propiedades de las cosas son de dos tipos: intrinsecas y relacionales.
Las primeras solo dependen de la cosa en cuestiéon (por ejemplo, la carga
eléctrica de una particula) mientras que las segundas dependen también de
otras cosas (por ejemplo, la velocidad de la particula). Cuando las cosas
se combinan para formar nuevas cosas, las cosas resultantes pueden tener

propiedades emergentes, que las cosas constituyentes no tienen. A su vez,
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las propiedades emergentes pueden ser intrinsecas o relacionales. Asi, por
ejemplo, un gas puede tener temperatura y presion, propiedades de las que
carecen las moléculas constitutivas.

Dada una cosa x llamaremos P al conjunto de todas sus propiedades:

P ={p/p}- (1.1)

Los elementos de P pueden ser representados por funciones matematicas
(supuesto metodoldgico de la Ciencia). Llamamos espacio de estados S(x)
de una cosa x al conjunto de funciones (de dominio M) que representan a
los elementos de P. Una ley es una restriccién sobre S(z). Nos dice que
las propiedades de una cosa no pueden tomar cualquier valor. Llamaremos
Sr(x) al conjunto de estados legales de x. Estos son los estados accesibles
en principio a la cosa x de acuerdo con las restricciones legales que imperan
sobre ella. El estado real de una cosa concreta x es un punto de S (z).

Un cambio es un par ordenado de estados de la cosa que cambia:

(s1,82) € Er(z) = Si(z) x S(x). (1.2)

El conjunto de todos los cambios de una cosa es el espacio de eventos Ep(x)

de esa cosa. Definimos el espacio-tiempo de la siguiente manera:

El espacio-tiempo es la coleccién de todos los eventos de todas las cosas.

Todo lo que ha ocurrido, ocurre o ocurrira a alguna cosa es un punto
(elemento) del espacio-tiempo. Un proceso (sucesion de cambios) es una linea
(o subconjunto) del espacio-tiempo.

Al ser es espacio-tiempo una coleccién y no un mero conjunto es una
entidad fisica, y no un mero concepto matematico.

Debemos ahora caracterizar matematicamente al espacio-tiempo si que-

remos hacer predicciones precisas sobre ciertos eventos. Postulamos:
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El espacio-tiempo se representa por una variedad real cuadri-dimensional

diferenciable.

Una wariedad real es un conjunto que puede ser completamente cubierto
por subconjuntos cuyos elementos pueden ser puestos en correspondencia
1 a 1 con subconjuntos de R* (si la variedad es cuadri-dimensional; R™ si
es n-dimensional). En forma estricta, M es una variedad real n-dimensional

diferenciable si y solo si:

1. M es un conjunto.

2. 30/0 = {0, C M}.

3. Todo elemento p € M es tal que 30, € O/p € O,.

4. Yadd,, : O, — U,, con U, subconjunto abierto de R".

5. Si existen dos conjuntos O; y O2/O; N Oy # O () = vacio) = Id, - d;!
que pone en correspondencia 1 a 1 los puntos de U; C R"™ con los de
U, C R"™.

De esta definiciéon se desprende por qué se postula una variedad para
representar el espacio-tiempo: independientemente de la estructura geomé-
trica de éste, pueden adoptarse coordenadas (ntimeros reales) para describir
procesos que ocurren en él.

Dado un elemento p € M podemos describirlo usando distintos sistemas

de coordenadas. Por ejemplo,

p > {z"}
p«— {«"}
3 2™ =2 ({z"}) (1.3)

donde p = 0,1,2,3. Adoptamos cuatro coordenadas porque el mundo parece
ser 4-dimensional (con tres dimensiones espaciales y una temporal), pero en

principio no hay limitaciones en ese sentido (ver Fig. 1.1).
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P

xt= xM(x)

Figura 1.1: Esquema para una variedad cuadri-dimensional.

Para poder caracerizar objetos fisicos sobre nuestra variedad (esto es,
para poder describir procesos reales) necesitamos definir sobre ella objetos
matematicos que puedan ser utilizados luego en la representacion objetos

fisicos y sus propiedades.

1.2. Objetos y estructura sobre la variedad

Los objetos sobre la variedad se definen por sus propiedades de trans-
formacién frente a cambios de coordenadas {z#} <— {2/#}. El objeto més

simple es un escalar:
p(a) = ¢'(a™). (1.4)

El valor del escalar no cambia cuando el sistema coordenado cambia de {z*}

a {2'*}. Notar que la forma ¢ si puede cambiar.

Introduzcamos ahora un objeto de cuatro componentes A*. Si ante un
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cambio de coordenadas {z*} — {2}, este se transforma como

4

/ Vax,“

A=y ars (1.5)
v=1

entonces A" es un vector contravariante. De aqui en mas adoptaremos la con-
vencion de Finstein para la suma: se suma sobre indices repetidos (de 0 a 4,
6 0 a n, dependiendo de la dimensién de la variedad). Luego la ecuacién (1.5)

se escribe
ox'*

ox?

Un ejemplo de vector contravariante es el que une dos puntos arbitrariamente

A/p, — Al/

(1.6)

proximos de la variedad:
ox'™

da'* = ——da”. 1.7
. oxY o (1.7)

Los vectores covariantes se definen por medio de la siguiente ley de trans-

formacién ante cambios de coordenadas:

ox”
/ —_—
B, = 9 B (1.8)
Un ejemplo es el gradiente de un campo escalar:
0¢ ozt O0¢
= ) 1.9
ox'  Ox™ JxH (1.9)

En general, a los vectores sobre la variedad se los llama tensores de rango

1. Podemos definir tensores contravariantes (o covariantes) de rango arbitra-

rio: .
/—/\‘ /
ox'" ox°®
= S S e (1.10)
amp axly ......

m

El tensor T' es, en este caso, n veces contravariante y m veces covariante.
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Ejemplos de tensores de rango 2 son:

oz’ 0z’
T — 27 BP T® 2 veces contravariante, (1.11)
T Ox
ox® OzP )
;/w = pmi— T,.3 2 veces covariante, (1.12)
r x'v
ox'* 0xP
T — WWTE‘ 1 vez contravariante, 1 vez covariante. (1.13)
% Ox

Un ejemplo de tensor de rango 2 es el tensor de energia-impulso que carac-

teriza a cualquier sistema fisico (ver Seccién 1.5).

Un campo tensorial definido sobre alguna region de la variedad es una

asociacion de un tensor de la misma variedad a cada punto de la regién:

p — TH=(p), (1.14)

donde T/ (p) es el valor del tensor en p. El campo tensorial se llama con-

tinuo o diferenciable si las componentes del tensor lo son.

Debido a sus propiedades de transformacién, toda relacién entre tensores
mantendra su forma al cambiar de sistema de coordenadas. Como de las
leyes de la fisica se espera que tengan la misma forma en todos los sistemas
coordenados, deben ser expresadas en forma de ecuaciones tensoriales. En tal
caso se dice que son covariantes. La covariancia es validez de las ecuaciones

bajo transformaciones generales de coordenadas.

Aunque hemos definido objetos sobre la variedad que representa al espacio-
tiempo, atin no sabemos medir distancias entre puntos (eventos) de la varie-
dad. Para poder medir distancias debemos asignar una estructura geométrica
a la variedad. Esto se hace introduciendo un tensor de rango 2 llamado tensor
métrico. El mismo nos dice como calcular la distancia ds entre dos eventos

arbitrariamente proximos €; y €s:

ds®> = g,, da* da”, (1.15)
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donde g, es el tensor métrico. En un espacio-tiempo euclideo, por ejemplo,

+1 sip=v
v — 0 v — 1.16
I g { 0 sip#v (1.16)
y
ds® = (d2°)? + (da')? + (dz?®)* + (da®)?. (1.17)

El tensor métrico g,, tiene un contenido empirico: depende de la natu-
raleza del Mundo. Durante mas de 2000 anos se penséd que la geometria del
espacio-tiempo era euclidea. Entre 1905 y 1908 Minkowski propuso que el

tensor métrico del espacio-tiempo es un tensor pseudo-euclideo de rango 2 y

traza —2:
1 0 0 0
B {0 -1 0 0 (1.18)
B == -1 0 | '
0 0 0 -1
conocido como tensor de Minkowski. Es inmediato establecer que
nuanall = 5; (119)

En este espacio-tiempo de Minkowski el intervalo (distancia infinitesimal)

entre dos eventos resulta ser:

ds? = Nudatdz”
= (d2°)? — (da')? — (dz?)? — (dz®)2 (1.20)

La geometria resultante es pseudoeuclidea'. Un punto importante a notar es
que 1), tiene el mismo valor sobre toda la variedad. Esta condicion se relaja

en la Teoria General de la Relatividad, donde g,,, es un campo tensorial cuyas

'Es pseudoeuclideo y no euclidea porque el intervalo ds? no es definido positivo.
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componentes son funciones determinadas por el contenido de energia-impulso

de los sistemas fisicos en el espacio-tiempo.

A las tres coordenadas que aparecen con signo negativo en el intervalo se

las suele denominar espaciales:
o=z, =y, =2 (1.21)
La coordenada que aparece con el signo opuesto es llamada temporal:
2% = ct. (1.22)

Aqui ¢ es una constante que permite uniformizar las dimensiones, que en
principio no tienen por qué ser iguales. El valor de esta constante coincide

con el de la velocidad de la luz en el vacio.
En coordenadas esféricas polares tenemos:
ot = (ct, r, 0, ¢), (1.23)
donde

x = rsen(d) cos(¢)
y = rsen(f) sen(¢) (1.24)

z =rcos(h).
Luego, el intervalo en estas coordenadas resulta:

ds? = Zdt* — dr® — r2d6? — r? sen?(6) dp>. (1.25)

La introduccién del intervalo nos permite, en cada punto (evento), dividir
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la variedad en tres regiones bien definidas:

ds® < 0 : regién tipo espacio,
ds* = 0 : regién tipo luz, (1.26)

ds® > 0 : regién tipo tiempo.

Solo las dos tltimas regiones son accesibles a sistemas fisicos. La regién tipo
luz, en particular, solo a sistemas que se muevan a la velocidad de la luz. Si

reescribimos:

dz? + dy? + dz?
de?

ds* = dt? (02 ) = dt*(c? —v?), (1.27)

donde v es la velocidad del sistema, obtenemos las siguientes equivalencias:

ds?’ <0< v >c.
ds’ =0 = v =c. (1.28)

ds?’ >0 <= v < c.

Como nunca ocurre que v > ¢ (esto lo sabemos de electromagnetismo), los
eventos en la region tipo espacio no pueden estar causalmente ligados a even-

tos de las otras regiones.

Esta situacién puede representarse graficamente a través del llamado cono
de luz, que se muestra en la Figura 1.2. Al graficar el cono de luz hemos remo-
vido la dimensién z y hemos fijado unidades tales que ¢ = 1. Las particulas
materiales (v < ¢) que tienen un estado €y coincidente con el vértice del cono
solo pueden sufrir cambios o procesos que los lleven a estados que estén den-
tro del cono. Para llegar fuera del cono los procesos deberian ocurrir a una
velocidad mayor que c. Las particulas sin masa (como los fotones) se mueven

a la velocidad de la luz y evolucionan sobre la superficie del cono.

La introduccén de una métrica sobre la variedad ha permitido especificar
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Linea
mun

CONO DE Luz PASAPO

Figura 1.2: Diagrama de un cono de luz.

la estrucura causal de la misma, esto es, indentificar que eventos o sucesos
pueden estar o no causalmente relacionados respecto a cualquier punto de la

variedad.

Usando la métrica podemos, ademas, diferenciar ahora pasado y futuro

de un dado evento. Un vector z* dentro del cono senala hacia el futuro si:

N T" >0, (1.29)

con T% = (1,0,0,0). En forma similar, z* senala hacia el pasado si:
N T < 0. (1.30)
Es posible definir el tiempo propio de un sistema fisico que se mueve con

velocidad v respecto de un cierto sistema coordenado como

1
dr? = C—2d82. (1.31)
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Este es el tiempo que mide un reloj fijo al sistema fisico. Notar que

1
dr? = 5 (2dt? — da® — dy? — d=?)
c

it () () ()}

= dt* (1 — ”—2) , (1.32)

c2

y si introducimos el factor de Lorentz

o \/%52 (1.33)
donde v
=", (1.34)
obtenemos: 1 dt (1.35)
T=— .
Y

Debido a que v > 1, el tiempo respecto al sistema propio se dilata. Para un

sistema con 5 = (), obtenemos:

2 q¢
T:/tl et (1.36)

1.3. EIl grupo de Lorentz
El grupo mas general de transformaciones lineales y homogéneas entre

dos sistemas de referencia inerciales es el de Lorentz, que deja invariante la

métrica de Minkowski:

L={zl — a2 = Lta"}, (1.37)
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donde
ox'™

orv

Recordemos la definicién general de grupo:

Lt = (1.38)

Sea L un conjunto no vacio y sea x una funcion sobre L. El par ordenado
(L,*) es un grupo si y solo si * es una ley interna en L, asociativa, con

elemento neutro y tal que todo elemento de L admite inverso respecto de x.

En forma simbdlica, (L, *) es grupo si y solo si:

x: L2 — L,

» (Va,b,¢)p (axb)xc=ax(bx*c),

(Fe)r/(Va), (axe=exa=a),

(Va)r(Fa™Yg (axat =a'l*xa=e).

Si ademas se cumple que
» (Va,b)p (axb="bxa)

se dice que el grupo es conmutativo o abeliano.
Debido a que la invariancia del intervalo exige la invariancia del tensor

métrico, se cumple que:

ds* = 7, dz’* dz"”
= N L dz® L dz”
= N LY, L da® da? = 1,5 do® da” (1.39)

donde en la tultima igualdad hemos usado la invariancia del intervalo. Luego,

Mo = 1 LA L, (1.40)
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El elemento neutro del grupo de Lorentz es §*:

0y = 50 = 1" av. (1.41)

El elemento inverso es la inversa de la matriz L”. Esta siempre tiene inversa,

ya que
det (L LG ) = det (11q5) = (det LY)? = 1 = det Lt = +1.

O sea que L¥ es no singular y por lo tanto invertible. Se puede demostrar,
derivando Lf, L 1, = 1ap Tespecto de z¢, que las tranformaciones son nicas

(ver por ejemplo ).

Usando las propiedades del grupo de Lorentz, el producto escalar entre

dos vectores U y V,
U Ve = UV + UV 4+ U V2 + UsV3, (1.42)
resulta un invariante:
ULV'™ = LU LOVH = LELGUVH = 61UsVH = U, VH. (1.43)

Notar que
Nap = UWLZLE, (144)

con lo cual resulta que la componente

noo = 1 = TIWLSLS
= 100(Lg)? + m1(Ly)* + ne2(L3)? + mss(Li)?
= (Lg)? — (Lo)* — (Lg)* — (Ly)*. (1.45)
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Por lo tanto
(L)® = [(Lo)® + (L3)* + (Lg) =1 (1.46)

(LO? =1+ [(LA)? + (LD)* + (L3 >1=L5>1 v LY < —1. (147)

Esto significa que existe un conjunto de transformaciones de Lorentz prohi-

bidas. Hay 4 casos posibles:

1. det(L) =1 A L§ >1 — grupo propio de Lorentz,

2. det(L) =1 A L) < —1 —> inversiones espacio-temporales

-1 0 0 0
0 -1 0 0

L= : (1.48)
0 0 —1 0

3. det(L) = —1 A Ly >1 —> inversiones espaciales
1 0
0 -1
L= , (1.49)
0 -1
0 0 0 -1
4. det(L) = -1 A LY < —1 — inversiones temporales
-1 000
1 00
L= (1.50)
010
0 01
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Los casos 2, 3 y 4 no son grupos porque no contienen la identidad.

El grupo de Lorentz es un subgrupo propio del méas general grupo de
Poincaré. Este consiste en las transformaciones lineales inhomogéneas que
dejan la métrica 7, invariante. Se trata de transformaciones de Lorentz mas

una traslacion arbitraria en el espacio-tiempo:

P={z! — 2" = Lta" + '} . (1.51)

Consideremos, como ejemplo, el caso simple de una transformacion con
Y )
t* = 0 que consista en un cambio entre sistemas que se mueven sobre el eje

x con velocidad v (usualmente llamado boost):

¥y =By 00
— 0 0
T , (1.52)
0 10
0 1
ct’ v =By 00 ct
' — 0 0
o I B A v (1.53)
' 0 10
2 01 z

donde f =wv/cy vy =1/4/1— B2 De la ecuacion matricial (1.53) se deducen
la formulas usuales para las transformaciones de Lorentz para un boost sobre

el eje x:

t' =~ (t —vx/c?)

/

' = (x—vt)

7=z (1.54)
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1.4. Mecanica relativista

Consideremos una particula moviéndose en el espacio-tiempo. Su trayec-

toria es
at = ak(7), (1.55)

siendo 7 el tiempo propio. Recordemos que la acciéon de una particula es

2
sz/ £dt (1.56)
1

donde £ = T — U es el Lagrangiano de la particula, siendo 7'y U la ener-
gia cinética y potencial, respectivamente, y los limites 1 y 2 representan los

puntos inicial y final de la trayectoria. Sobre trayectorias reales .5 = 0.

Como la particula se mueve libremente, lo hace sobre una geodésica y su

accion es:

S = —a/ ds (1.57)

donde « es constante y ds* = 1, dz* dz” = 2dt?/42. De esta manera,

S = —a/ cy/1—p2dt = —a/ Ve — 2 dt. (1.58)

Luego, el Lagrangiano es £ = —«a /¢ — v2. Para v — 0,

1«
L~ S 1.59
ac + 5V (1.59)
Comparando con la expresién newtoniana,” £ = (1/2)mv?, obtenemos que

a = mc 'y por lo tanto

L=—-mcVc?—v2 (1.60)

2Es frecuente que a m se la denote mg v se la denomine masa en reposo. No obstante,
esto es un error conceptual ya que la masa m de una particula es un invariante. Por este
motivo, al producto ym no le asignaremos ni un nombre ni una interpretacién particular
(como lo es masa dindmica, por ejemplo).
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Definimos el cuadrivector velocidad como:

da# da#

vt = Fra i/ = (vye,yv) = ¥, (1.61)
y la cuadri-aceleracién como:
d2z+
a = dxz — i, (1.62)
T
El cuadri-impulso es:
oL
Pu=—50 (1.63)
con lo cual
P= %U = ym# (1.64)
Po = yme. (1.65)

Usando el Hamiltoniano H definimos la energia como

E=H=P -G—L=ymc. (1.66)
Luego,

—" E =
P* = (yme, ymv) = (—,P) (1.67)
c
y la forma contravariante es
Pt =n P, =mut. (1.68)

Notar que la norma de P* estda dada por

dz# dx o dztdx ,ds? 9
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donde hemos usado que 7, dz* = dz,. Luego, E?/c* —p* =m*? y
E?* = m?c* + p?, (1.70)

que es la expresion para la energia de una particula libre y tiene un término

de energia en reposo y otro dinamico.

Hallemos ahora la ecuacién de movimiento. Para ello variamos la accién

) tp ,UQ ) b
S=-mc l——=-mc dr (1.71)
ta c a

de la siguiente manera:

§S = —mc? /b adr. (1.72)
Utilizando que
§(ds?) = 6(c*d7?) (1.73)
20ep dz® 6da” = *2drédr (1.74)
se obtiene entonces
odr = énaggédxﬁ = énagvadéxﬁ

1 « 1 o
= gnaﬁd(v 6x7) — C—Qnagéxﬁdv

1 1 dv®
_ a B
= gd(’U 5l’a) — C—Qnaﬁd.fﬁ ?dT (175)
y por lo tanto
b b dov®
0S = —movx,| + m/ (5xad—dT. (1.76)
a a T

En los limites (dz%), = (02*), = 0 la trayectoria real satisface §S = 0,
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entonces: N

dv
=mdér,—— d7. L.
0=mdx, o 47 (1.77)

Como la variacion 0z es arbitraria:

do®
— =0. 1.78
dr ( )

Esta es la ecuacion del movimiento de una particula libre. Podemos escribir:

d P+
— =0. 1.79
dr ( )

En caso de que haya una fuerza externa f*:

AP

fr=— (1.80)

Cuando no hay fuerza, P* = [* con [* un cuadrivector constante. Esto expresa

la conservaciéon del momento lineal.

Podemos resumir los principales resultados obtenidos para la dinamica

relativista de la siguiente formas:

E = ymc? (1.81)
E? = *p? + m?c (1.82)
E
Pt = (z,'ymﬁ) (1.83)
dp 1dE dp
O = A 1.84
== (c dt’ dt) (1.84)

Notar que cuando 8 — 0, & — mc?.

De las transfomaciones de Lorentz podemos obtener reglas de transfor-
macién para velocidades, aceleracion, fuerza y energia, en condiciones arbi-
trarias, siempre que el espacio-tiempo tenga métrica Minkowskiana. Sin em-

bargo, la geometria del espacio-tiempo real no parece ser plana, sino pseudo-



22 El espacio-tiempo y la relatividad especial

Riemanniana (esto es, solo el espacio tangente en cada punto es Minkows-
kiano y la curvatura global es no nula, dependiendo esta del contenido de

energia e impulso de la materia).

1.5. Elementos de relatividad general

La distribuciéon de materia existente en el Universo determina la geome-
trfa del mismo, a través del campo tensorial métrico g,,(z). El potencial
gravitacional se representa a través de g,,(x), que se obtiene resolviendo las
ecuaciones de Einstein-Maxwell:

1 817G ma
Ry, — §R9MV + A g = A (Tuu + TIEIM) ) (1.85)

donde A es la constante cosmoldgica, R, = g)“’R,\gW y R = ¢g"R,, son el
tensor y el escalar de Ricci, respectivamente, y Ry, es el tensor de Riemann
(o de curvatura). Este tensor de curvatura se anula si el espacio-tiempo es
plano.

Las fuentes de la curvatura del espacio-tiempo son la materia y los campos
electromagnéticos que esta produce si estd cargada. Asi, las fuentes de las
ecuaciones (1.85) son el tensor de energia-impulso de la materia, que en el

caso de un fluido ideal tiene la forma:

T;r;/at = (p —|—p) Uy Uy +pg,uu7 (186)

donde p, p y u, son la densidad, la presién y la cuadri-velocidad, respectiva-

mente, y el tensor de los campos electromagnéticos,

1 1
TEM | F Fozﬁ
me 4 < paly Ty eb g“”) . (187)

En la ecuacién anterior, F),, = A,, — A,,, donde A, es el cuadri-potencial.
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Si llamamos T, = T3 + TEVM, las ecuaciones de consevacién de la energia

y del momento angular pueden derivarse de la relacién®
T =0, (1.88)

Si se conoce la distribucion de la energia y el impulso de la materia que forma
en Universo entonces es posible determinar g,, y por tanto medir distancias

a través de la relacién (1.15).

1.5.1. Agujeros negros

Las soluciones de las ecuaciones de Einstein-Maxwell para diferentes dis-
tribuciones de materia y de cargas eléctricas corresponden a espacio-tiempos
con diferentes propiedades. Debido a la complejidad de las ecuaciones (1.85),
las soluciones halladas analiticamente corresponden a distribuciones de masa
localizadas en una regién muy pequena del espacio-tiempo y todo el resto
se considera vacio. Cuando la densidad de materia es muy alta, se forma un
agujero negro. Los agujeros negros son regiones del espacio-tiempo limitadas
por un horizonte de eventos, tal que las cosas que crucen el horizonte ha-
cia el agujero negro no podran volver a cruzarlo en el sentido opuesto (ver
Fig. 1.3). Ni siquiera la luz puede salir de un agujero negro, de ahi su nombre.
Las principales soluciones analiticas conocidas de las ecuaciones (1.85) que

describen agujeros negros son (ver ):

= Métrica de Schwarzschild: corresponde a un espacio tiempo determina-

do por una masa M que no rota y con carga neta nula. Viene dada en

3Notar que las ecuaciones de Einstein-Maxwell implican las ecuaciones de movimiento
de los sistemas materiales.
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coordenadas esféricas (de Boyer-Lindquist) por:

2GM 2GM\
d52:(1— G2 )Cth2—<1— G ) dr® — r*(d6? + sin® 0d¢?).

rc rc?
(1.89)

= Métrica de Kerr: corresponde a un espacio tiempo determinado por una

masa M en rotacion y con carga neta nula.

ds® = gudt® + 2g;5dtdd — geedd® — SATHdr* — 2d6*  (1.90)
ge = (2 =2GMrx™) (1.91)
9o = 2GMac *Y ' rsin®0 (1.92)
9o = [(M* +a’c?)? —a’c?Asin® )X ' sin® 0 (1.93)
Y = r*4a*c?cos?d (1.94)
A = 1 —2GMc?r +a*c 2 (1.95)

= Métrica de Reissner-Nordstrom: corresponde a un espacio tiempo de-

terminado por una masa M cargada pero con momento angular nulo.

ds® = Ac*dt* — A7 dr? — r?dQ? (1.96)

donde NI )
A:1——/C+q—2. (1.97)

r r

En esta expresion, M es la masa y

GQ?

4drrepct

(1.98)

se relaciona con la carga eléctrica Q.

= Métrica de Kerr-Newman: corresponde a un espacio tiempo determina-

do por una masa M en rotacion y cargada. Es la solucién més general.
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todas las demas se pueden derivar de ella.

ds® = gudt® + 2g15dtdo — g¢¢d¢2 — YA tdr? — 2do? (1.99)

g = [1 - 2GMrc? — ¢*)57] (1.100)

g1 = asin® 05" (2GMrc™> — ¢?) (1.101)

Gos = [(r* + a*c™?)? — a®c 2 Asin? ]2 sin? 0 (1.102)

Y =r?+a’c?cos? 0 (1.103)
A=7r*—2GMc*r+ad*c*+ ¢*

= (r —r")(r —r™), (1.104)

Solo la solucion de Kerr se piensa corresponde a agujeros negros que

existen en la naturaleza. En el libro de ( ) se exploran

muchas de las consecuencias astrofisicas de estos objetos.
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Singularity r=0 b

r=2m, | L

Qut gr;_g

In nfi
lig n??s

Surface of the star at
start of collapse

Figura 1.3: Diagrama del espacio-tiempo de Schwarzschild mostrando la for-
macion de un agujero negro por colapso gravitacional. En unidades naturales
(¢ =1), r = 2M corresponde al horizonte de eventos y la region comprendida
entre r = 0y r = 2M es el agujero negro. En la figura se muestra cémo los
conos de luz se inclinan hacia » = 0 a medida que se acercan al horizonte, y

una vez dentro de él, el futuro de todos los posibles eventos es la singularidad
(r=0).



Capitulo 2
Particulas elementales

Hemos construido un modelo de espacio-tiempo a partir de conceptos
generales como los de cosa, propiedad y cambio. Si las cosas se asocian para
formar cosas nuevas, es razonable preguntar si existen cosas bdsicas a partir
de las cuales todas las demas pueden ser construidas. El concepto de cosa
bésica fue introducido por Leucipo y Demdcrito (ambos de Abdera) hacia
el ano 460 AC. La idea de que hay elementos constitutivos basicos en la
naturaleza ha perdurado hasta la actualidad siendo, quizas, la mas fecunda
y duradera de la historia del pensamiento humano.

Nuestras ideas actuales acerca de los elementos bésicos que forman todas
las cosas que hay en el Universo estan expresadas en el llamado Modelo
Estandar de las particulas elementales, desarrollado en la década de 1960
por Sheldon Glashow, Abdus Salam y Steven Weinberg.!

Segun el Modelo Estandar hay 12 tipos diferentes de particulas que for-
man todas las cosas. Estas particulas se dividen en dos grupos: quarks y
leptones. Hay 6 quarks y 6 leptones. Existen ademas cuatro bosones de gau-
ge, que son las particulas mediadoras de las interacciones electromagnética,

débil y fuerte. La tultima particula que compone el modelo es el bosén de

IPara més detalles sobre los temas de este capitulo, consultar los libros de

(1984) y (2008).
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Higgs. En la Fig. 2.1 se resumen algunas propiedades de ellas.

Standard Model of Elementary Particles

three generations of matter

2
~2.2 MeV/c

(fermions)

2
=1.28 GeVic

2
=173.1 GeV/c

mass 0 %125.09 GeV/c?
charge | 2/3 2/3 2/3 0 0
spin | 1/2 7 1/2 C/ 1/2 t/ 1 a 0 H
up J charm J top J l gluon Higgs
2 2
=4.7 MeVic =96 MeV/c =4.18 GeV/c* 0
-1/3 -1/3 -1/3 0
3 ¥
12 d o 1/2 7 1/2 b/ 1
down J strange J bottom J t photon
20.511 MeV/c* =105.66 Mevlcz =1.7768 GeV/c? 291.19 GeV/c?
a1 -1 -1 0
2
1/2 e 1/2 u 12 T 1 ‘ =2
electron muon tau l Z boson 8
" - -’ v (e}
= <2.2eV/c? <1.7 MeV/c? <15.5 MeV/c? ~80.39 GeV/c* m
0 0 0 +1 Ll
E 112 ve 12 v}l 12 Vi 1 w O
&l electron muon tau W boson 3
| neutrino J neutrino J neutrino J '0)

Figura 2.1: Las particulas que componen el modelo estandar: tres ge-
neraciones de fermiones (seis quarks y seis leptones), los cuatro bo-
sones de gauge y el boson de Higgs. Los valores de las masas da-
tan de 2008; ver texto para los valores actualmente aceptados. Fuente:
MissMJ (https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Standard_Model_
of _Elementary_Particles.svg), “Standard Model of Elementary Parti-
cles”, https://creativecommons.org/licenses/by/3.0/legalcode.

Los 6 tipos (usualmente llamados sabores) de quarks se denominan, en
orden de masa creciente, up (u), down (d), strange (s), charm (c), bottom
6 beauty (b) y top 6 truth (t). Los 6 tipos de leptones son el electron (e™),
el neutrino electronico (v.), el mudn (u™), el neutrino mudnico (v,), el tau
(77) y el neutrino tau (v,).

Las particulas elementales tienen, a la vez, propiedades elementales. Estas
propiedades consisten en la capacidad de cambiar el estado de otras particulas

a través de fuerzas o interacciones elementales. Existen cuatro interacciones


https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Standard_Model_of_Elementary_Particles.svg
https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Standard_Model_of_Elementary_Particles.svg
https://creativecommons.org/licenses/by/3.0/legalcode
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elementales:

gravedad,

electromagnetismo,

fuerza fuerte,

fuerza débil.

Todas estas interacciones actiian a distancia pero con diferente rango o
alcance. La gravedad tiene rango infinito pero es muy débil. Actia sobre todas
las particulas y es una fuerza atractiva. Es la interaccion que determina la
estructura a gran escala del Universo.

El electromagnetismo también tiene rango infinito, pero es una interaccion
mucho mas fuerte. Actia sobre aquellas particulas que tienen carga eléctrica.
Hay dos tipos de carga eléctrica: positiva y negativa. El nimero total de
cargas positivas es igual al nimero total de cargas negativas, por lo que sobre
distancias grandes la fuerza electromagnética se anula. El electromagnetismo
es la interaccién dominante a escala humana, pero no tiene influencia sobre
la estructura a gran escala del Universo.

La interaccién fuerte es de corto alcance (~ 107! m = 1 fermi). Solo
actia sobre aquellas particulas que tienen carga fuerte, llamada usualmen-
te color. Los quarks tienen color, pero no asi los leptones. La interaccién
fuerte cohesiona a los quarks para formar particulas mas complejas llamadas
hadrones.

La interaccién débil es de rango atin m4s corto que la fuerte (~ 107 m)
y actia tanto sobre los quarks como sobre los leptones (ademés de la gra-
vedad es la tnica fuerza que actia sobre los neutrinos), aunque con ciertas
restricciones. Los quarks pueden cambiar su sabor tinicamente por accién de
la interaccién débil. La propiedad cuantica de las particulas que determina

su acoplamiento con la interaccién débil es el isospin débil; es el analogo a
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la carga eléctrica y al color para las interacciones electromagnética y fuerte,
respectivamente.

Respecto a la intensidad relativa de las distintas interacciones, podemos
establecer el siguiente cuadro comparativo, donde hemos considerado los efec-

tos sobre dos protones en contacto:

Fuerza fuerte 1
Fuerza electromagnética 1072
Fuerza débil 1077

Fuerza gravitacional 10739

Es importante enfatizar entonces que:

1. la gravitacion es la unica interaccién que actia sobre absolutamente

todas las particulas;
2. la interaccion fuerte actia sobre los quarks, no sobre los leptones;

3. como la interaccion fuerte no actia sobre los leptones, éstos no forman

particulas estables méas complejas.

Las leptones y quarks pueden dividirse, ademas, en tres generaciones,
como se muestra en la Fig. 2.1. Cada generacién agrupa dos leptones (uno
de carga —1 y un neutrino) y dos quarks (uno de carga 2/3 y otro —1/3).
Respecto a la masa, cada particula en una dada generacién tiene una ma-
sa mayor que la de la particula correspondiente de la generacién anterior.?
Debido a esta diferencia en las masas, las particulas de las generaciones II y
IIT decaen en las de la generacion I, que son estables y componen la materia
ordinaria.

El modo de accién de la interaccién débil depende de la generacion a la
que pertenezcan las particulas. Como se esquematiza en la Fig. 2.2, solo actia
entre leptones que pertenezca a la misma generacion. Respecto de los quarks,

es la lnica interaccion que puede cambiar su sabor. Las transiciones mas

2Aunque la masa de los neutrinos aiin no se conoce con precisién.
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probables son aquellas entre quarks de la misma generacion. Las transiciones

entre generaciones estan permitidas pero son improbables (estédn suprimidas).

12 gen. 22 gen. 32 ge
e- n- -
Leptones i i i
€ Vi Vs
u S )
Quans | T ] T |
d’~ e ~ b

Figura 2.2: Accion de la fuerza débil. En el caso de los quarks, las lineas solidas
representan transiciones mas probables y las lineas punteadas transiciones
menos probables (suprimidas).

2.1. Leptones

Los leptones son las particulas elementales que no se acoplan a la inter-
accion fuerte. Hay seis leptones, que pueden clasificarse de acuerdo con sus
propiedades: la carga eléctrica () y el niimero leptonico L; ver Tabla 2.1. El
electron, el muon y el tau tienen carga eléctrica () = —1 y los neutrinos carga
@ = 0 . La masa de los neutrinos es muy pequena comparada con la de los
otros leptones, pero no nula. El nimero lepténico es una propiedad intrinseca
de los leptones. Hay tres tipos de numero lepténico, L., L, y L;; cada tipo
es caracteristico de una generacion. Toda interacciéon que involucre leptones

debe conservar tanto la carga eléctrica como el nimero leptonico.
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Generacion ‘ lepton ‘ Q L. L, L, ‘ mc

I e -1 1 0 0| 0511 MeV
Ve o 1 0 0 <2eV

IT I -1 0 1 0 | 105.66 MeV
v, 0 0 1 0| <0.19 MeV

11 T -1 0 0 1 |1776.86 MeV
v, 0 0 0 1 | <182MeV

Tabla 2.1: Propiedades de los leptones. Los valores de las masas son los
informados por Particle Data Group en ( ), disponible
online en pdg.1bl.gov.

2.1.1. Antiparticulas

La teoria especial de la relatividad implica que por cada leptén ¢ con nu-
mero leptonico Ly, = 1 y carga eléctrica )y = —1 debe existir un antilepton
¢ con ntimero lepténico L; = —1 y carga eléctrica Q7 = +1. Si el leptén es
neutro el antilepton solo difiere en el niimero lepténico. Particulas y antipar-
ticulas pueden crearse y aniquilarse conservando el cuadri-impulso, la carga
eléctrica y el nimero lepténico.

El concepto de antiparticula surge naturalmente en relatividad especial a

partir de la relacién entre energia y momento para una particula libre:
E = +£(m*c" + p*)'/?, (2.1)

donde m es la masa en reposo y p = |p] es el médulo del vector momento.
En 1927 Dirac formulé una ecuacion de onda relativista para describir la
propagacion de electrones libres cuya solucion incluia estos estados de energia
negativa. Dirac sugirié que los niveles de energia negativos no estan vacios,
sino que estan poblados por un “mar” de electrones y por ello los electrones
con £ > 0 no pueden ocuparlos. Cuando en una interaccién un electrén

del mar de Dirac recibe energia puede pasar a un nivel de energia positiva


pdg.lbl.gov
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libre. El espacio vacio que deja en el mar de Dirac se manifiesta como un
positron, que es la antiparticula del electréon. Las Figuras 2.3 y 2.4 muestran

una representacion esquematica de esta situacion.

E

+mc?

—nc

LI1 T
LI1 T

Figura 2.3: Electrones ocupando el llamado “mar de Dirac”, estados con ener-
gia negativa.

E E
A A
electron electron
2
estados me —— estados Mme ——
desocupados desocupados
00— [ AAAAN 00— AAAAAS
foton foton
-mc’ -mc’
estados estados
ocupados ocupados
Z 7
agujero agujero
a) b)

Figura 2.4: a) Si un electrén que ocupa un estado de energia negativa recibe
suficiente energia puede pasar a ocupar un estado con energia positiva. El
“agujero” que queda en el mar de Dirac se manifiesta como un positrén. b)
Un electron con energia positiva emite un fotén y pasa a formar parte del
mar de Dirac llenando un agujero.

Posteriormente Stiickelberg en 1941 y Feynman en 1948 formularon la
interpretacion moderna de las soluciones de la ecuacién de Dirac. Mientras

que las soluciones con energia positiva representan estados de las particulas
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(por ejemplo electrones), las soluciones con energia negativa representan es-
tados de energia positiva de las correspondientes antipdrticulas (por ejemplo
positrones). Estas se representan como particulas que se mueven hacia atras

en el tiempo (para detalles ver 7).

2.2. Hadrones

Los quarks se combinan para formar particulas no elementales llamadas
hadrones. Tres quarks forman un barion, tres antiquarks forman un antibarion

y un quark y un antiquark forman un meson.

Bariones (qq9)
Hadrones ¢ Antibariones (gqq)

Mesones (qq)

El protén y el neutrén, llamados en conjunto nucleones por componer el
nicleo atémico, son ejemplos de bariones. El protén esta formado por dos

quarks v y un quark d y el neutrén por dos quarks d y un quark wu:

Protén p = uud

Neutrén n = udd (2.2)

El protén es el barién mas ligero y es estable. Todos los demés bariones son
inestables y decaen.

Como el protén tiene carga eléctrica (), = +1 y el neutrén @), = 0, de lo
anterior se deduce que los quarks tienen carga eléctrica fraccionaria (respecto

de la del electrén). En particular

Qu=+5 Qa=—3. (2.3)

La fuerza débil no puede cambiar un quark en un leptén. De aqui que los
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quarks tengan su propio ntimero llamado nimero baridnico. Vale 1/3 para
los quarks y O para los leptones. El niimero bariénico se conserva en todas
las interacciones. Los antiquarks tienen carga y nimero bariénico opuesto a
los quarks.

En la Tabla 2.2 se detallan los valores de carga eléctrica y masa para

todos los quarks de las tres generaciones.

Generacion ‘ quark ‘ Q ‘ mc?
I w | 2/3 ] 2270° MeV
d | -1/3] 47755 MeV
IT s |-1/3 9579 MeV
2/3 | 1.27570:5% GeV
111 b |-1/3] 4187008 GeV

t 2/3 | 173.0 £ 0.4 GeV

Tabla 2.2: Propiedades de los quarks. Los valores de las masas son los infor-
mados por Particle Data Group en ( ), disponible online
en pdg.1bl.gov.

Combinando los tres quarks mas ligeros se pueden formar distintos ba-
riones. El llamado octeto barionico esta formado por las siguientes particulas

(se indican la extrafieza® y entre paréntesis las masas en GeV):

Nucleones p=uud n=udd S=0

(2.4)
(0.938)  (0.940)

Sigma Y =wuus Y, A=uds ¥ =dds S=-1 (2.5)

(1.189) (1.192) (1.197) '

Xi Z=uss Z-=dss S=-2
(2.6)
(1.314) (1.321)

3El quark s tiene extrafieza S = —1. La extrafeza de un hadrén decrece en una unidad

por cada quark s que contenga.
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A cualquier hadrén que tenga extraneza no nula se le llama particula extrana.
A los hadrones extranos que decaen que no contengas quarks ¢, ¢ ni b se los

suele llamar hiperones.

Los quarks dentro de los bariones tienen una variedad de niveles energé-
ticos, por lo que los estados excitados dan lugar a particulas més masivas
llamadas resonancias. Las mas conocidas son las particulas A, de extraneza
S =0

A~ =ddd A°=udd AT =wud ATt =uuu

(2.7)
(1.23) (1.23) (1.23) (1.23)

Las particulas ¥* son resonancias mas masivas:

Y =wus U0 =uds 2 = dds (2.8)
(1.383) (1.384) (1.387) '
Todas ellas son de extraneza S = —1. Las resonancias con S = —2 son las
particulas =*:

=0 =uss =¥ =dss (2.9)

(1.531)  (1.535)

Finalmente, es posible formar un barién solo con quarks extranos, la particula

)~ de extraneza S = —3:

Q~ = sss

(1.67) (2.10)

Estas diez particulas forman el llamado decuplete barionico.

Los mesones son hadrones formados por un quark y un antiquark, que no

tienen por qué ser del mismo sabor. Los mesones que se pueden formar con
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los tres quarks mas ligeros son:

(2.11)
(0.14)  (0.135)  (0.140)
Et =dd n = S=0

A = (2.12)

(0.547) (0.958)

Kaén K°=ds KtT=us S=1

(0.498)  (0.494

(2.13)

Este es el llamado noneto mesonico.

2.3. Particulas mensajeras

Las diferentes cargas (carga eléctrica, sabor, color) que dan lugar a las
fuerzas elementales producen campos en el espacio-tiempo. Las perturbacio-
nes de estos campos son discretas y forman las particulas llamadas bosones de
gauge. Estas particulas son las mensajeras o mediadoras de las interacciones
fundamentales. Sus propiedades se resumen en la Tabla 2.3.

El cuanto de interaccién del campo electromagnético es el foton. El foton,
a diferencia de las particulas cargadas que producen el campo, no tiene carga
eléctrica. La masa del fotén es cero.

El cuanto de interaccién del campo fuerte es el gluon. El gluén tiene masa
nula pero es portador de color, por lo que experimenta la fuerza fuerte.

Las perturbaciones del campo débil son los bosones cargados W+ y W—;
estos tienen carga eléctrica (Q = £1. Ademés hay un bosdén neutro, el Z°,
que se manifiesta en condiciones de unificacién con el electromagnetismo. A

diferencia del foton y el gluén, los mediadores de la fuerza débil son muy
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masivos (casi 100 veces mas masivos que el proton).

Finalmente, el hipotético cuanto de interaccién del campo gravitatorio es
el graviton.* El gravitén es una particula sin carga eléctrica ni masa y siente
los efectos del campo gravitatorio. No hay atin evidencia experimental de su

existencia.

Particula | @ |  mc® [GeV]

Fotén (y) | 0 0

Gluén (g) | 0 0
w= +1 | 80.37940.012
Z° 0 |91.1876 £ 0.0021

Tabla 2.3: Propiedades de los bosones de gauge. Los valores de las masas son
los informados por Particle Data Group en ( ), disponible
online en pdg.1bl.gov.

2.4. El bosén de Higgs

El bosén de Higgs es el cuanto del campo de Higgs. Este campo permea
el espacio-tiempo, tiene un valor de vacio no nulo e interacciona con las par-
ticulas elementales “otorgandoles” masa a través de un mecanismo conocido
como mecanismo de Higgs. Fue inicialmente introducido en el Modelo Estan-
dar para explicar la masa no nula de los bosones W* y Z. Luego se demostré
que también podia, aunque de manera algo distinta, dar cuenta de la masa
de los quarks y leptones.

Es importante aclarar que la mayor parte del valor de la masa de las
particulas no elementales (y de los cuerpos macrdscopicos) no tiene su origen

en la interaccién con el campo de Higgs. Se debe en cambio a la energia

4No existe atin una teoria cudntica aceptada de la gravitacién. La descripcién de esta
interaccién no forma parte actualmente del Modelo Estandar.
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cinética de las particulas elementales que las componen y a la energia de
ligadura que las mantiene unidas. Por ejemplo, en el protén, la suma de las
masas de los tres quarks (~ 9 MeV) da cuenta solo del ~ 1% de la masa del
proton (938.3 MeV). El resto se debe a la energfa cinética de los quarks y la
energia de los gluones (energia del campo fuerte) que los mantiene confinados.

El bosén de Higgs es una particula inestable de carga nula, spin cero y
masa no nula, por lo que es su propia antiparticula. Como con el resto de las
particulas que componen el Modelo Estandar, la masa del bosén de Higgs no
es predicha por el modelo. Es un parametro libre del mismo y debe medirse
experimentalmente. El valor actualmente aceptado es es 125.18 + 0.16 GeV
( )-

El bosén de Higgs puede producirse en un gran nimero de interacciones
pero siempre con muy baja probabilidad. Tiene asimismo varios canales po-
sibles de decaimiento. En marzo de 2013 cientificos del Gran Colisionador de
Hadrones (LHC, Large Hadron Collider) del Consejo Europeo de Investiga-
cién Nuclear (CERN), anunciaron la deteccién de una particula consistente
con el boson de Higgs. Se concretd asi la deteccion de la ultima de las parti-
culas del Modelo Estandar.

2.5. Particulas mas alla del Modelo Estandar

Hay varias razones para pensar que el Modelo Estandar es incompleto
y existen particulas no previstas en el mismo. La principal de estas razones
es que observaciones astrondémicas revelan la existencia de anomalias gra-
vitacionales: la medicion de las curvas de rotacién de las galaxias a través
de las lineas del hidrégeno neutro revelan que las mismas no obedecen a la
ley de gravitacion Newtoniana (ni a la Einstein) a menos que exista materia
oscura. Esta materia es materia que no emite gravitacionalmente ni sufre
interacciones hadroénicas. No se trata de neutrinos, ya que la observaciones

indican que si existe su ecuacion de estado es no relativista. Se ha postula-
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do, entonces, la existencia de particulas no incluidas en el Modelo Estandar
que solo interactian débilmente con el resto de la materia. Estas particulas
suelen denominarse WIMPs (acronismo de Weakly Interacting Massive Par-
ticles). Si esas particulas existen, deberian ser mucho més numerosas que los
bariones. Se estima que esta materia oscura constituiria el 26 % del universo,
mientras que los bariones formarian apenas un 4 %, siendo el resto un cam-
po oscuro de densidad de energia negativa. Alternativamente, se ha sugerido
que la gravedad podria comportarse en forma diferente de lo postulado por

Einstein y Newton. La situacién atn no estd clara.

2.6. Interacciones entre particulas

Las particulas elementales interactian cuando se acercan lo suficiente
como para que las fuerzas fundamentales puedan actuar modificando su es-
tado. Las interacciones entre particulas involucran el intercambio entre ellas
de bosones de gauge, que son los mensajeros o portadores de las fuerzas
fundamentales.

Una interaccion puede tener dos resultados:
1. La trayectoria de las particulas en el espacio-tiempo se modifica,

2. Las particulas cambian y/o nuevas particulas aparecen.

El resultado de la interaccion queda completamente determinado por las
condiciones iniciales, las fuerzas fundamentales y las leyes de conservacion.

Cuanto més energéticas sean las particulas, mayor sera el rango de posibili

dades para la actuacion de las diferentes fuerzas.

Todas las interacciones deben conservar el cuadri-impulso (energia y mo-
mento) y la carga eléctrica. Las interacciones que involucran hadrones con-

servan el niimero bariénico y las que involucran leptones el niimero leptoénico.
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Estrictamente hablando, el sabor no se conserva ya que la fuerza débil puede

cambiarlo.

Consideremos una reaccién permitida (es decir, que conserve todos los

nimeros cuanticos necesarios)

A+B— C+D. (2.14)

Entonces cualquier reaccion donde una de las particulas pase al otro lado

como su antiparticula también estd permitida, por ejemplo

A= B+C+D (2.15)
A+C — B+D. (2.16)

La reaccién inversa también esta permitida,

C+D— A+B. (2.17)

Sin embargo, hay que tener en cuenta que algunas de estas reacciones pueden
no ocurrir ya que no se conserva el cuadri-impulso. Se dice entonces que estan
cinemdticamente prohibidas. Por ejemplo, si la masa de A es menor que la de
la suma de B, C'y D, la reaccion de la Ec. (2.15) no es posible. De la misma
forma, si A y C' son menos masivas que B y D la reaccién de la Ec. (2.16)
no podra ocurrir a menos que la energia cinética inicial supere cierto valor

umbral.

Consideremos algunas reacciones importantes que involucran leptones.
Para que sean posibles tanto la carga como el nimero lepténico deben con-

servarse.
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El muén puede decaer en un electrén y dos neutrinos,

n — e + v + e
carga - Q=-1 Q=-1 Q=0 Q=0
nro.lep. — L,=1 L.=1 L,=1 L.=-1

(2.18)

La siguiente reaccién, sin embargo, no se observa, ya que aunque se conserva

la carga no se conserva el nimero leptoénico:

o — e + v
carga - Q=-1 Q=-1 Q=0 (2.19)
nro. lep. — L, =1 L.=1 Le=L,=0

n — D + e + U
carga - Q=0 Q=1 Q=-1 Q=0 (2.20)
nro. lep. — L,=0 L.=0 L.=1 L.=-1

n + — P + e
carga — Q=0 Q=0 Q=1 Q=-1 (2.21)
nro.lep. — L.,=0 L.=1 L.=0 L.=1
Yy
D + 7, — n + et
carga - Q=1 Q=0 Q=0 Q=1 (2.22)
nro. lep. — L,=0 L.,=-1 L.=0 L.=-1
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Otra reaccion cruzada posible de la Ec. 2.20 es la conversiéon de un proton

en un neutron:

p — n + et + v
carga — Q=1 Q=0 Q=1 Q=0 (2.23)
nro.lep. — L.,=0 L.=0 L.,=-1 L.=1.

Para protones libres esta reaccién esta cinematicamente prohibida porque la
masa del neutrén es mayor que la del protén. Es posible, sin embargo, dentro

del nucleo atémico.

Dependiendo de la energia de un par e*, pueden ocurrir las siguientes

reacciones de aniquilacion:

e +et — v+
e +et — ut+pu

e +et — T +7 (2.24)

El nimero leptonico y la carga se conservan en todas ellas.

Consideremos ahora la interaccién de dos protones. La reaccién mas sim-

ple es la dispersion o scattering

p+p—p+0p. (2.25)

Cuando se incrementa la energia son posibles nuevos canales:

p+p — p+p+n°
p+p — pHp+r 7. (2.26)
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Analicemos la primera de estas reacciones en términos de quarks:

p+p — pHp+a°
u u u
| — | ul+]|w +<?). (2.27)
u
d d d d

Parte de la energia fue usada para crear un par quark-antiquark (formando
un meson, en este caso un pién neutro). Observar que tanto la carga como el

numero bariénico se conservan.

Al aumentar la energia de los protones incidentes, puede aumentar la

multiplicidad de los piones producidos. En general:

p+p—p+p+ar’+b(xT+77)  a,be N, (2.28)

Si aumenta ain mas la energia pueden aparecer particulas extranas:

p+p — p+ET+ K’
p+p — p+n+ K+ K" (2.29)

La colision suele ser tal que la mayor parte de la energia se usa para crear
un estado excitado de uno de los protones, que al decaer produce un leading

pion que transfiere la energia a rayos gamma:

p+p — p+AT+ar’+b(xt+77)  abe N,
— ptp+r+tar®+b(rt +77) a,b € Ny.

A los productos mesonicos diferentes del leading pion se les suele llamar
fireball: F = ar® +b (7T +77).
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2.6.1. Decaimiento de particulas

Un decaimiento es el proceso por el cual la energia de una particula ais-
lada se transforma en un cierto nimero de particulas con menor energia. Un
decaimiento también puede ocurrir cuando una particula pasa a un nivel de
energia menor, como cuando un atomo se desexcita emitiendo un fotén al pa-
sar un electréon a un nivel de menor energia. Hay varios tipos de decaimiento,

que se describen a continuacion.

2.6.1.1. Decaimiento electromagnético

Dos hadrones pueden estar formados por los mismos quarks pero en distin-
tos niveles de energia. El decaimiento se produce por la emision de ese exceso
de energia en forma de un fotén. En estos decaimientos no hay creacién de

quarks. Un ejemplo es el decaimiento de la particula X° en una particula A:

¥ — A + 7.
uds uds (2.30)
(1.192) (1.115)

Otros decaimientos de este tipo son:

AT — p+1, (2.31)

A’ — n+ 7. (2.32)

En algunos casos el decaimiento electromagnético opera por aniquilacion
directa de un par quark-antiquark. Un decaimiento de este tipo muy relevante
en astrofisica es el del pion neutro en dos fotones:

™=y +

uu

(2.33)



46 Particulas elementales

Los decaimientos mediados por la interaccién electromagnética ocurren sobre
tiempos tipicos ~ 10719 — 1071¢ 5. Por ejemplo, la vida media del 7° (cuyo de-
caimiento mds probable es el de la Ec. 2.33) es 7,0 = (8.52 £ 0.18) x 1077 s.

2.6.1.2. Decaimientos fuertes

Se trata de decaimientos en los cuales hay creacién de quarks. Veamos un
ejemplo:

AT — 0
p + (2.34)

uud uud uu

Aqui el par uu es creado por gluones (ver Seccién 2.7.2). En la Fig. 2.5 se

muestra una representacion grafica de este decaimiento. Otros ejemplos son:

0

A — +
AT — + 7t
AT — n + @ (2.35)
¥»o— Bt 4+ g
>t — A 4+ 7t

Los decaimientos mediados por la fuerza fuerte ocurren sobre tiempos ex-
tremadamente cortos (~ 1072° s) en comparacién con los decaimientos elec-
tromagnéticos. Por ejemplo, la vida media de la particula AT respecto del

decaimiento en la Ec. (2.34) es de Ta+ ~ 5.6 x 107 s.

2.6.1.3. Decaimientos débiles

Son decaimientos en los cuales hay creacién de quarks por accion de los
bosones W=. Por ejemplo, cuando un quark s (Q = —1/3) se convierte en
un u (Q = 2/3) la diferencia de masa y carga escapa como un W™, como se
esquematiza en la Fig. 2.6. Cuando un quark u cambia en un d (Q = —1/3)
se emite un W™,

La energia de estos bosones W puede ser usada para crear pares quark-
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Figura 2.5: Diagrama de la interaccién (decaimiento) AT —s p + ¥ en
término de quarks. La linea tipo espiral representa un gluén.

Figura 2.6: Conversién de un quark s en un quark u por emisién de un boséon
W, representado por la linea punteada.
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antiquark. Dos ejemplos son las reacciones

St p+a® (2.36)

A —pt+7. (2.37)

En la Fig. 2.7 se muestra esqueméticamente el decaimiento de la particula
Y. Este proceso involucra la transformacién de un quark s en un quark w,
por lo que es un ejemplo de interaccién débil entre quarks que pertenecen a

generaciones distintas.

Figura 2.7: Diagrama del decaimiento débil ¥+ — p + 7% en términos de
quarks y bosones W,

2.6.1.4. Decaimiento del neutron

Un neutrén aislado tiene una masa mayor que la del protén (m,,c®> ~ 939.6 MeV,

myc? = 938.3 MeV) y es por tanto inestable. Decae segin la siguiente reac-
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cién:

n — p + e + I

0O = 41 + -1 + 0 — carga (2.38)
1 = 1 4+ 0 + 0 — numero bariénico

0 = 0 + + —1 — numero lepténico

Este es un decaimiento débil en el que se producen leptones. En términos de
quarks puede interpretarse como se muestra en la Fig. 2.8. La vida media del

neutrén aislado es 7, = (880.2 + 1.0) s en el sistema de referencia propio.

n p
u u
a 4
a | | |
\\\\\W+
o
\7

Figura 2.8: Diagrama del decaimiento débil n — p + e + 7, en términos de
quarks y bosones W+,

2.6.1.5. Decaimiento de piones cargados

Como hemos visto, los 7° decaen electromagnéticamente. En el caso de

los piones cargados m* el decaimiento estd mediado por la interaccién débil.
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El modo de decaimiento més probable es’
T — e+, ™ —put +u,, (2.39)

que procede con intercambio de bosones W como se muestra en la Fig. 2.9.
La vida media de los piones cargados es de 7,+ = 2.60 x 10~ s, varios ér-
denes de magnitud mayor que los valores tipicos de decaimientos fuertes y

electromagnéticos.

Figura 2.9: Diagrama del decaimiento 7~ — u~ + 7, en términos de quarks
y bosones W=,

2.6.1.6. Decaimiento de leptones

El muén y el tau (y sus antiparticulas) decaen débilmente en leptones de

generacién mas liviana con la emisién de un W=+ (ver Fig. 2.10):

P — e + v, + 0 pt— et + U+, (2.40)

T — e+ 41, ™ — ottt
(2.41)

TT —e 4u+7, Tt — et + U+ .

5El segundo decaimiento més probable es en los leptones livianos de la primera gene-
raciéon: 7~ — e~ + v, y #t — et + v,.. Sin embargo estd muy fuertemente suprimido
respecto al decaimiento en la Ec. (2.9) debido a efectos de spin.
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El tiempo de vida media del muén es 7, ~ 2.2 x 107 s y su decaimiento
méas probable es el de la Ec. (2.40). El tau, sin embargo, es suficientemente
masivo como para decaer en hadrones - por ejemplo 7 — 7~ + 7’ 4+ v,. Los
decaimientos que involucran hadrones son, en conjunto, méas probables que

los piramente lepténicos. La vida media del 7 es 7.+ ~ 2.90 x 10713 s,

Vi
e~
[ W=
Ve
/ Vi
_ M
T W—‘
v

Figura 2.10: Diagrama de los decaimientos débiles u= — e~ + v, + 7. y
e e Z e TE

2.7. Propiedades intrinsecas de las particulas

2.7.1. El spin

El spin es un momento angular intrinseco que poseen todas las particulas.
Es una propiedad cuéantica que no tiene analogo clasico. El spin se mide en
multiplos de & = h/2m, donde h es la constante de Planck. Las particulas
materiales (tanto los quarks como los leptones) tienen spin /2. Las parti-

culas con spin semientero se llaman fermiones y obedecen el principio de
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exclusion de Pauli: dos fermiones idénticos no pueden ocupar el mismo esta-
do cuantico. Los quarks y leptones son, entonces, fermiones. Por otra parte,
el spin de todas las particulas mensajeras de las interacciones fundamentales
(los bosones de gauge) es un multiplo entero de h: los fotones, gluones, W=+
y Z° tienen spin A y los gravitones, si existen, tienen spin 2h. Las particulas

con spin entero se llaman bosones y no obedecen a este principio.

2.7.2. El color

Como ya hemos mencionado, los quarks sienten la fuerza fuerte mientras
que los leptones no. Hay entonces una propiedad de los quarks que los leptones
no poseen: el color, que es la carga asociada a la fuerza fuerte. Hay tres tipos
de carga de color: rojo (r), verde (g) y azul (b).

Una caracteristica fundamental de la fuerza fuerte es que determina que
para poder existir como particula libre, un hadrén no debe tener color neto.
Esto se logra con cualquier combinacién de quarks que incluya los tres colores
o un color y su anticolor, lo que explica por qué los hadrones solo se observan
en combinaciones de quarks de la forma qqq o Ggg (bariones) y ¢g (mesones).
Por ejemplo, en términos de la carga de color de los quarks que lo forman, un
protén puede ser p = u,updy, 0 p = u,uydy. Los antiquarks tienen anticolor,

= u,dy, 0 = iy, ete.

por lo que, por ejemplo, los piones pueden ser 7

La propiedad anterior, conocida como confinamento de color, implica
también que no pueden existir quarks libres ya que tienen color neto: es-
tan confinados dentro de los hadrones.® Sin embargo, dentro de los hadrones
los quarks pueden considerarse esencialmente particulas libres. Esto se rela-
ciona con otra propiedad de la fuerza fuerte llamada libertad asintotica: su
intensidad decrece a medida que decrecen las escalas de distancia (y energia)
involucradas en el proceso.” Cuando en alguna interaccién se intenta extraer

un quark de un hadrén, la densidad de energia en el campo fuerte aumenta

SRecordar que el tamafio caracteristico de un protén es de 10715 m.
"Notar que lo opuesto ocurre con la interaccién electromagnética.
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hasta que supera el umbral de creacién de un par quark-antiquark. Estos se
combinan en particulas sin color neto que son las que se observan como las
particulas libres producto de la interaccién (bariones y mesones). Este pro-
ceso se esquematiza en la Fig. 2.11 y se conoce como hadronizacion. Asi, por
ejemplo, en la interaccién de protones de la Ec. (2.27) el trabajo realizado
sobre un quark durante la colisién incrementa la energia del campo fuerte
materializando un mesén 7°.

Aunque la fuerza fuerte entre quarks no puede describirse en términos
clasicos, se la suele representar de forma aproximada a través del siguiente
potencial:

V(color) = —%% + kr (2.42)

donde 7 es la separacién entre los quarks, ag ~1Jmy k = 1.36 x 10°J m~.

-°

Figura 2.11: Creacién de mesones por separaciéon de quarks. Al intentar
separar los quarks u y d la densidad de energfa en el campo fuerte (re-
presentada por las lineas) crece hasta que es suficiente para crear un par
quark-antiquark dd. Como resultado se crean dos mesones. Figuras de http:
//www.quantumdiaries.org/2010/10/22/qcd-and-confinement/.
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Una tercera propiedad importante de la fuerza fuerte es que su particula
mensajera, el gluén, tiene carga de color y por tanto también siente la fuerza
fuerte. Esto significa que, ademas de interactuar con los quarks, los gluones
interactian también entre ellos mediante la fuerza fuerte — es decir, mediante
el intercambio de gluones.® Al tener color los gluones estdn sujetos a confi-
namiento dentro de los hadrones; al intentar separar gluones se producen los
mismos efectos de hadronizacion que en el caso de los quarks.

Como se muestra en el ejemplo de la Fig. 2.12, en una interaccion fuerte un
quark puede cambiar su color (pero no su sabor). Como el color (al igual que
la carga eléctrica) debe conservarse, la “diferencia” de color debe llevérsela
un gluon. Los gluones tienen entonces dos colores: un color y un anticolor. A
pesar de que 1, g y b y sus anticolores permiten formar 9 combinaciones color-
anticolor, solo 8 estan permitidas por la teoria. No es posible tener gluones

con carga de color de tipo 77, gg o bb, es decir sin color neto.

Figura 2.12: Ejemplo de un proceso ¢ — g+ g en el que cambia el color pero
no el sabor de un quark.

8Nuevamente notar la diferencia con el electromagnetismo: su particula mensajera, el
foton, no tiene carga eléctrica por los que los fotones no interactian entre si electromag-
néticamente (un fotén no puede intercambiar un fotén con otro fotén).



Capitulo 3
Aceleracion de particulas

Una particula cargada que se mueve por una region del espacio donde hay

campo electromagnético experimenta la fuerza de Lorentz dada por

@—e(EJr”XB), (3.1)

dt c

donde v es la velocidad de la particula y e su carga eléctrica. Los campos

eléctrico y magnético son E y B, respectivamente.

El segundo término del lado derecho de la Ec. (3.1) corresponde a la fuer-
za ejercida por el campo magnético, que es perpendicular tanto a la velocidad
de la particula como al campo magnético puesto que es el resultado de un
producto vectorial. Al ser perpendicular a la velocidad actia como fuerza cen-
tripeta: modifica la direccién del movimiento de la particula manteniéndose
constante el modulo de la velocidad. Esto sigifica que el campo magnético no
realiza trabajo sobre la carga y no modifica entonces su energia cinética. La

variaciéon en la energia se debe solo a la accion del campo eléctrico:

— =e¢t-E=e—-VV, (3.2)
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donde V es el potencial escalar. Tomando el caso unidimensional:

AFE ~ e%—‘: Ar ~ eAV. (3.3)

Asi, la forma mas sencilla de acelerar una carga es someterla a una diferencia
de potencial.

Ambas contribuciones a la fuerza de Lorentz juegan un papel en la ace-
leracion de particulas en ciclotrones y otros aceleradores artificiales, como se

desarrolla a continuacion.

3.1. Aceleradores artificiales

El primer acelerador de particulas moderno fue el ciclotréon de Lawrence,
desarrollado en Berkeley, entre 1928 y 1931. Un diagrama de un acelerador

ciclotron como este se muestra en la Figura 3.1.

ESQUEMA DE CICLOTRON

Chnara dg Campo magnético - ;

Bomba de vaco ] . » de altaintensidad
vatio b “

Trayectona
de la particula
Fuente de
particulas Blectroimén
mfenor
Electrodos en
formade D

Figura 3.1: Esquema de un acelerador ciclotrén.

El instrumento consta de dos regiones semi-circulares donde un campo
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magnético deflecta las particulas cargadas. El radio de giro de las particulas

es

. (B]eV)
873007 (B/G)

donde Z es el nimero atomico.

cm, (3.4)

Separando las dos regiones semi-circulares hay una brecha (gap) donde
se aplica una diferencia de potencial. Las particulas se inyectaban en el gap
(por ejemplo, colocando un material radioactivo) y eran aceleradas por la
diferencia de potencial. Debido a los efectos del campo, las particulas descri-
bian una semi-circunferencia y volvian a cruzar el gap, donde la diferencia
de potencial habia sido invertida durante el tiempo de vuelo. El proceso se
repetia una y otra vez, generandose mas y mas energia, hasta que el giroradio
de la particula se hacia igual al maximo espacio disponible.

El primer ciclotrén fue muy pequeno, tenia un didmetro de 13 cm y ace-
leraba protones hasta 80 keV de energia cinética. En los llamados sincro-
ciclotrones, el cambio de potencial en el gap se sincroniza con el paso de las
particulas. Con esta técnica, en 1946 se logré acelerar nicleos de deuterio
hasta 195 MeV.

A fin de lograr mayores energias se desarrollaron los aceleradores tipo
sincrotrones. En estos, las particulas se mueven a lo largo de una trayectoria
circular fija y se utilizan campos magnéticos variables. Las diferencias de
potencial se aplican en diferentes tramos del circuito por el cual se mueve
el haz de particulas. Se utilizan imanes cuadrupolares para mantener el haz
de particulas bien colimado e imanes superconductores para desviar el haz
y mantenerlo dentro del anillo de circulaciéon. En la Figura 3.2 se muestran
el esquema de una parte del anillo de un sincrotrén moderno y una foto
del Large Hadron Collider (LHC), el acelerador més potente creado hasta la
fecha.

La energia maxima que puede obtener una particula en un acelerador

sincrotrén esta determinada por:

s la intensidad maxima de los campos magnéticos,
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extracted
particles

evacuated
tube

injected
particles

Figura 3.2: Izquierda: esquema del anillo de un acelerador sincrotrén. Dere-
cha: imagen del tinel con el anillo de circulacion del LHC.

» el tamaiio del anillo,!
» las pérdidas de energia de las particulas (por radiacién sincrotrén).

El Large Electron-Positron Collider (LEP) del CERN us6 1312 imanes de
enfoque, 3304 imanes de deflexién y un anillo de 27 km de circunferencia. Los
electrones y positrones se aceleraban hasta 50 GeV y colisionaban “de frente”.
En el LHC, también en una circunferencia de 27 km, protones confinados por
imanes superconductores con campos de 77 kG son acelerados hasta 6.5 TeV
y colisionan “de frente” (dando una energia total de colisién de 13 TeV).

Otro tipo de aceleradores son los lineales o LINAC (del inglés Linear
Accelerator). En estos las particulas no sufren pérdidas sincrotrén y no se
necesitan imanes de deflexién. Se suelen usar como inyectores de particulas
pre-aceleradas en los aceleradores sincrotrén. En el caso del Stanford Li-
near Accelerator Centre (SLAC), un LINAC se usa en forma directa como
acelerador. Su tubo de aceleracion tiene 3 km. Los electrones y positrones
se aceleran alli y son deflectados en los extremos para luego colisionar con

energias ~ 50 GeV.

'En un acelerador ciclotrén, lo determinante es el radio del instrumento
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Los aceleradores de particulas mas relevantes a nivel mundial son:
= CERN

- LEP: se us6 durante 11 anos hasta noviembre de 2000. Colisiond

e~ y e hasta energias de ~ 180 GeV.
- LHC: Usa el tunel del LEP. Colisiona p y p a 13 TeV.

FERMILAB (Chicago)

- TEVATRON: colisiona p y p a 1.8 TeV.

HERA (Hamburgo): Colisiona p de 820 GeV con e~ de 267 GeV.

SLAC (Stanford)

- SLC: colisiona e* y e~ a 100 GeV.

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

Un elemento esencial de todo experimento con aceleradores de particu-
las, independientemente de la forma del acelerador y del hecho de que se
colisionen haces de particulas entre si o con blancos fijos, lo constituyen los
detectores. Estos pueden ser de muchos tipos, pero esencialmente todos se
basan en el proceso de ionizacion. La forma en la cual los iones que se forman
son usados para rastrear el movimiento de las particulas viene dado por el
tipo especifico de detector.

Los detectores actuales estan basados en semiconductores de silicio que
permiten reconstruir el movimiento de las particulas a través de las corrientes
generadas. Estos dispositivos permiten una digitalizacion inmediata y una
reconstruccién tridimensional de la trayectoria de la particula.

Para determinar la energia de las particulas se utilizan calorimetros. Los
hay electromagnéticos y hadrénicos. Basicamente, determinan la energia a
través de la profundidad hasta la que se desarrolla la lluvia de particulas
desencadenada en el detector por la particula incidente. En la Figura 3.3 se
muestra un esquema del detector ATLAS del LHC.
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Muon Detectors Tile Calorimeter Liquid Argon Calorimeter

| \
Toroid Magnets ~ Solenoid Magnet ~ SCT Tracker  Pixel Detector TRT Tracker

Figura 3.3: Esquema (izquierda) y foto (derecha) del detector ATLAS (LHC).

3.2. Rayos césmicos

Los rayos césmicos fueron descubiertos por Victor Hess en 1912. Se trata
de particulas energéticas que llegan a la Tierra desde el espacio exterior (fuera
de la atmésfera).

Las particulas primarias que forman los rayos cdsmicos son protones
(86 %), particulas a (ntucleos de He, 11 %), electrones (2 %) y nicleos més
pesados (1 %). Hay, ademéds, pequenas proporciones de positrones y antipro-
tones que se creen de origen secundario (esto es, que se generan debido a
interacciones de los rayos césmicos primarios con el medio interestelar).

El espectro en energia de los rayos césmicos se extiende desde energias
del orden de 10° eV (rango dominado por contribuciones locales del sistema
solar) hasta energias por encima de 10*° eV. En el rango m4s alto de energia
la composicion de los rayos cosmicos es incierta.

0112 eV el flujo de rayos coésmicos en la Tierra es de

A energias ~ 1
~ 1 particula por m? s7!. A energias ~ 101716 ¢V, donde el espectro cambia
de N(E) x E7%7 a N(E) o< E73, el flujo es de 1 particula por m? afo™!.
A energias muy altas, arriba de 10'® eV, donde el espectro parece volver a
endurecerse, el flujo es de ~ 1 particula por km? ano~!. En la Figura 3.4 se
muestra el espectro observado de rayos cosmicos.

Entre unos pocos GeV y la llamada rodilla (knee) del espectro, a unos
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Figura 3.4: Espectro observado de rayos césmicos.
101415 ¢V, el espectro estd bien descripto por:
N(E)dE < E7*7dE. (3.5)

A energias mayores a ~ 30 GeV, donde los efectos de modulacion de los

campos magnéticos solar y terrestre dejan de ser importantes, la radiacion

cosmica parece ser completamente isotropica. Esto es de esperar ya que, inde-

pendientemente de la naturaleza de las fuentes, el campo magnético galactico

destruye la anisotropia de particulas cargadas. Solo en el caso de las energias

mas altas, podria esperarse observar anisotropia en las direcciones de arribo
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de los rayos cosmicos desde fuentes cercanas, como lo ha confirmado en el
ano 2017 el observatorio de rayos cosmicos Pierre Auger. Las particulas més
energéticas deben ser de origen extragalactico, ya que su giroradio no puede

ser contenido en la Galaxia.

Los efectos de los campos magnéticos hacen que una astronomia galactica
de rayos cosmicos sea imposible, ya que las particulas detectadas no guardan
memoria de las fuentes en su direccién de arribo. Solo en el caso de fuentes
extragaldcticas cercanas y para particulas con energias por arriba de 10 eV

tal astronomia es factible.

La densidad de energia de rayos césmicos en regiones lejos de la influencia
solar es: v
e
WRC 1 @ (36)
Esta densidad es comparable a la de la luz estelar (~ 0.6 eV/cm?), a la
del fondo césmico de radiacién (CMB, ~ 0.26 eV/cm?) y a la del campo

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

En base a la densidad medida de rayos césmicos se puede calcular la
potencia inyectada por los mismos en la Galaxia. Consideremos que esta es

un disco de radio Rg = 15 kpc y espesor hg = 200 pc. Su volumen sera:
Vo =7 R% hg ~ 4 x 109 cm?. (3.7)

El tiempo de residencia de los rayos cosmicos en el disco vendra determinado

por la escala temporal de difusién de las particulas (ver Sec. 4.1):

3r?
td ~ 3, (38)

donde r es la distancia a recorrer por las particulas y D es el coeficiente de

1

difusién. Para el caso de la Galaxia, 7 = hqg y D ~ 10%® cm? s7!, por lo que
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resulta tq ~ 10* s. Luego:

Wre = ——— ~ 4.1 x 10° ergs™". (3.9)

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

A fin de postular posibles aceleradores galacticos de rayos cdsmicos, el
primer paso es explorar si existen sistemas astrofisicos capaces de generar
grandes diferencias de potencial que permitan acelerar en forma electrostatica

particulas cargadas.

3.2.1. Ptlsares

Los pulsares son estrellas de neutrones: estrellas colapsadas donde la pre-
sion de la gravedad es sostenida por la presion de degeneracion de los nucleo-
nes. El tamaifio tipico de las estrellas de neutrones es R, = 10° cm y su masa
M, = 1.4M. Esto hace que su densidad sea:

M, 1.4x1.99 x 103 g
4/3)7R.*  (4/3)m x 10'® cm?

~ 6.6 x 101 & (3.10)

cm3

Px ™
(

Al colapsar las estrellas arrastran su campo magnético junto con la mate-
ria, por lo que las estrellas de neutrones resultantes estan fuertemente magne-
tizadas y en rotacién rapida (debido a la conservacién del momento angular).
El campo magnético resultante es, en primera aproximacion, dipolar. En la
Figura 3.5 se muestra un esquema de un ptlsar.

El campo magnético superficial tipico es B ~ 10'? G.? Sean (2 la velocidad

2Este decae fuertemente con el tiempo, y més rdpidamente si el piilsar interactiia con,
por ejemplo, una estrella compaifiera. Asi, pilsares “viejos” tienen campos B < 10° G.
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| Ejede
T rotacion

Ondas

El estrecho haz de radiacion de Radio

de RF barre como un reflector
cuando la estrella de
neutrones gira.

Lineas de

Ondas campo magnético

de Radio

Modelo de un pulsar

Figura 3.5: Esquema de un pilsar. La emisién en radio es emitida en forma
de haces desde los polos, por lo que es visible solo si apunta directamente
hacia el observador.

angular de la estrella de neutrones y P = 27/ su periodo de rotacién. A

una distancia P
Ry = 6 ~ 4.8 x 10° (1—S> com, (3.11)

las lineas de campo magnético dipolar deberian moverse méas rapido que la
luz - y con ellas las particulas que por ellas se muevan. De aqui que a partir
de Ry, las lineas se abren cerrandose “en el infinito”, como se muestra en el
esquema de la Figura 3.6. Las particulas que se muevan sobre estas lineas de
campo pueden entonces escapar del sistema.

Si una esfera magnetizada rota, las cargas sobre ella experimentaran una

fuerza:

F=° (fz x F) « B. (3.12)

c
Esta fuerza hara que las cargas de signo opuesto se separen originando un
campo eléctrico tal que se anule la fuerza de Lorentz. En primera aproxima-
cién:

, 1 /4 .
E=_- (Q x F) « B. (3.13)

C

Como la fuerza de Lorentz no es la tnica fuerza que actia, la zona inme-
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diatament cercana al pilsar presenta una gran complejidad. Retomaremos la
descripcion mas adelante.

La rotacién de la esfera separa la carga y esta no se modifica a menos
que cambie Q. Por lo tanto, el potencial eléctrico es estatico. El potencial
electrostatico generado en la superficie (r = R,) de la estrella de neutrones

sera:

OBR2 B R P\
Vi Bl ===~ 610 (1012(}) (106 Cm) (1 s) Vo (314

Vemos, pues, que particulas arrancadas de la superficie y que se mueven por

las lineas de campo pueden ser aceleradas hasta grandes energias.

Figura 3.6: Esquema de un pulsar donde se muestran el radio a y la locali-
zacion del radio de luz Ry,. En este esquema la velocidad angular del pulsar
() y su momento magnético i estan alineados.

Sin embargo, como las particulas que escapan del sistema lo hacen a
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través de las lineas abiertas, el flujo generado quedara determinado por r = a,
donde a es el radio donde se originan las lineas abiertas (ver Fig. 3.6). Como
las lineas de un dipolo quedan definidas por sen?/r = cte tenemos que

a ~ R, senf,. Luego,

sen’d,

R, c
QR. 1/2 R. 1/2
6y ~ = 3.15
Se1 U c ) (RL) ) ( )
Por tanto,
R3\ 2 R3Q)
~ * ~ * 3.16
o= (5) : (3.16)
Finalmente,

OBa®>  Q*BR?

2

V=

C C

B R. \*/ P\
~ 10" * — . 1
V10 <1012 G) (106 cm> (1 S) v (3.17)

Vemos, pues, que los pulsares pueden acelerar particulas hasta energias de
~ 1013 eV = 10 TeV. Si el pilsar rota muy rapidamente, Ep., ~ 10716 eV,

El limite efectivo es menor que este valor ya que las particulas sufriran pér-

didas radiativas durante el proceso de aceleracion.

. Pueden los pilsares contribuir al grueso de los rayos césmicos galacticos?
Para responder esta pregunta se necesita saber: 1) cuantos pulsares con pe-
riodos P < 1 s hay en la Galaxia y 2) cudnta energia en particulas relativistas

deposita un pulsar en el medio interestelar.

La tasa de nacimiento de pulsares es de aproximadamente 1 cada 80

anos. Como el campo magnético decae con el tiempo, la vida media de ellos
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es ~ 10 Myr. Entonces el ntimero de piilsares es:

N~ — ~ 10°. 3.18

La potencia emitida por un pilsar aislado es:

. BQQ4 6 .
B og (3.19)
3
B \’(P\™"
~ 6 x 10 (1012 G) <1_s> erg s, (3.20)

donde I es el momento de inercia.® Una parte de esta energfa escapa como
flujo de Poynting y otra parte como un viento de particulas. El cociente o
entre las densidades de energia asociadas es
Weoynti
o = —mting (3.21)
inento
el cual depende de la distancia al pulsar y en cierta medida también de la
direccion. Se estima que vale o ~ 1000 cerca de la superficie del pulsar y cae

hasta un valor de o ~ 0.1 en unos cuantos radios estelares:

B R, \’( P\
7~ 10 (1012 G) (106 Cm) (1_s> ‘ (3.22)

Para P = 0.1 s tenemos o ~ 1000 y por lo tanto, para una potencia tipica

en un pulsar, se obtiene que la potencia inyectada en rayos césmicos por un

pulsar es:

10000
1000

E
Wrie ~ — ~ 6 x 10%! ergs™ x ~ 6 x 10°% ergs'. (3.23)
g

SE =110 5 E = 19O
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Si hay del orden de 10° pulsares en la Galaxia:

RS 6 x 1037 erg s™! (3.24)

Este valor es mucho menor que el necesario para explicar el origen de los rayos
cosmicos galacticos. Debe existir entonces otro tipo de fuente astrofisica en

la Galaxia capaz de acelerar rayos cdsmicos.

3.2.2. Remanentes de supernova

Cuando ocurre una explosién de supernova (SN) el material que formaba
la estrella es eyectado y el medio interestelar es perturbado en la region donde

ocurrié la explosion.

Una explosién de supernova tipica libera una energia E ~ 10%! erg. Esto
se produce en una escala temporal muy corta, mucho mas corta que cualquier
otra escala temporal involucrada. La velocidad de la materia eyectada por la

explosion, Veyec, se relaciona con la energia a través de la expresion

E Y2 7o\ V2
evee A 10* [ ——— — km s !
= 0 () () e

E 1/2 M —1/2
10072 [ —— - -1 3.25
(res) () v 62

Como la velocidad del material eyectado es mayor que la velocidad del

Q

sonido en el medio, se forma una onda de choque — i.e. una discontinuidad en
el gas que se mueve hacia afuera del sitio de la explosion, viajando delante de
la superficie de separacién entre el medio interestelar y el material eyectado.
Si la velocidad de la onda de choque es V; y la velocidad del sonido en el

medio es Cs, el nimero de Mach se define como M = V/C;.

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

PV'=cte TV '=cte TPU/7=cte, (3.26)

donde v = Cp/Cy es el indice adiabético del gas. Los calores especificos a

presién y volumen constante son

(@) _ (Y (v _(1Q) _ (o
CP‘<E>P‘(6T)P+P<8T>P Y CV‘(dT)V_<8T)V’
(3.27)

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

En el caso de una onda de choque fuerte que se propaga por el medio
interestelar con un nimero de Mach M; > 1, la relacién entre las densidades
a ambos lados del frente de choque es

g2 _0tL (3.28)

pr =1

donde los subindices 1 y 2 designan a las propiedades del medio no chocado

y chocado, respectivamente. Para un gas monoatémico v = 5/3 y entonces

&

P (3.29)

El cociente de temperaturas es

T, 2y(y— 1M

—_-— = 3.30
T, (v +1)2 (3:30)
Para v = 5/3 se tiene
T 5

Como M puede ser muy grande, la region chocada puede estar muy caliente

respecto a la no chocada.
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3.2.2.1. Etapas de un remanente de supernova

Debido a que la inyeccion de energia de una explosion de SN es puntual en
el tiempo, la onda de choque producida se diluye a medida que se propaga en
el medio interestelar. Durante la propagacién, las propiedades del choque van
cambiado con el tiempo y es posible dividir la vida de aquel en tres etapas

principales cuyas caracteristicas se describiran a continuacion.

» Fase inicial o de expansién libre. En una etapa inicial, luego de la

explosién de SN, el material eyectado se mueve a una velocidad uniforme:

r o t; (3.32)

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

47 -1/3

?pISM Tif - Meyect = TLf X pISM Mely/eih (333)

siendo prem la densidad del medio interestelar. En unidades convenientes, ry ¢

puede escribirse como:

Moo\ V3 ~1/3
rip e 2 ( y t) < pisu ) pe. (3.34)

Mg 2x 1072 gcem™3

Esta distancia corresponde a un tiempo:

6 —1/2 —1/3
b= 1 g0 (Meer K E Y PIsv / yI.
T Veyect Mg 105t erg 2x 107 gem™3

(3.35)

= Fase Sedov o adiabatica. La siguiente fase de la evolucién del remanente

de supernova es la fase de Sedov. Durante esta la energia es aproximadamente
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constante ya que las pérdidas radiativas se pueden despreciar. La evolucién

es adiabdatica, es decir,

1 /4r .
F =~ 5 (3) PISM 7"3 Ugyect ~ PISM T3 7"2. (336)

Luego,

7“3/2% ~ p—1/2E1/2

PPy~ p;SMQ EY2q¢
~1/2
o e
£\
roox (mﬂ) 2/, (3.37)
Teniendo en cuenta los coeficientes y unidades apropiadas:
E\'° PISM ~1/8
~(—) #F~03E] 2[5 3.38
11 (plSM) 51 2 % 10_22 g cm—3 yr p¢, ( )
r O\ / PISM e
=7 ~5000 ( =— Ey? km s~ (3.39
= (2 pc> o1 (2 x 10-2¢g cm—3) ms™. (3.39)

Asumiendo equiparticién entre la energia interna y la cinética:

3 1
§Ntot ET ~ éMeyerzyeC, (3.40)

donde Niot = prsm/m,, se obtiene que la temperatura del material eyectado

por la SN y calentado por la onda de choque es

T xv* < 3 Esing' (3.41)
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En unidades convenientes:
N
T ~ 6x10°(—) Esng'K
(2 pC) 51710

~ 100Ep2s (L _6/5K 3.492
- 5L\ 3510 yr ‘ (3-42)

Cuando las pérdidas radiativas empiezan a afectar la dindmica del remanente
este abandona la fase de Sedov. Invirtiendo la ecuacion para la temperatura

obtenemos la edad de la fase de Sedov:

tsedov = 3 x 104075 70 B3P 0y Py, (3.43)
donde Tg = T'/(10° K).

» Fase radiativa. Cuando la escala temporal de enfriamiento radiativo del
gas, teool, S€ hace menor que tsedoy, €S decir teoo < tsedov, €l remanente entra

en la llamada fase radiativa. Dado que

teool ™ 4 x 10*—0— yr, (3.44)
ny
esta condicién se cumple cuando
i < 200km s~ (F5y nd)YH (3.45)

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

v ~200km s~ (3.46)

En la nueva fase, el interior del remanente esta formado por gas caliente
rodeado por una cascara de gas frio. A medida que la cascara avanza va

barriendo el medio e incrementando su masa. De aqui que a pesar de ir des-
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acelerandose, su momento radial permanezca aproximadamente constante:

e e

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

dr 4. Am 4
v 1/4
r = To |:1 -+ 4—0(t — to):|
To
3/4
. Vo
o= 1 [1 +4—(t — to)} . (3.48)
To
Para t grande
roc th/4
¢ —3/4
rox 7~ 200 km s ——— : 4
7 X 00 km s 3% 10T 3 (3.49)

1

Cuando t ~ 10° yr, la velocidad cae a un valor ~ 10 km s~! y el remanente

comienza a disiparse.

Las explosiones de supernova inyectan en el medio interestelar cantida-
des enormes de energia, del orden de ~ 10°! erg. Es razonable preguntarse,
entonces, si juegan algtin papel en la produccién de rayos césmicos. La tasa
de explosiones de supernova es de 1 cada 50 anos en la Galaxia. La potencia

total que inyectan en el medio interestelar es:

10°t erg
50 x 3.15 x 107s

~ 6.3 x 10" ergst. (3.50)

Wan

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

El hecho de que se observe emisién de origen no térmico en remanentes de
supernovas implica que en ellos hay particulas relativistas. La deteccién de
rayos X de origen sincrotrénico indica la presencia de electrones con energias
por arriba del TeV y la detecciéon de radiacién gamma podria senalar la
presencia de hadrones con energias similares. El mecanismo que acelera estas
particulas pareceria ser difusivo (lo que lleva facilmente a un espectro del
tipo ley de potencias), pero existen también otros mecanismos posibles de
aceleracién. Lo que todos tienen en comun es que la presencia de un campo
magnético juega un papel crucial en la aceleracién de las particulas.

La relevancia de un proceso de aceleracion de particulas esta directamente
relacionada con la eficiencia de aceleracion del mismo, 1,... Para determinar
qué tan rapidamente se aceleran las particulas resulta conveniente definir un

tiempo caracteristico de aceleracién parametrizado como:

cB
t;c%el = nacel%a (351)

con q y E la carga y energia de la particula, respectivamente. La maxima
eficiencia posible de aceleracion corresponde a 7,., = 1, mientras que valores

Nacel << 1 implican aceleracién poco eficiente.

3.3. Mecanismo de aceleracion difusivo

Consideremos la siguiente situacion: se arroja una pelota perfectamente
elastica contra un muro. Si la velocidad de la pelota es —V en el sistema de
referencia del laboratorio, rebotara con velocidad +\7, como se muestra en
la Figura 3.7.

Si ahora la pared se mueve con una velocidad u, luego del choque la
velocidad de la pelota serd V -+ 24 (la velocidad no cambia en el sistema de

referencia de la pared), como puede verse en la Figura 3.8.
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muro

Figura 3.7: Colision elastica de una particula con una pared fija.

-V V +2u
—0 (1) O—— )

muro muro

Figura 3.8: Colision eldstica de una particula con una pared en movimiento.
Se muestra la velocidad de la particula antes (izquierda) y después (derecha)
de la colision.

Si en vez de una se tienen dos paredes una moviéndose hacia la otra,
la particula ganard velocidad con cada choque hasta que i) las paredes se
detengan o ii) la pelota se haga tan energética que atraviese una de las
paredes — en cuyo caso se dice que la pared se ha hecho “transparente” a la
pelota.

Reemplacemos ahora las paredes por nubes en movimiento que contienen
campos magnéticos turbulentos. La turbulencia puede actuar como un “es-
pejo magnético” creando regiones con mayor densidad de energia magnética

donde las particulas cargadas son deflectadas; ver Figura 3.9. Esta situacion,
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considerada originalmente por ( ), es fisicamente improbable y no

es posible generar de esta manera los rayos césmicos galacticos.

N\

Inhomogeneidades
magneticas

Figura 3.9: Nubes con inhomogeneidades magnéticas pueden actuar como
centros dispersivos.

El mismo mecanismo basico puede operar, sin embargo, en remanentes de
supernova o en otros sistemas astrofisicos con choques. Consideremos la onda
de choque que genera una supernova. Una onda de choque es una discontinui-
dad en los parametros que caracterizan un medio. El espacio queda dividido
por la onda de choque en dos regiones: la regién chocada y la no chocada.
En ambas regiones puede establecerse turbulencia magnética. En la region
chocada por la compresion del fluido y el desarrollo de inestabilidades. En
la region no chocada, por los efectos de los propios rayos césmicos que atra-

viesan el frente de choque y perturban el plasma generando inestabilidades.

Supongamos que el choque se mueve con velocidad V; en la direccién del
eje x, como se muestra en la Figura 3.10. El plasma en la regién chocada se
mueve con velocidad V,,. La velocidad del choque y la del gas detras de ¢l se

relacionan por el factor de compresién & como

| £
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Figura 3.10: Interaccién de un rayo césmico de energia F; con un frente de
choque que avanza a velocidad V;. Extraido de ( ).

Para un choque fuerte no relativista ¢ = 4. Usando transformaciones rela-
tivistas (ver por ejemplo ) puede establecerse que la variacién
neta de energia de una particula con energia inicial £ que completa un ciclo

yendo de la region chocada a la no chocada y de vuelta a la chocada es:

<A_EE> ~ g (5%1) % (3.53)

Para obtener el espectro de energia tenemos que hallar la probabilidad
de que una dada particula cruce el choque un ntimero arbitrario de veces.
Para ello consideremos el proceso en el sistema de referencia del choque (ver
Figura 3.11). El flujo neto de particulas que se pierden en la regién chocada
es:

Tper = NRC % cm %! (3.54)

§

donde ngc es la densidad de particulas relativistas.

En la regién no chocada, un rayo césmico con velocidad v (en el sistema
de referencia del laboratorio) que forma un dngulo 6, se acercara al choque
con velocidad Vi + v cos @ en el sistema de referencia del choque. A fin de que
pueda cruzar el choque:

Vs

cosf > -0 (3.55)
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V. € v

S

post—shock pre—shock

shock

Figura 3.11: Un rayo césmico cruza un choque. Este esquema muestra la
situacion en el sistema de referencia con el choque en reposo.

Entonces, asumiendo que los rayos césmicos en la regién no chocada son
isotrépicos, la razon a la cual las particulas cruzan desde la region no chocada

a la chocada es:

1 1
Teruce = MRC — (Vs + vcosf) 2w d(cos 6) (3.56)
A J_w
Tcruce =~ MRC Z Cm72 Sil- (357)

La posibilidad de cruzar y luego escapar en la regién chocada es:

Ter
= PT ~ 49

Vs
Prccape = =, 3.58
P rcruce 5 v ( )

La probabilidad de que la particula sea deflectada en la regién chocada y

vuelva al choque es:

Pregreso =1- Pescape- (359)

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

P(cruce>n) = (1 - Pescape)n- (360)
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Como el incremento fraccional de energia por cruce es AE/E, la energia

luego de cruzar n veces es:

AE\"
E = E, (1 + F) , (3.61)

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

In (E£0> =nln (1 + %) ; (3.62)

_ In(E/Ep)
~ In(1+5E)

Luego, el espectro de particulas aceleradas y con energias > F sera:

donde
(3.63)

J(>E) < (1— Pecape)”
In(E/Eq

)
J(>E) = k(1 — Pucape) "0F2E/B); |k = cte
In(E/Ey)

In(J(> E)) = k/+ln(1+AE/E)

In(1 = Pescape); & =1In(k) = cte.

(3.64)
Finalmente:
In(J(> E)) =K — (T —1)In(E); (3.65)
donde i
_ In(1 — ==
pogo 0= Peope) 0= 60 (3.66)
In(1+AE/E) In(1+ § &%)
Teniendo en cuenta que para x ~ 0:
72 72
In(l+z)~x——+... y In(l—2)~—x———..., (3.67)

2
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resulta:
4V
~ S E’U
I'~1 4DV
3 ¢ c
Falg (3.68)
BE—1) '
2
Bl — F:—g+1‘ (3.69)

Luego, el espectro diferencial de rayos cosmicos que emerja de la fuente luego
de n cruces sera:

J(E) x E7T. (3.70)

Para una onda de choque fuerte:

f=4 — T=2 (3.71)

El espectro observado de rayos césmicos es de la forma J(> E) o« E27;
la diferencia en el indice espectral se explica por efectos de difusion de las

particulas en el medio interestelar.

,Cudl es la energia maxima que pueden alcanzar las particulas? Para
responder a esta pregunta es necesario calcular la tasa de ganancia de energia
de las particulas e igualala a la tasa de pérdidas radiativas. De alli se puede
despejar la energia maxima — siempre y cuando esta satisfaga que el giroradio
de las particulas con esa energia sea menor que el tamano de la region de

aceleracion.

La tasa de aceleracion es:

1 1dE (< AE> /E)
acel E dt B Zfciclo
4€-1DVs

3 5 ? t(;clo' (372)

Q
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Aqui teao ~ D/V2? depende del coeficiente de difusién D del medio (ver

Sec. 4.1). Este coeficiente se supone dependiente de la energia:
D = D(E) x E°, (3.73)

con & > 0. El coeficiente de difusion a lo largo del campo magnético es un
cierto nimero de veces el valor del coeficiente de difusiéon minimo, conocido

como coeficiente de difusion de Bohm:

1
DBohm = g TrgC. (374)

Aqui r, es, como antes, el giroradio de las particulas

Evl E
Ty = ~—
& gcB  ¢B’

(3.75)

donde v, es la componente de la velocidad perpendicular al campo magnético,
q = Ze es la carga eléctrica y la aproximacién es valida para particulas

relativistas (v ~ ¢).

El coeficiente de difusion paralelo a B es:

Dy = (Dgohm- (3.76)

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

obtiene: iE
| mLox 10~* ecB. (3.77)

acel
Por otro lado, el coeficiente de difusiéon perpendicular, correspondiente al caso
en el cual \_/; L é, es:

DJ_N

eve (3.78)



82 Aceleracion de particulas

de donde puede deducirse:

E
(Z_t ~ 4 x 10" ecB. (3.79)

acel

Las ondas de choque de los remanentes de supernova permanecen fuertes
como para acelerar particulas durante unos ~ 10% afios. Las energfas maximas

alcanzables (considerando B ~ 107 G y pérdidas sincrotrén) son

ESN ~ 10" Z eV (3.80)

max

para choques paralelos, y

ESN ~ 101 Z eV (3.81)

max

para choques perpendiculares.
Para el caso de que el choque sea oblicuo, con un angulo 6 entre la normal

al choque y el campo magnético, el coeficiente de difusion es:

D = Djcos”f + D, sin 0. (3.82)

En esta situacion el valor de la energia maxima estarda comprendido entre los
valores dados en las Ecs. (3.80) y (3.81) .
Efectos adicionales importante a tener en cuenta en diversas situaciones

astrofisicas son:

1. La modificacién del choque por efecto de la presiéon de los rayos césmicos

que estan siendo acelerados, lo que introduce no linealidades.

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

se tiene tipicamente 1.5 < T' < 2.0.
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Hay una gran variedad de fuentes astrofisicas en las que se forman ondas
de choque y pueden acelerarse particulas cargadas hasta velocidades relati-

vistas. Estas fuentes incluyen:

» jets en nucleos galdcticos activos (Active Galactic Nuclei, AGN) y micro-

cudsares (MQ),

» ondas de choque producidas por eruptores de rayos gamma (Gamma-Ray
Bursts, GRB),

l16bulos y manchas calientes (hot spots) en radio galaxias,

= asociaciones de estrellas masivas,

= estrellas tempranas con vientos poderosos,

= cimulos de galaxias donde colisiones pueden formar ondas de choque,
= sistemas binarios con colisiéon de vientos estelares,

= choques de nubes de alta velocidad con el medio interestelar.

3.4. Reconexién magnética

La energia almacenada en campos magnéticos puede liberarse stibitamen-
te en eventos de reconexion magnética, en los que se produce un cambio en la
topologia de las lineas de campo. Esta energia es transferida a las particulas
del plasma en escalas de tiempo cortas y puede dar lugar a una poblacién de

particulas no térmicas. Para que este proceso pueda ocurrir son necesarios:

1. Un plasma con una region de conductividad finita. En la aproxima-
ciéon magnetohidrodinamica, es comun considerar a los plasmas astrofisicos
como de conductividad infinita, lo cual significa que en la ecuacién de in-

duccion magnética se desprecia el término difusivo frente al conductivo. Esto
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implica el congelamiento de las lineas de campo magnético en las lineas de
fluido. En esas condiciones no es posible que la topologia del campo magné-
tico se rompa, por lo que es necesario que —en al menos alguna region— el

plasma tenga conductividad finita.

2. Flujos convergentes de material. En regiones donde vale el congela-
miento magnético (conductividad infinita), el campo magnético es arrastrado
por el fluido al moverse. Luego, si las lineas de fluido de los plasmas se des-
plazan en una direcciéon convergente, las lineas de campo magnético también

se acercan entre ellas.

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

conductividad es finita y las lineas reconectan.

Una geometria valida para el desarrollo de la reconexiéon magnética es
la propuesta por Sweet y Parker ( , ), similar a la
presentada en la Figura 3.12. Supongamos un campo magnético en el plano xy
y un campo eléctrico en la direccién del eje z. En la denominada zona neutral
tipo-X, el campo magnético es débil y las particulas cargadas son aceleradas
por un campo eléctrico inducido en la direccién z, practicamente uniforme
alrededor de la region tipo-X. Si los flujos convergentes tienen su movimiento
en la direccion del eje y, entonces el plasma luego de la reconexion es eyectado
en la direccién del eje x debido a la tensién magnética (ver Figura 3.12).

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

velocidad de Alfvén del plasma:

B
Va = , 3.83
A v PHo ( )

donde B es la intensidad del campo magnético, p es la densidad y pg la

permeabilidad magnética del plasma previo a la reconexion.
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b)

1%

plasma

Figura 3.12: Esquema de la configuracién antes (izquierda) y después (dere-
cha) de la reconexién magnética. Luego de la recombinacién de las lineas, las
particulas son arrastradas por el campo magnético con una velocidad Va en
la direccién horizontal (eje z); el eje y estd en la direccién vertical y el z es
perpendicular a este plano.

La eficiencia de aceleracion de este proceso depende de la tasa de reco-
nezxion del campo magnético. Si la misma es alta, la reconexion es rapida y
el proceso es eficiente. No obstante, en el modelo propuesto la longitud de
la regién de reconexion es grande, y puede demostrarse que en ese caso la
tasa de aceleracién se vuelve lenta. Por este motivo hace falta agregar un
ingrediente més para que la reconexion magnética sea un proceso viable de

aceleracién de rayos cosmicos: la turbulencia.

3.4.1. Reconexion magnética turbulenta

Si el fluido es turbulento, entonces la reconexion magnética puede ocurrir
como un gran nimero de reconexiones de pequena escala. La reconexion sobre
estas escalas pequenas determina la tasa de reconexion local, mientras que la
tasa de reconexién global es mucho mayor debido a las muiltiples reconexiones.
Un esquema de este escenario se muestra en la Figura 3.13 para el caso de un
campo levemente estocastico de acuerdo al modelo de
(1999).

En el escenario de reconexion magnética turbulenta las particulas relati-
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Figura 3.13: Esquema de la reconexién magnética turbulenta. A representa
la escala espacial de salida del material, determinada por la estocasticidad
del campo magnético B. La escala L > A es astrofisica. En el recuadro se
muestra una region de aceleracion individual, de pequena escala.

vistas son aceleradas en multiples islas magnéticas. La eficiencia de acelera-

cién resulta del orden de:

2
Tacel ™~ 0.3 <U1'€C> ) (384)

C

donde v, ~ Vy es la velocidad de reconexién. Dependiendo de las condicio-
nes en el plasma, el indice espectral de lal espectro de particulas resultante
puede ser p < 2.5.

Vale destacar que existen muchas fuentes astrofisicas en las que la reco-

nexion magnética puede ser un fenémeno importante. Algunas de ellas son:

= el Sol (los procesos de reconexion se originan en la corona solar debido al

movimiento del plasma subyacente),
= sistemas con discos de acrecién tales como MQs,

= estrellas altamente magnetizadas, como las T-Tauri.



Capitulo 4

Ecuacién de transporte

4.1. Difusion y conveccién

La difusién consiste en el movimiento propio, cadtico, de las particulas
— en este caso rayos césmicos — respecto a un medio. Este movimiento es
estocastico debido a las multiples interacciones que un rayo césmico sufre

con los dtomos del medio y/o las irregularidades magnéticas (ver Fig. 4.1).

A> R |,
V—> — :
NEHT TR
Y e A
!X '&, ‘IA

Figura 4.1: Dos particulas con distinto camino libre medio [ atravesando un
gas con tamano lineal caracteristico R. Para la particula de arriba (trayectoria
roja) el medio es transparente y lo atraviesa sin interactuar, mientras que para
la particula de abajo (trayectoria azul) el medio es opaco y difunde en él. Si
la velocidad de la particula es V', entonces en el primer caso el tiempo de
cruce es teyuee ~ R/V, mientras que en el segundo es teyee ~ R2/D > R/V.

El movimiento de las particulas puede modelarse como una caminata al
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azar por lo que, en promedio, el desplazamiento Ar que una particula realiza
al cabo de un intervalo de tiempo At por difusién es nulo, i.e., (Ar) = 0.
No obstante, se tiene que (Ar?) = 6DAt # 0. El coeficiente de difusién D
es una medida de la facilidad con que la particula se propaga en ese medio:

cuanto mayor es D, mas lejos difunde en el mismo intervalo de tiempo.

Otro proceso de transporte de particulas en un medio es la conveccion
(o adveccion). En este caso las particulas son arrastradas por el movimiento
macroscépico del medio, como granos de arena en el viento. Lo que ancla
a los rayos cosmicos al fluido es el campo magnético, el cual a su vez estd
congelado en las lineas de fluido en un plasma de conductividad infinita (ver
Sec. 3.4). Notar que el tiempo de conveccién no depende de la energia de las

particulas, sino de la velocidad del fluido y de la escala espacial del problema.

4.2. Ecuacién de transporte

En el capitulo anterior se estudiaron mecanismos capaces de acelerar ra-
yos cOsmicos e inyectarlos en el medio. Ahora nos interesa estudiar cémo
evoluciona dicha poblacion de rayos césmicos debido a la interaccion con los
blancos en la regién (campo magnético, materia y radiacién) y a los fendme-

nos de transporte.

Caracterizaremos la poblacion de particulas relativistas a través de la

funcién distribucién

dN

(Bt = v aa

(4.1)

es decir, el nimero de particulas a tiempo ¢ en la posicién 7 por unidad de
volumen dV', con energia en el intervalo dF alrededor de E y con velocidad

en direccion dentro del diferencial de angulo sélido df2 alrededor de 2.

La evolucién de esta distribucion viene determinada por la ecuacion de
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transporte o ecuacion cinética, cuya forma es:'

0 d(b
v v+ MR, (4.2)

donde D = D(E,T) es el coeficiente de difusién, b = b(E,7,t) = dE/ dt <0
es la tasa total de pérdida de energia de las particulas por distintos procesos,
T =T(E,T) es la escala temporal de escape de las particulas de la regién de
interés y Q(E,7,t) es el término fuente de inyeccién.

La Ec. (4.2) describe el balance entre los procesos que inyectan y remueven
particulas por unidad de tiempo por unidad de volumen en el espacio de fases
de las posiciones (y eventualmente direcciones de movimiento) y la energia.
El segundo término del lado izquierdo da cuenta del trasporte espacial de
particulas por difusion. En el caso mas general el coeficiente de difusion D
es un tensor; si el medio es uniforme, D = D(E). En general se asume que

la dependencia en la energia es una ley de potencias:
D(E) = DyE° (5 > 0), (4.3)

pero esto puede variar significativamente en diversos medios. En ausencia de
cualquier otra informacién se suele adoptar el coeficiente de difusién minimo,

conocido como coeficiente de difusién de Bohm (ver 3.3):

1
Dy = 37e (4.4)

donde 1, es el giroradio de las particulas. En algunos casos, la difusiéon com-
pite con la conveccién como mecanismo de transporte de las particulas (por
ejemplo en regiones donde hay vientos fuertes).

El tercer término representa las pérdidas de energia continuas, es decir

aquellas interacciones que producen cambios pequenos en la energia de las

IPara una versién més general de la ecuacién de transporte, consultar el libro de
( ) o el articulo de ( ).
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particulas respecto de su energia inicial. Aqui b es la tasa (total) de pérdida
de energia; si sobre las particulas actuan varios procesos de enfriamiento
1=1,..., N, resulta:

al Y dE
=3 b= — (4.5)
i=1 prll

El cuarto término del lado izquierdo da cuenta del escape de particulas de
la regién de interés; el tiempo de escape es T'. En este término pueden intro-
ducirse de forma efectiva el escape por conveccién y también por difusién —
de manera de simplificar atin mas la Ec. (4.2) eliminando el segundo término.
En ese caso T~ = tgi} + tok ., donde tgif ¥ teony son los tiempos tipicos de
escape por difusién y conveccién, respectivamente. En el término de escape
también pueden incluirse efectos de pérdidas de energia catastrdficos, en los
que la particula pierde tanta energia que es removida del intervalo de energia
de interés. Si las particulas son inestables, también puede tenerse en cuenta
en este término la desaparicion de particulas por decaimiento; en este caso
T = tgec €s el tiempo de decaimiento.

Finalmente, el término de la derecha es el término fuente. Aqui se inclu-
yen todos los fenémenos que inyectan particulas en la regién de interés. Por
ejemplo, la inyecciéon de particulas mediante algiin mecanismo de acelera-
cién puede introducirse de manera efectiva en este término utilizando alguna

funcién inyeccion adecuada.

4.3. Soluciones de la ecuacién de transporte

4.3.1. Solucion general

La ecuacién de transporte (4.2) es una ecuacién diferencial en derivadas
parciales de tipo inhomogéneo. Puede resolverse utilizando el método de la
funcién de Green. Para D = D(E), b = b(F) y T = T(E), la funcién de
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Green G(FE,7,t) de la Ec. (4.2) satisface:

0G 9 0 G L.
En — DV G+8_E(6G)+T =0(FE — Ep)o(7—710)0(t —t,), (4.6)
donde Ejy, 7y y to son los valores iniciales. La solucién es (Ginzburg & Syro-

vatskii, 1964):

1
[b(E)] (47A)3/

exp [—1 - M} 5t —to — 1),

G(E,7,t; Eo, o, o) = T AN

(4.7)
donde o v 4 y
r=r<,o>—/EOb(—E) (48)

Y E
N=AE By = | %dE (4.9)

Luego, la solucién general de la Ec. (4.2) es

—+00 t
n(E,7,t) :/ d3r0/dE0/ dto Q(Eo, 70, t0) G(E,7,t; Ko, 70, to).

(4.10)
En el caso particular de un sistema en estado estacionario,
t
G(E7F7 E077?0) - / dto G(E7F7t7 Eo,Fo,t(]), (411>
cuya solucion es
1 T (F— Fo)2 .
exp | — — siT>0
G(E,T: Ey,7) = { |b(E)| (4wA)%/? { T(Eo) 4

0 siT<0
(4.12)
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Si el proceso es no estacionario, pero homogéneo en el espacio:

R {_ T
b(E) | T(E)

Finalmente, en el caso estacionario y homogéneo n(FE, 7, t) = n(F), entonces

L
[b(E£)]

G(E; Ey) = exp {— - (;0)} (4.14)

4.3.2. Caso estacionario, homogéneo y sin escape

Consideremos el caso sencillo de un sistema de particulas en estado es-
tacionario en una regién homogénea, donde puede despreciarse el escape
(T — o0) y en la que se inyectan particulas relativistas con un espectro

Q(FE) = KE™? con p > 0. La ecuacién para n(E) es en este caso
— [b(E)n(E)] = Q(E). 4.1
15 &) n(B)] = Q(E) (4.15)

Para p # 1 y suponiendo que b(E)n(E) — 0 para F — oo, la solucién resulta

K E-(D

ME) = 0= eE)

(4.16)

4.3.3. Casos no estacionarios

Supongamos que en una region actia, durante intervalo acotado de tiem-
po, un mecanismo de inyeccion continua de particulas que puede describirse
mediante una funcién de la forma Q(F) = KE™ (p > 0) parat < ty y
Q(FE) = 0 para t > t;. Supongamos ademds que las pérdidas de energia
son del tipo b(F) = AE? con A una constante. Resolviendo la ecuacién de
transporte

on(E,t) 0

5 — pplE)n(E )] +Q(E,1) (4.17)
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para t > tg, resulta

—(p+1)
% [1-(1—AEt)»'] si ABt<1
n(B,t) =4 P (4.18)
KB ABt> 1
= si AEt
Alp—1) -

Para el caso de una inyeccién instantdnea en t = 0 del tipo Q(E, t) = KEPo(t),

la distribucién de particulas resulta

KEP(1—AEt)P™ si AFt<1
n(E,t) = (4.19)

0 si AEt>1

Notar que para p = 2 el espectro no se modifica en su forma, solo va cam-

biando la energia méxima de las particulas de acuerdo a Fy.(t) = 1/(At).
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Capitulo 5

Procesos radiativos 1

5.1. Conceptos basicos

El concepto basico en el estudio de los procesos radiativos es el de inten-

sidad, definida de la siguiente manera:

Intensidad: ntumero de particulas incidentes por unidad de area por uni-

dad de angulo sélido y por unidad de tiempo sobre un cierto detector no

especificado.

Designaremos a la intensidad de particulas de tipo ¢ por I;. Asi, la inten-
sidad de rayos 7 sera I, la de protones I, etc.

A partir de la intensidad se define el flujo de particulas como

Fz/]cos@ ds, (5.1)
Q

donde @ es el angulo entre la direcciéon de movimiento de las particulas y
la normal al area sobre la que inciden. La integracién se hace sobre todo
el angulo sélido subtendido por las particulas. En particular, para un flujo
isotrépico de radiacion

F=nl, (5.2)
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y el nimero de particulas por unidad de volumen es

4
n=—I, (5.3)

v

donde v es la velocidad de las particulas. Como nos interesardan particulas

relativistas, v = ¢ en la mayoria de los casos.

Por lo general las particulas que se detectan no tienen una tnica energia,

asi que es conveniente introducir una funcién distribucion en energias n(E):!

# de particulas

[n(E)] = cm ®erg™".

n(k) =
() unidad de volumen x unidad de energia’
(5.4)

El nimero de particulas por unidad de volumen con energias entre E y
E + dF es entonces n(E) dE, por lo que el nimero total de particulas por

unidad de volumen puede calcularse como
n— / n(E)dE, [n] = cm~. (5.5)
0
El nimero de particulas por unidad de volumen con energias mayores a F es

n(>FE) = /oon(E’) dE', (5.6)

E

y el correspondiente flujo integrado resulta

F(> E) = / T BB dE. (5.7)

E

'En el caso general, n(E,7,(,t) es el nimero de particulas por unidad de energia por
unidad de volumen por unidad de angulo sélido en el instante ¢; ver Capitulo 4.
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La densidad de energia de las particulas se puede calcular como

U= / En(E)dE, [U]=erg em™, (5.8)
0
por lo que el flujo de energia serd

S="‘U [S] = erg cm 2 571, (5.9)
4m

Finalmente, consideremos una fuente localizada a una distancia d y que radia

isotropicamente. En ese caso, su luminosidad puede definirse como
L(> E) = dnd® / F(E')dE', [L] = ergs~. (5.10)
E

Notar entonces que para una fuente de radio R que radia isotropicamente

L =47 R*S. (5.11)

5.1.1. Seccion eficaz

Introduciremos ahora un concepto de gran importancia, el de seccion
eficaz para una interaccién. Consideremos un flujo de particulas de clase a
con velocidad v,, que interaccionan con un blanco de volumen dV = dA dx
formado por particulas de tipo b (ver Figura 5.1).

El nimero dN; de interacciones de tipo ¢ que ocurren en el intervalo de

tiempo dt en el volumen dV serd proporcional a:
1. el nimero de particulas de tipo b que haya en dV/,
2. el nimero de particulas incidentes de tipo a que atraviesan dA en dt.

Si ny, es la densidad de particulas de tipo b en el blanco, y n, es la densidad de

particulas incidentes de tipo a en el sistema de referencia del blanco, entonces
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Blancos

Proyectiles

—
o

=
vV —
—

—

Figura 5.1: Esquema de interaccion entre particulas proyectiles y particulas
blanco.

dN; = doji(ny, dV)(nev, dt). (5.12)

La constante de proporcionalidad do; es la seccion eficaz diferencial, que
caracteriza la probabilidad de interacciéon de las particulas de tipo a y b a
través del mecanismo 1.

La seccidn eficaz total (no diferencial) o; para la interaccién i es la suma
sobre todos los posibles estados (valores de energfa y momento y direccién
de movimiento) de las particulas después de la interaccién. Tiene unidades
de area,

[07] = cm?.

Tanto do; como o; son invariantes relativistas.

La unidad de medida tipica para la seccién eficaz de interaccién entre

particulas es el barn (b):

1b = 100 cm?

1mb = 1072 cm?.

La seccion eficaz total para la interaccién entre dos tipos de particulas

se obtiene sumando las secciones eficaces de todos los posibles procesos que
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pueden ocurrir durante la interaccion entre las particulas,
Otot = Z ;. (5.13)
i

La probabilidad relativa de que ocurra un cierto canal de reaccion ¢ es en-

tonces

P = (5.14)

A partir de la seccién eficaz se pueden definir otras cantidades ttiles. La
primera es el camino libre medio de una particula en un medio de densidad

numérica de blancos n:

A= (no)™ . (5.15)

El camino libre medio puede interpretarse como la distancia promedio que
recorre la particula en el medio entre dos interacciones. Una cantidad rela-

cionada es el tiempo de enfriamiento de una particula:

A
teool = —, 5.16
: RV ( )

donde v es la velocidad de la particula (~ ¢ en el caso de particulas relati-
vistas) y k es la inelasticidad, que es la fraccién de su energia inicial £y que

pierde la particula en una interaccion,

_ |AE]

K E,

(5.17)

Para un proceso de pérdida de energia que pueda considerarse continuo, el
tiempo de enfriamiento se define a partir de la tasa de pérdida de energia

CcOo1mo

1= _lﬁ
cool T E dt )

At L selosuele llamar tasa de enfriamiento. Si las particulas pierden energfa

(5.18)
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por mas de un proceso, entonces
-1 _ —1
tcool - Ztcool,i' (519)
i

El proceso de pérdida de energia mas relevante sera aquel que tenga el tiempo
de enfriamiento més pequeno. Notar que esto dependera tanto de la proba-
bilidad de que la particula interaccione por ese mecanismo (representada por
la seccion eficaz) como de cuanta energia pierda la particula por interaccién
(inelasticidad).

En el caso general, tanto la seccién eficaz como el camino libre medio
y la inelasticidad dependerédn de la energia (y eventualmente de la direc-
cién de movimiento) de las particulas. La seccion eficaz diferencial dependerd
también en general de las propiedades de los blancos y en muchos casos se
necesitara, como veremos, integrar sobre estas variables.

La radiacion v se produce por la interaccion de particulas de algin tipo a
con distribucién ny(FE,, 4, 7) con un blanco de tipo b, formado por particulas
materiales o por fotones, distribuidos segtin ny,(Ey, €y, 7). La emisividad de

la radiacién v resultante sera:”

¢ (B, Q. 7) = 75 a0, / dE, 74 a0, / 4By (B, Qs 7) 1y By O, 7) X

v (1= B By) %7 (5.20)
donde v, es la velocidad relativa entre particulas y blancos, Ea- 51, = BaSp cos,
1 es el dngulo de colisién (dngulo entre las direcciones de movimiento de las
particulas que interaccionan) y la seccién eficaz (doble) diferencial depen-
de, en general, de E,y, ¥, E, y €),. La emisividad representa el nimero de
fotones por unidad de energia, volumen y angulo solido emitidos en 7 a tiem-

3

po t; en el sistema cgs sus unidades son [g,] =erg~'s~tem™3sr'. Notar que

2Si particulas y blancos son del mismo tipo, se debe multiplicar la Ec. (5.20) por 1/2.
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la Ec. (5.20) es simplemente una generalizaciéon de la tasa de colisiones de
la Ec. (5.12), integrada sobre todas las variables que describen el estado de
particulas y blancos.

A partir de la emisividad definimos la luminosidad especifica L., integran-

do sobre el volumen de la regién de emision:
E,L,(E,) = 4w E? / ¢, (E,,7) dV. (5.21)
1%

donde se supuso que la emisividad es isotrépica. La luminosidad integrada (en

1

algtiin rango de energfas) tiene unidades de potencia, [L] =erg s~!, mientras

que las unidades de la luminosidad especifica son [L.(E,)] =erg s~ erg™".
El problema fundamental de la astrofisica de rayos v consiste en la deter-

minacién de ¢, (o L,) para distintos escenarios astrofisicos.

5.2. Radiacion térmica

La forma mas sencilla de producir radiacion electromagnética es calentan-
do un gas. Al hacerlo, la agitacién térmica del gas aumenta y las particulas
cargadas (generalmente electrones) son aceleradas en interacciones coulom-
bianas (generalmente con nicleos atémicos) en el gas. Asi, estas particulas
producen emisién libre-libre (o Bremsstrahlung); como el gas esté en equili-
brio termodindmico, la emisién tiene un espectro térmico.® Un caso particular
aplicable a muchos objetos astronémicos (por ejemplo, a la radiacién césmi-
ca de fondo de microondas) es el de un cuerpo negro, que es un absorbente
radiativo perfecto en equilibrio termodindmico a una temperatura 7' (o sea,

un plasma Opticamente grueso). El espectro de emisién de un cuerpo negro

3Un espectro térmico no es sinénimo de un espectro de cuerpo negro. De hecho, el
espectro térmico de un gas épticamente delgado usualmente presenta lineas de emision
que dependen de las abundancias quimicas del gas, mientras que en un espectro de cuerpo
negro no guarda esta informacion puesto que las lineas son reprocesadas.
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en funcion de la energia estd dado por la distribucién de Planck:

8 F?,
E) = b =erg em ™. 5.22
nip(Epn) 13¢3 | exp (B /KT) — 1] . [nBp] =erg ¢ ( )

Aqui E,, = hv es la energia de los fotones de frecuencia v, h es la constante
de Planck y £ es la constante de Boltzman. El maximo de la distribucion de

Planck ocurre para

T
Eon, max ~ 1.59 kT =~ 1.37 x 10717 (E) MeV. (5.23)

Esta es la llamada Ley de desplazamiento de Wien, Ey, max < T’ (ver Figura
5.2).

28 T 3 T T T T T T
T=10°K —

27 | T=102K — ]
T=10°K —

log+o(ngg(Epn) [erg s cm_s])

log1o(Eph [€V])

Figura 5.2: Densidad de fotones emitidos por un cuerpo negro en funcién de
la energia, para distintas temperaturas 7. La energia a la que se alcanza el
méximo (marcada con lineas a rayas) aumenta linealmente al aumentar 7T'.

La energfa media (E,y) de los fotones emitidos por un cuerpo negro puede
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obtenerse dividiendo la densidad de energia

UBB = / Eph nBB(Eph) dEph, (524)
0

por el nimero total de fotones por unidad de volumen

NBB = / nBB<Eph) dEph. (525)
0

De aqui resulta que
T
(Bpp) =2.7TKT ~ 2.3 x 1071 <E) MeV. (5.26)

Para obtener fotones con energias medias de 1 GeV por radiacion de cuerpo
negro, las temperaturas deben ser del orden de T' ~ 10'3 K. Estas tempe-
raturas no pueden hallarse en objetos astrofisicos usuales. Sélo son posibles
durante breves lapsos en eventos explosivos, como las erupciones de rayos vy
(Gamma-Ray Bursts, GRB) o el Big Bang.

La temperatura tipica en un GRB es del orden de 10'° K. La densidad
de fotones de una fuente tipo cuerpo negro con esa temperatura es extrema-
damente alta: Ngg ~ 4.6 x 10%6 cm™3. El camino libre medio de un fotén en

un medio de densidad n, es
Ay~ (ny0) 7, (5.27)

donde o, es la seccién eficaz para la aniquilaciéon de dos fotones en un par
electrén-positrén, v + v — et + ¢~. Para un valor tipico de la seccién eficaz

—24 2
Oyy ~ o ~ 107" cm?,

A, < 1 cm. (5.28)

Luego, la fuente sera auto-absorbida y los fotones no podran escapar de ella.

De todo esto se concluye que las fuentes de rayos v que se observan en el
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continuo son de origen no térmico. Describiremos a continuacion varios me-
canismos no térmicos de produccion de rayos v, empezando por aquellos que

implican interaccién de particulas cargadas con campos electromagnéticos.

5.3. Radiacién sincrotron

5.3.1. Radiacion sincrotréon de una particula

El movimiento de una particula de carga e y masa m en un campo mag-
nético B queda determinado por la fuerza de Lorentz,
d(ymv) e =
————= =—(UA B). 5.29
) S (@nB) (529
Como la fuerza es perpendicular a ¥, entonces v = |¢] = cte. Como la fuerza
también es perpendicular a é, la componente de la velocidad paralela al

campo permanecera constante, v = cte. Luego, v = WJv?— v‘z = cte. De

aqui que la particula se mueva describiendo una hélice con su eje paralelo a B ,
como puede verse en la Figura 5.3.* Al d&ngulo o que forman la velocidad de la
particula y el campo magnético se lo conoce como pitch angle. La frecuencia

de giro en el plano normal a B es

eB mc? eB
= _ 5.30
“BT e E yme’ (5.30)

donde se introdujo el factor de Lorentz ~ de la particula, tal que E = ymc?.

La expresion relativista para potencia total radiada por una carga acele-

rada esta dada por

2 4
p=_" v vl B2 (5.31)

3m2cd

Usando que = v/c = v, Jesina (ver Figura 5.3) e introduciendo el radio

4Si la velocidad inicial de la particula tiene componente nula en la direccién paralela a
B, entonces el movimiento es circular en el plano perpendicular al campo.
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17y

Pkt AT

; Pitch angle

Figura 5.3: Diagrama del movimiento de una particula de velocidad v y factor
de Lorentz v alrededor de una linea de campo magnético. La mayor parte de
los fotones radiados son emitidos en un cono de semi-apertura ~ 1/ en la
direccion de movimiento de la particula.

clasico del electrén r, = e?/m.c?, la potencia total puede escribirse como
_ 2 (MmeN? 5 9 ap2 2
P = cr; f°v*Bsin” a. (5.32)
m
Si la particula es ultra relativista, § ~ 1 y la potencia total radiada resulta
M 2
P=- (—e> cr?y?B? sin’ . (5.33)
m

Gran parte de la radiacién es emitida en un cono de angulo de apertura
6 ~ 1/~ en la direccién del momento de la particula, por lo que la emisién

sera tanto mas colimada cuanto méas energética sea la particula.

La pérdida de energia de la particula por unidad de tiempo se obtiene

directamente a partir de la expresién para la potencia:

dE

2 rme\? :
Piiner = — rr (%) cr’y?B? sin® a. (5.34)

sincr
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Notar que, para un valor dado del factor de Lorentz, las pérdidas dependen de
la masa de la particula como m =2, por lo que son ~ 10° veces mds importantes
para electrones que para protones. Si ahora definimos la seccion eficaz de

Thompson como

8T (PN 8T s x 10-% e (5.35)
oT =73 mec) 3¢ ’ ’ ’

y promediamos sobre el angulo « suponiendo una distribucién isotrépica

(P(a) da =1/2sina da, « € [0,7]), se obtiene que

dE 4 rme\?

arl = 75 ) corlme’

dE 2 B\’

o~ —6ex 107 (ﬂ) (6) VeV 57! (5.36)
. m

donde Upag = B? /87 es la densidad de energia magnética.

La Ec. (5.34) da la pérdida total de energia por radiacién sincrotrén de
una particula con factor de Lorentz ~. La emisiéon no es monoenergética; su

distribucion en energia esta dada por

_ V3B sina By, /°° Kss(C) d, (5.37)

P(v,E =
(0, B, @) hme* Ee Jp, p.
donde E,, = hv y Kj5/3 es la funcién de Bessel modificada de segunda especie

y orden 5/3. La energia caracteristica E. se define como

B - 3 ehB sinozv%
4 mec

(5.38)

La funcién de la Ec. (5.37) tiene un maximo agudo para Epp max ~ 0.29E,
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(Figura 5.4). En unidades convenientes es, aproximadamente,

e\ (B .
Ephmax ~ 5.1 x 1071 (%) (G) 7* sina MeV. (5.39)

Entonces para que un electrén con v ~ 10 emita rayos v de energia 5 GeV
hace falta un campo muy alto B ~ 10'? G.

La funcion

Fa) = [ Kon(©) dc (5.40)

puede aproximarse dentro del rango dinamico 0.1 < x < 10 por una expre-
sion mucho mas simple:
F(z) = Cz'Pe® (5.41)

con C =~ 1.85. Cerca del maximo en x ~ 0.3 esta expresién tiene una
exactitud del 1%, y es asimismo una muy buena aproximacién para todo

x € [0.1,10], como se puede ver en la Figura 5.4.

W77
— ol exacto |
g 08r b aproximacion
S|
=
o 0.6 |
s
w2
]
2 | i
3 0.4
g
o
N
5 02f |
£
=W

0.0 I

Epn / Eq

Figura 5.4: Comparacién entre la funcién F'(x) de la Ec. (5.40) y la aproxi-
macién simple de la Ec. (5.41).
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5.3.2. Radiacién sincrotron de una distribucion de par-

ticulas

Consideremos ahora una distribucién en energia de particulas n(E, o) en
algin intervalo de energia F™® < F < E™a En ese caso, el espectro sincro-
trén puede calcularse integrando la Ec. (5.37) en la energia de la particulas

y en el pitch angle,

pmax

P(Ey) = / / P(E, By, o) n(E, o) dE dQ.. (5.42)

min

Las unidades de (5.42) son de potencia por unidad de energia por unidad de

1

volumen, [P(E,u)] =s~! em™3. Supongamos que la distribucién de particulas

es istropica y su forma funcional es la de una ley de potencias en la energia,
n(E)dE = Ky E™? dE [n] = erg tem ™, (5.43)

donde K es una constante y p es el indice espectral. Para valores de Fpy
tales que E, (Emin) <L Epny E. (E™) > Ey, los limites de la integral en la
Ec. (5.42) pueden reemplazarse por cero e infinito, respectivamente, en cuyo
caso el resultado de la integral es

p—1

47 K e?’BpT+1 3he 'z _pd
P(Ey) = a(p)— ( )

E,.7, (5.44)

hmc? 4rm3cd

donde a(p) es una funcién del indice espectral,

2(-1)/2,/3 (8=1) [ (319 " (££3)

12 12 4

8v/m(p+ 1) (&) (5.45)

a(p) =

El valor de a(p) para algunos valores de p se indica en la Tabla 5.1.
El punto importante es que el espectro sincrotrén de una distribucién de

particulas tipo ley de potencias es otra ley de potencias en la energia de los
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P ‘ 1 1.5 20 25 3.0
a(p) | 0.283 0.147 0.103 0.085 0.074
Tabla 5.1: Algunos valores de la funcién a(p).
fotones, P(Epn) o Ep’h‘s con
-1
5="2 — (5.46)

En la Figura 5.5 se muestra un espectro sincrotrén tipico para p = 2.
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Figura 5.5: Ejemplo de un espectro sincrotrén tipico generado por una dis-
tribucién de particulas del tipo N(E,) o< E.”? en un campo magnético ho-
mogéneo. La curva sélida es la distribucién espectral en energia (Spectral
Energy Distribution, SED) sincrotrén total, mientras que las curvas a rayas
son la contribucion de electrones de distintas energias, y las curvas punto-raya
y punto-punto-raya son ajustes lineales en distintas porciones del espectro.

Notar que la variable graficada es eL(e) = eP(e) con P(e) dada por la Ec.
(5.42).

Otra caracteristica importante de la radiacién sincrotron es que estd in-

trinsecamente polarizada. En el caso de un campo magnético homogéneo el
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grado de polarizacién lineal es

p+1
Ho(p> =

=T (5.47)

Esto da valores de 69 — 75 % para p = 2 — 3. Si el campo magnético tiene

una componente aleatoria el nivel de polarizaciéon sera menor,

T1(p) = Ty(p) (%) (5.48)

donde B, es la componente aleatoria del campo.

5.3.3. Absorcion de la radiacidon sincrotréon

Los fotones sincrotrén pueden ser absorbidos por los propios electrones en
presencia de un campo magnético. Esto lleva a una modificacién del espectro
sincrotrén a bajas frecuencias.

Para una distribucion en energia de las particulas tipo ley de potencias
como la de la Ec. (5.43), el coeficiente de absorcion de la radiacion es

a, = Ay~ td/2

: (5.49)

donde v es la frecuencia y A es una funcién complicada de p:

V3e? ( 3e )p/2 21/2ﬁ ¢ K, B(p+2)/2r (%) r (3p1+222) I (I%(i)
5 )

= 8rm \drmic r (1%8)

Luego, la intensidad de la radiacion resultante sera

I(v) = 22 (1 = o), (5.51)

oy

donde j, es la emisividad de la fuente (cantidad de energia emitida por unidad



5.3 Radiacién sincrotron 111

de tiempo, de frecuencia, de angulo sélido y de volumen) y [ es su dimensién
lineal.
Cuando 7, = o, < 1 la fuente es transparente a su propia radiacion y

decimos que es opticamente delgada. En ese caso
I(v) = lim 22(1 — =) = jl o v7°. (5.52)

Si en cambio 7, > 1, la fuente es opaca u dpticamente gruesa y

D2

pt4
—y 3 T3

Jv
I(v) ~ o, D

= 1%/, (5.53)

La condicién 7, =~ 1 divide entonces el espectro de la fuente en dos regiones.
Si llamamos v, a la frecuencia critica tal que 7(v,) = 1, entonces

» v <y, => 7, > 1: la fuente es épticamente gruesa y I(v) oc v°/2,

» v >y, = 7, < 1: la fuente es 6pticamente delgada y I(v) oc v7°.

Como 7, = o, l la frecuencia critica depende del tamano de la fuente. Una
fuente en expansién, como un jet, presenta regiones de diferentes tamanos que
se hacen opticamente delgadas a diferentes frecuencias. El resultado es un
espectro chato, combinacion de los distintos espectros emitidos en distintas
zonas. En la Figura 5.6 se muestra cémo diferentes regiones del jet emiten a
distintas frecuencias.

La presencia de un plasma térmico tambien puede modificar el espectro
sincrotréon, ya que el plasma puede absorber la radiacion. El coeficiente de
absorcién en este caso es a, o v~ 2 por lo que

—

jV v —(a—2
I(y)wa—yocpocl/( ), (5.54)

En el rango 100 MHz < v <10 GHz y para una temperatura del plasma
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Enfriamiento del jet

Rayos X

Optico Radio

Figura 5.6: Emisién a distintas frecuencias de las diferentes regiones de un
jet. A medida que el plasma se expande el valor de la frecuencia critica v, se
va corriendo hacia frecuencias méas bajas.

absorbente T~ 10* K, tenemos que

n 2 T —3/2 v -2
L =55x% 102 ( : ) (—) kpel (5.55
“ x cm—? (104 K) 100 MHz/ P¢ (5:55)

" TN\ L2
=234 () — ) MHz .
3 ; cm—3 <104 K) (kpc) ‘ (5.56)

Aqui n, es la densidad del plasma (considerado homogéneo) y [ la dimensién

lineal de la fuente.

5.3.4. Limite cuantico

Si el campo magnético donde son inyectadas las particulas relativistas
es muy intenso la aproximacion clasica para la radiacion sincrotrén de las
secciones anteriores deja de ser vélida. En este regimen, ademas, comienzan

a ser probables la aniquilacion y creacién de pares en un campo magnético
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B.S

ef+e +B —~y+B (5.57)
v+ B — e +e + B. .

Para electrones, la probabilidad de que sucedan estos fenémenos cuanticos
es apreciable cuando la energia caracteristica de los fotones sincrotrén en la
aproximacién clasica, Ec. (5.38), es del orden de la energia E, del electrén.

Esto ocurre para E, 2 F;, con

B
Ecrit = mec2 (E) . (558)

Aqui B, es el campo magnético critico,

2.3
m;c

B, = ~ 4.4 x 10" G. (5.59)

e

Asi, por ejemplo, en un campo magnético B = 107 G, electrones con energia
E. > 2.2 x 1012 eV serdn capaces de radiar fotones sincrotrén con energias

suficientemente alta para crear pares, iniciando cascadas electromagnéticas.

5.3.5. Efecto sobre el espectro de electrones

Las pérdidas radiativas sufridas por las particulas relativistas modifican
su distribucion en energia. Para determinar cémo, consideremos la solucion
de la Ec. (4.15).

Para pérdidas por radiacién sincrotrén b(E) oc B2, luego n(E) oc E~P+D,
O sea que el espectro de los electrones se hace mas “blando” respecto de la

inyeccién, incrementdandose en uno la potencia de E (ver Figura 5.7).

5Estos procesos estan cineméticamente prohibidos en ausencia de campo.
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Log n(E)

Log E

Figura 5.7: Espectro de particulas relativistas en estado estacionario con
pérdidas b(E) = AE? A energfas altas (donde dominan las pérdidas por
radiacion sincrotrén) la distribucién se quiebra haciéndose més “blanda”.

5.4. Radiacion de curvatura

Como se vio en la Seccion 5.3.1, el movimiento de una particula relativista
de carga ¢ = Ze y energia E/ en un campo magnético B es una hélice de pitch

angle o y radio de curvatura

E

rg = ——
& ¢Bsina’

(5.60)
que sigue la curvatura de las lineas de campo. Luego, la curvatura de la
trayectoria de la particula (y por ende su espectro radiativo) se debe tanto a
la curvatura de la hélice (determinada por los valores de E, B y a) como a la
curvatura de las lineas de campo, R.. Cuando la contribuciéon mas importante
a la curvatura de la trayectoria es la del movimiento helicoidal (r, < R.),
el espectro radiativo queda determinado por la intensidad de E; este es el
caso de la radiacion sincrotrén. En cambio, si la hélice estd muy “estirada”

(rg > R.), la mayor contribucién a la curvatura de la trayectoria se debe a la
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de las lineas de campo; en este caso se dice que la particula emite radiacion
de curvatura. Se suele afirmar que la radiacién de curvatura es aquella que
emiten las particulas cuando se mueven sobre las lineas de campo. Esto no es
estrictamente correcto, pero es una buena aproximacién para B muy grandes
ya que en ese regimen las intensas pérdidas de energia radiativas producen
que el pitch angle se reduzca considerablemente.

Si el valor de B es suficientemente alto como para poder aproximar que
la curvatura de la trayectoria de las particulas es igual a la de las lineas
de campo, entonces la radiacién se producird puramente en el régimen de
curvatura. En este caso, el espectro de emisién de un electron con energia
E. = y.m.c? es el mismo que en el caso de la radiacién sincrotrén — excepto
que el giroradio se reemplaza por el radio de curvatura R. de la linea de

campo:’

P(Eea Eph) =

2 00
\/§€ Ve Eph/ K5/3(§) dg, (561)

h R. E,

Eph/Ec

con

3 hc 2.96 x 1075
Ec _ - .3 ~ 3
47 R, Te (R./cm) Te

La energia perdida por el electrén es radiada en la direccion del movimiento

ev. (5.62)

dentro de un cono de dngulo 1/7.. La tasa total de pérdida de energia se

calcula integrando el espectro de emision sobre la energia de los fotones,

dE,
dt

d 2¢e%c
=~ | PE By By =~ (5.63)

curv

Notar que, en esta aproximacion, la tasa de pérdidas no depende de la inten-
sidad del campo magnético sino solo de su radio de curvatura.
Si se tiene una distribucién de electrones N(E.) en un campo con cur-

vatura R., el espectro total emitido por radiacion de curvatura se obtiene

6Sea 7(t) una curva tal que 7(t) es continua y no nula. Si T es el vector tangente a la

curva y s la longitud de arco, entonces la curvatura de 7(¢) se define como x = ‘ ar / ds‘.

Una expresién alternativa es k = |7 () x 7 (¢)| / |7 (t)]. El radio de curvatura es R = 1/x.
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integrando la Ec. (5.61) en la energia de los electrones,

Emax
P(E, >=/ P(Ep, E.) N(E.) dE.. (5.64)
Emin
Nuevamente, en esta aproximacion el resultado no dependera de B sino de
R.. Cuanto menor sea R., mayor sera la potencia radiada.

Si una particula se mueve alrededor de una linea de campo con curvatura
finita, en general emitird tanto radiacién de curvatura como sincrotréon. Se
pueden igualar las pérdidas sincrotréon con las de curvatura para definir un
angulo critico ag, de tal forma que la radiacién de curvatura domina para

valores del pitch angle o < ey

2
Tmec Ty

eBR. R.

sin( i) = (5.65)
Cuando a ~ oy ambos procesos deben tenerse en cuenta (ver, por ejemplo,
Kelner, Prosekin & Aharonian 2015). Si el campo magnético es regular, la
radiacion de curvatura estard polarizada como la sincrotron.

La radiacion de curvatura es un proceso importante en la regién polar de

los pulsares. Alli el radio de curvatura de las lineas de campo magnético vale

1/2
R, ~ (ﬁ*) , (5.66)

donde R, es el radio de la estrella de neutrones y {2 su velocidad de rotacién.

5.5. Radiacion Cherenkov

La radiaciéon Cherenkov ocurre cuando una particula cargada viaja a tra-
vés de un medio dieléctrico con indice de refraccién n(w) > 1 con una velo-
cidad que localmente excede la velocidad de la luz en ese medio. Cuando la

particula pasa por el medio dieléctrico interacciona con las moléculas locales
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induciéndoles una polarizacién que desaparece cuando la particula se aleja.
En el proceso se emite un pulso electromagnético, en la mayoria de los medios
en el rango del UV /visible.

La radiaciéon se emite en un cono cuyo eje es paralelo a la velocidad v
de la particula y que tiene un dngulo de semiapertura 6 (ver Fig. 5.8) que

depende del indice de refraccién n(w) del medio,

cosf = (5.67)

vn(w)

Aqui w es la frecuencia de la radiacién emitida y ¢/n es la velocidad de la

luz en el medio.

Figura 5.8: Cono de radiaciéon Cherenkov emitido por un medio dieléctrico
cuando es atravesado por una particula cargada.

La energia radiada por unidad de frecuencia dw por unidad de longitud

dx recorrida por la particula en el material esta dada por

dE
dw dzx

2me?

w {1 = W] . (5.68)

Usando que dz = v dt, la tasa de pérdida de energia por unidad de frecuencia

Cher
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resulta
dE

dw dt

2 2 2
Ly {1 - C—] . (5.69)

c? n(w)?v?

Una aplicacion importante de la radiacién Cherenkov es en la deteccion de

Cher

rayos v de muy alta energia. Cuando estos entran en la atmdsfera terrestre
disparan una cascada electromagnética. Los electrones y positrones que se
crean pueden tener energias tan altas que su velocidad excede la de la luz en
la atmésfera. La radiacion Cherenkov que se emite puede detectarse al nivel
de suelo, proveyendo informacién sobre los rayos v primarios.

Es importante enfatizar que la radiacién Cherenkov es un proceso ma-
croscopico, ya que involucra caracteristicas globales del medio como el indice
de refraccién, y que la radiaciéon no es emitida por la particula sino por el

medio.

5.6. Radiacion Compton inversa (IC)

Cuando un fotén de energia £, es dispersado por un electrén de energia
E@?
e +vy—e +7, (5.70)

el electron puede ceder energia al fotén y producir rayos gamma. Este proceso
se denomina efecto Compton inverso (Inverse Compton, IC).

En la Figura 5.9 se muestra un esquema de la interaccién en el sistema
propio del electron K’ (donde este estaba inicialmente en reposo) y en el
sistema del laboratorio K, donde el electréon estd en movimiento antes de
la colision. Denotaremos a las cantidades medidas en estos dos sistemas de
referencia con simbolos primados y no primados, respectivamente. A partir
de la conservacion de la energia y del momento puede hallarse facilmente la

energia del foton luego de la colision en el sistema propio del electron,

E = Eon
T L (B /mec?) (1 — cos @)’

(5.71)
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Figura 5.9: Diagrama de la interacciéon Compton inversa vista en el sistema
del laboratorio (izquierda) y el sistema en reposo del electrén (derecha).

donde 0" es el angulo de dispersiéon (aquel que forman las direcciones de
movimiento del fotén antes y después de la interaccién). Notar que E! < Elgh,
por lo que el electrén le cede energia al fotén. La energia final del fotén en

el sistema de referencia del laboratorio es entonces

E, =7.E, (1+ Becost), (5.72)

donde 7, es el factor de Lorentz del electréon y S, = \/@

Si B}, < mec® la interaccién ocurre en el llamado limite de Thomson;
la condicién equivalente en el sistema del laboratorio es E Fp, < mzc"‘. En
este régimen la colision es casi elastica en el sistema en reposo del electrén y

Bl ~ E,. La mixima energfa que puede alcanzar el fotén dispersado es

E, max & 472 Epp, (5.73)

que corresponde al caso de una colisién frontal. Aunque la energia caracte-
ristica de los fotones dispersados es grande, atin es mucho menor que la del
electrén — que en este limite solo pierde una pequena fracciéon de su energia
en cada interaccién.

Consideremos un fotén de energia E,;, que se mueve formando un angulo

0 respecto de la direccion de la velocidad del electrén. En el sistema en reposo
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del electron este angulo vale

sin 0
tanf = —————. .74
T cos0 = B.) 7

Si el electrén es muy energético f ~ 1y

tan 0’ ~ 1 cot <Q> (5.75)
Ve 2
Entonces, en su sistema en reposo, el electron “ve” a los fotones incidir sobre
él en direccién contraria a la de su movimiento y formando un cono de semi
apertura ~ 1/7,.
Algo parecido ocurre con el angulo de dispersion de los fotones en el

sistema del laboratorio. Su valor es

cos 05 + [

cosly = ————
T 14 B.cosby

(5.76)
donde 6 es el angulo de dispersién en el sistema en reposo del electrén. Cuan-
do B. ~ 1, costly ~ 1, por lo que los fotones son dispersados en la direccién
en la direccién del movimiento del electron antes de la colisién, dentro de un

cono de semi apertura pequena ~ 1/7,.

5.6.1. La seccion eficaz IC

La seccion eficaz diferencial exacta para la interacciéon Compton esta dada

por la férmula de Klein-Nishina,

2
der dQy. 2 \ E E. F g E'
v Boy ph ol ph 1+ ph2 (1 —cos®)
(5.77)

meC
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donde 7, es el radio clasico del electrén. En el limite de Thomson, £/ ~ E,
y la seccion eficaz se reduce a

2
doTy T

m ~ 5 (1 + 0082 6/) 5 (E/ — I/Dh) . (578)

~

La seccion eficaz total oj¢ es un invariante relativista, asi que puede ha-
llarse, por ejemplo, integrando la Ec. (5.77). Definiendo z = E.E,,/m?2c*,
la seccién eficaz total (promediada en dngulo) en el sistema del laboratorio

resulta
3 2 2 1 4 1
010—2Kl———x—)ln(l—l—?I)—i—g—i————, (5.79)

donde o = (8/3)7r? ~ 0.66 x 1072* cm? es la seccién eficaz de Thomson.
En la Figura 5.10 se grafica la seccion eficaz total. Se observa claramente que
existen dos regimenes distintos de interaccion. En el régimen de Thomson,
para r < 1,

oic = ot (1 — 2x) r < 1. (5.80)

Para x > 1 la seccion eficaz total decrece abruptamente,

3 11
010 & S0t r ' In (495 - E) r > 1. (5.81)

Este limite se conoce como régimen de Klein-Nishina. En este régimen el
electrén transfiere casi toda su energfa al fotén en una tnica colisién y E., ~
E.. Sin embargo, como la seccion eficaz se hace mucho més pequena que la
de Thomson, el flujo v resultante (proporcional al nimero de interacciones)

se reduce considerablemente.
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Figura 5.10: Seccién eficaz de la interaccion Compton inversa en funcién de
la variable z = E.E,,/m?c* (panel superior), y de la energfa del electrén F,
para una energfa inicial del fotén fija ¢ = E,, = 1 eV (panel inferior).
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5.6.2. Espectro de emisién

Para una distribucién en energia de electrones n(E,, 2, ) que interac-
tia con una distribucién de fotones n.(Epn, Qpn, ) (ambas en unidades de
erg tem3sr7!), la emisividad de fotones (en unidades de erg™'s~'em3sr1)

puede escribirse para el caso mas general como

. % Epax doxn
¢y (E’Y’QWT) = /0 dEphfdeh/ dEE%dQeC(l _Be COS'Qb) dEfy_dQ,yX

min
e

Ne (Ee, Qe, 7:‘) Nph (Eph, Qph, ’F) . (582)

Aqui ¢ es el dngulo de colisién (aquel entre las direcciones de movimiento del
foton y el electrén antes de la dispersién). Esta expresién puede simplificarse
considerablemente bajo ciertas suposiciones. Si v, > 1, entonces la direccion
de movimiento del fotén dispersado sera aproximadamente la misma que la

del electrén antes de la colision: €2, ~ €).. Entonces

dokn dokn
dE, dQ,  dE,

5(90, — Q). (5.83)

lo cual permite eliminar la integral sobre €2.. A la aproximacion de la Ec. (5.83)
para la seccion eficaz doble diferencial se la conoce como aproximacion “head-

on”. La expresion para la seccion eficaz diferencial es (

):

dogn  4mr? 4 22 2z N 222
dE,  byE. 2(1—2) by(1—2) b2(1—2)2]’

(5.84)
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donde z = E,/E. < by/(1 4 bg) y by = 2(1 — B, cos ) EppE/(mec®)?. En la

aproximacion head-on, entonces,

Bmax Egrex d
(J’Y (E’Yv Q’Ya F) - C/ dEphfdeh/ dEe (1 - 66 COS w) TN X
FE min dE’Y

min
ph e

Ne (Ee, Q“f’ F) Nph (Eph, Qph, 7_3) . (585)

Los limites para Ey;, permitidos por la cinemdtica son

min __ z 1 max L
B’ = (1 - Z) 27¢(1 — Becos ) Epn™ = (1— B.cost)) (5.86)

Un caso importante es aquel en que el campo de fotones blanco es isotropico:

1 .
Nph (Epn, Qpn, ) = Enph<Epha r). (5.87)
Bajo esta aproximaciéon el dangulo de colision v también estara distribuido
isotrépicamente, por lo que es posible promediar la Ec. (5.85) sobre €. La

expresion final para la emisividad en este caso es:

Eénax E}I;Lax
¢ (E,,Q,,7) = 8mer? / dE. n. (Ee, Qy,7) dEph nph (Eph, ) X

min min
EY Eph

f(E’Y> Eea Eph>' (588)
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con z = E,/E. y b =2E,,E./(mec*)?. Los limites de integracién sobre E,,
quedan determinados por la condicién
Eyn b

<z< —. .
E. = =1+b (5.90)

Un caso sencillo para el que, bajo ciertas aproximaciones, es posible resolver
la Ec. (5.87), es el de una distribucién isotrépica tipo ley de potencias de
electrones,

n.(E.) = KyE;?  E™ < E, < E™, (5.91)

que interacciona en el régimen de Thomson con una distribucion de fotones
blanco npn(Epn). En el intervalo de energia de los fotones dispersados para el

que se satisfaga que

L 1B, w1 |E
min < _ _r max _ _r 5 . 9 2
/ye 2 Eph y ’Ye >> 2 Eph ? ( )

la Ec. (5.87) puede integrarse sobre la energia de los electrones para dar

( )
¢, (E,) o< E;#+D/? / dBpn BS V" i (Bgn). (5.93)

O sea que el espectro de fotones dispersados es también una ley de potencias

en la energia E, de indice espectral 6 = (p + 1)/2.

5.6.3. Tasa de pérdida de energia

El calculo de la tasa de pérdida de energia para un electrén de energia F,
por interacciones IC con un campo de fotones puede calcularse de manera
similar a lo hecho en la seccién anterior. Se debe tener en cuenta la energia

perdida por el electrén en cada colisién e integrar sobre todos los posibles
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estados finales del foton dispersado. Entonces, de manera general se tiene que

dE.
— a (Ee) = C/ dE’y% dQ’Y/ dEph% deh(E'y_Eph) nph(Eph,Qph)x
dokn
1-— _— .94
(1~ fecosv) 8- (5.91)

El resultado toma una forma sencilla en el régimen de Thomson cuando el

campo de fotones blanco es isotrépico:

dFE, 4
| = —ZcopU A2 5.95
dt - 3 coT ph/Ye ) ( )
donde
Uph = / dEph Eph nph(Eph) (596)

es la densidad de energia del campo de fotones blanco. Notar que esta expre-
sion es formalmente idéntica a la tasa de pérdida de energia de un electréon
por radiacién sincrotrén (Ec. (5.36)) si la densidad de energia del campo
magnético Up,ag se reemplaza por la del campo de fotones. En el régimen de
Thomson, entonces, la importancia relativa de las pérdidas de energia sin-

crotrén e IC queda fijada por la densidad de energia de los campos blanco:

tIC,Th o Umag (5 97)

tsincr Uph

En el régimen de Klein-Nishina la tasa de pérdidas resulta aproximadamente

dEe 3 2 2/ Nph 4E6Eph 11
~—— e dE 1 - —1. 2.98
dt |xx SCUT(m <) ph Eon " (mec?)? 6 (5.98)
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Para un campo de fotones monocromatico de energia (Epp),

dE 3 mec® \ Ay, (Ep)\ 11
o~ —Zcorl ¢ In [ —=P ) 2 5.99
dt |y 8CUT . ((Eph>) {n ( Mec? ) 6 } ( )

donde Uy, = n (Epn) y 1 es la densidad numérica de fotones blanco. Mientras
que en el régimen de Thomson la tasa de pérdidas depende fuertemente de
la energfa de los electrones como o 72, en el régimen de Klein-Nishina la
dependencia es muy débil, o< In ..

Como hemos visto, las pérdidas radiativas sufridas por las particulas re-
lativistas modifican su distribucién en energia en estado estacionario res-
pecto del espectro de inyeccién. Consideremos nuevamente la solucién de la
Ec. (4.15) para analizar el efecto de las pérdidas de energia por IC. En el

@) 0O sea que el

régimen de Thomson, b(E) o« E? — luego n(E.) x E.
espectro de los electrones se hace mas “blando” respecto de la inyeccién, in-
crementandose en uno el indice espectral. En el régimen de Klein-Nishina,
por otro lado, b(F) ~ cte y entonces n(E,) E. "V El indice espectral
disminuye en uno y el espectro de los electrones se hace mas “duro” respec-
to del de inyeccion. Si el mecanismo de enfriamiento dominante es el IC y
la energia de los electrones abarca un intervalo suficientemente amplio como
para que la interaccién ocurra en ambos regimenes, la distribucién en energia
de los electrones presentara un quiebre debido al cambio en el indice espectral

aproximadamente para la energia de transicion.

5.7. Radiacion por produccion de foto-mesones

La interaccion de protones energéticos con fotones puede resultar en la

creacion de piones a través de las reacciones

p+y —p+n°
p+v —n+7t. (5:100)
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Para que esto ocurra la energia del fotén en el sistema en reposo del proton

debe superar el valor umbral

My

e;h:mﬂ(1+2

) = 144.7 MeV. (5.101)

mp

Para energias mayores también es posible la creacién de multiples piones,

p+vy —p+ar® +b(nt +77)
(5.102)
p+vy —n+at+an® +b(nt +77) a,b=0,1,2...

La vida media de los piones cargados es de ~ 2.6 x 107% s. Decaen pro-
duciendo, con una probabilidad del 99.98770 %, un neutrino y un muén, que

a su vez decae en un electrén/positrén y otro neutrino,

7T+—>/L+—|—VH ,u+—>e+—|—ue,

T = +7, po = e + 7. (5.103)

Los piones neutros tienen una vida media mucho més corta, ~ 8.4 x 10717 s.

Decaen el 98.798 % de las veces en dos fotones,

T = 2. (5.104)

En la Figura 5.11 se muestra un grafico de la seccion eficaz de creacion de
piones en colisiones py. La seccién eficaz para el proceso p + v — p + 7 tie-
ne un pico de ~ 0.25 mb para ¢’ ~ 300 MeV, y luego decrece a menos de 30 ub
cerca de € ~ 1 GeV. Algo similar ocurre para la seccién eficaz del proceso
p+~y — n+ 7", pero con un segundo pico de ~ 0.1 mb para € ~ 700 MeV.

El valor medio de la seccién eficaz total, para todos los canales de interaccion,
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SOPHIA 14 —— SOPHIA 14 ——
wonn —e— 3 wopn —e—

(ubarn)

o

0 1 1 0 ¥ )
0.1 1 10 10C 0.1 1 10 10C
g (GeV) e (GeV)

Figura 5.11: Seccién eficaz para la creaciéon de piones por interacciones
protén-fotén. Los puntos son datos experimentales y la curva sélida la seccion
eficaz calculada usando el codigo Monte Carlo SOPHIA para interacciones
fotohadrénicas ( ).

es del orden de
(0py) ~ 0.1 mb. (5.105)

( ) han propuesto la siguiente parametrizacion sencilla:

) 340 ub si 200 MeV < € < 500 MeV
0 (€) A (5.106)

120ub  si € > 500 MeV

El primer rango de energia corresponde, aproximadamente, a aquel donde se
produce un unico piéon por interaccion, mientras que en el segundo es posible

que se creen mutiples piones por colisiéon.

La tasa de pérdida de energia para un protén de factor de Lorentz v, que

interacciona con un campo de fotones con una distribucién en energia n,y(€)

estd dada por ( )
dEp py TTLPC?) 00 nph(e) 2evp
5[ [ o

Aqui k,,(€') es la inelasticidad, que se define como la fraccién de su energia

inicial que el protén pierde en la interaccién. De acuerdo con
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( ), Ky, también puede aproximarse en forma sencilla por una

funcion de tipo escalon,

(5.108)

, 0.2 si 200MeV < € < 500 MeV
K € ~
" 0.6 si € >500MeV

En el caso de un campo de radiacién térmico de densidad de energia wyy

con una energia media por fotén (kT), se obtiene (

)

dE,
dt

18 %100 ( “oh ) <<kT>>_2 eV s L. (5.109)

erg cm—3 eV

T

Para un campo de radiaciéon con una distribucién en energias del tipo ley de

potencias npp X €2, en cambio,

pY 2
_ Wph E .
=43x%x 107" P P Vst 5.110
8 <erg cm—3) (Ge\/) ors ( )

™

dE,
dt

Para protones con una distribucién en energia n,(E,, ) en el intervalo
Epmin < B, < E,max que interaccionan con una distribucién de fotones
npn(€,7), la emisividad de piones resultante (en unidades de erg™" cm ™ s71)
puede obtenerse en forma similar a lo visto para la produccién de fotones
a través de la interaccion Compton inversa, utilizando las secciones eficaces

adecuadas al caso,

Ep,max Clo.p’y

dEpnp(Ep,F)/ de 1B (Er, Ep, €) npn(e, 7).
0 e
(5.111)

Aproximadamente 1/3 de los piones creados seran 7°, que decaerdn en ra-

ZE7) = o /

Ep,min

yos 7. De acuerdo con ( ), la emisividad de rayos ~y

producto del decaimiento de piones neutros creados en interacciones fotoha-



5.7 Radiacion por producciéon de foto-mesones 131

droénicas puede calcularse como

dE,

0 (E,) = / np(Ey) (€)@ (1, ) 22 g, (5.112)

p

En esta expresion n,(E,) y npn(€) son las distribuciones en energia de los

protones y fotones, respectivamente, ) = 4eE,/ m;c4 yz = E,/E,. La funcién

® (n, x) vale
(B, [In2)>"F041n(n/m) siox<a_
" O 9 2.540.41n(n/no)
® = ¢ B, expq —5y {ln (—)] {ln ( )] si z_ <z
T_ 1+y?
0 sl x> x4
donde, con r = m,/m,,
Ty = L [17+7“2i\/(77—7’2—27“) (n—r2+2r)] (5.113)
2(1+mn) ’
y=——" (5.114)
Ty — T
y el valor de 7y esta relacionado con la energia umbral,
my;  m?2
m,  mg

Finalmente, los valores de B,, 0, y s, (en unidades de cm® s7!) en funcién

de n estan tabulados en ( ).

Un tratamiento alternativo mas sencillo para calcular la emisividad de
rayos 7y es el de ( ), que hace uso de la llamada aprozi-
macion de la funcional §. En este formalismo se supone que la energia de cada

tipo de particula que se crea producto de la interaccién puede tener un tinico

IA



132 Procesos radiativos 1

valor. En el canal de produccién de un tinico pién por colisién la inelastici-
dad vale k; ~ 0.2. Entonces, si la energia del protén es £, la energfa de los
piones neutros serd Er; ~ 0.2F, y la de cada fotén £, ~ 0.5E,, = 0.1E,. En
el régimen de producccién de miltiples piones la inelasticidad vale k5 ~ 0.6.
La energia perdida por el proton se divide casi completamente entre tres

O 7~ y 7o) llamados leading pions; cada uno tendra una energia

piones (m
E, ~ 0.2E,. La energia de cada rayo vy sera entonces nuevamente F, ~ 0.15},.
Teniendo ademas en cuenta que en cada colision py existe una probabilidad
¢ ~ 0.5 de que el proton se convierta en un neutrén con la emisién de un 7,

la emisividad de rayos v resulta

¢, (E,) =20(1—&P) vy, (10E,) n, (10E,) . (5.116)

Aqui v, es la tasa de colisiones,

3 [ee) 2evp
y,, = M / de"Lf)/, dd o, (€) ¢, (5.117)

92
pr Eh/Q'Yp € th

y P = (k1 — Rpy) / (K2 — K1) es la probabilidad de que la interaccién proceda

a través del canal de creacién de un tnico pién. La inelasticidad media es

41
Fpy = Loy [Vpr-

5.8. Creacion de pares por interacciones foto-

hadrdnicas

Para energias del foton en el sistema de referencia del protéon mayores que
E;(}fh) = 2m.c®> = 1.022 MeV, de la interaccién entre un protén relativista y

un fotén pueden crearse pares:

p+y—pt+tet +e . (5.118)
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La seccién eficaz diferencial es la de Bethe-Heitler:

2E' FE', 1
In | et ) — 2] (5.119)
(mGCQEéh> 2]

donde o = 1/137 es la constante de estructura fina, E/; es la energfa del fotén

doe=  dor?
B R

2
(Ef_ + B+ 3B ;+)

y E/_ (E!}) la del electrén (positrén), medidas en el sistema de referencia
en reposo del protén. En ( ) se reportan aproximaciones utiles
para la seccién eficaz total. Definiendo &' = El} /m.c® y n = (¢ +2)/(z' - 2),

se tiene que

’27-(- 9 ,T/—2 3 1 23

- 14+ = 24 ... '<4

3@7"6( x! ) (+277+4077+ ) v
Ot A

28 218 2\ 7
arg{gln(Qx’)—Q—?'i*(;) [6111(295/)_5"’""}} 7' %4
\
(5.120)

Una parametrizacion til para la inelasticidad x.+ puede encontrarse en
( ). Con un error menor al 1%, para 2’ < 1000 puede

aproximarse como

e 1
for A0 4 — [140.3957In (2/ — 1) + 0.1In* (2 — 1) + 0.0078In* (2’ — 1)] ,

mp x
(5.121)

mientras que para z’ > 1000,

_me 4 [-8.78+5.513In(2') — 1.6121n” (2/) + 0.668 In” (2)
m, o' 3.11111n (22') — 8.0741

(5.122)

Si bien la seccion eficaz para la produccion de pares en colisiones protén-
foton es ~ 100 veces mas grande que la de la creacion de piones, la inelasti-
cidad del proceso de creacién de pares es muy pequena, kex < 2m./m, < 1.

Esto significa que, apenas se supera el umbral para la creaciéon de piones,
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este ultimo proceso pasa a dominar las pérdidas radiativas de los protones
por colisiones con fotones.

La tasa de pérdida de energia para un protén de factor de Lorentz v, que
interacciona con una distribucién de fotones n,y, se calcula de forma anédloga

al caso de produccion de fotomesones,

dE,
dt

Py 3 proo E 2vp Eph,
= Do’ / o ap,, e Eon) / B!, 0o Ker Ely. (5.123)
p

ot 272 EQpi Egh B

La Figura 5.12 muestra un grafico de la tasa de pérdida de energia de un
protén en funcién de su energia debido a la interaccién con fotones del fondo
cosmico de radiacién, de acuerdo con los calculos de
( ). Para energfas mayores a E, ~ 6x 10 eV, las pérdidas por creacién de
mesones dominan completamente el enfriamiento. Debido a la interaccién con
los fotones del fondo césmico, no se espera que lleguen a la Tierra protones con
energfas mayores a ~ 10?° eV provenientes de fuentes a distancias mayores
a unos 50 Mpc. Deberia aparecer por lo tanto un quiebre en el espectro
de rayos cosmicos a muy altas energias, efecto conocido como de Greisen-
Zatsepin-Kuzmin (efecto GZK).

5.9. Produccién de pares “triple” (triplet pair

production)

Un electréon o un positrén pueden producir un par electrén-positréon al

interaccionar con un fotdon a través de la reacciones

e +y — e +e +et

(5.124)
et +v — et +e +et.

Para que el proceso sea posible la energia de las particulas debe superar

cierto valor umbral. Medida en el sistema en reposo del electrén (positrén),
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dE, /dt|/E, ., yr
10_7 3 LAY AL LLLL B |

107° ¢
107° ¢

10710L

-1 T
1018 1019

"1"620' "“1"621' 022
E'p , eV

Figura 5.12: Tasa de pérdida de energia por interacciones fotohadrdnicas

con el fondo césmico de radiacion. La produccién de pares es importante a

energias por debajo del umbral de creacién de piones, que luego domina com-

pletamente el enfriamiento de los protones. De ( ).
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la energfa del fotén debe ser E7, > dmec?.

La seccién eficaz para esta interaccion se puede aproximar como:

UTPP(EQ)}J = x0T f(E;)h) (5125)

donde v = 1/137 es la constante de estructura fina, or es la seccién eficaz
de Thomson, €, = EI} /m.c® es la energfa (adimensional) del fotén en el
sistema de referencia en reposo del electrén y f es una funcién que vale ~ 1

para energias cercanas al umbral. Algunos valores de f para distintos valores

de €, son:
£(100) = 0.86
£(300) = 1.32
F10%) = 1.81
F104 = 2.70.

Por €j., para un electrén de 10 GeV que interacciona con un fotén de 100 keV,
oTpPpP = 10 mb.
La tasa de pérdida de energia para un electréon de energia F, que inter-

acciona con una distribucién de fotones n(epp) es

dE,
dt

2 €max 26phEve
~ —\/_aCUT / de n(zph) /4 e;h ei)hl/Z f(eg)h). (5.126)

TPP Ee €min €ph

En el caso particular de una distribucién monoenergética de fotones de ener-

gia € y densidad n,p, y aproximando ademés f(e') ~ 1,

dE.
dt

] N\ 1/2
~ gac OT Nph <l> , (5.127)
€

TPP

donde v, = E./(m.c?).
Para més detalles sobre este proceso, ver ( )y

(1993).
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Estudiaremos ahora los procesos producidos por la interaccién de parti-

culas relativistas con materia.

6.1. Interacciones de electrones relativistas con

materia

6.1.1. Bremsstrahlung relativista

Es la radiacién producida cuando un electrén relativista es acelerado en el
campo electrostatico de un nicleo u otra particula cargada. Consideremos la
produccién de un fotén de energia E., por un electrén relativista con energfa
E. > m.c?® que es dispersado por un ntcleo de carga Ze. La seccién eficaz

diferencial para la interaccién es:

dop, dar?Z?
SO p py= Y y(E E), 6.1
dE»Y( 'Y) E»y ¢( ’Y) ( )

con r, = €?/(m.c?) el radio clasico del electrén y v & 1/137 la constante de

estructura fina. La funcion ¢ depende del estado de ionizacion de los blancos.
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Para un nicleo desnudo (i.e., un gas totalmente ionizado) viene dada por

EN\® 2 E, 2B.(E.— E,)] 1
- (1-8) -3 0-2) e e 1)
(6.2)

mientras que para un nicleo que esta completamente apantallado por todos

¢<E€7E’Y> -

los electrones (e.g., hidrégeno neutro del medio interestelar) viene dada por

EN® 2 E, 191\ 1 E,
QZS(EE,E,\/)— 1+(1—E) —g( —E) 1H<Zl/3)+§<1—E .

(6.3)

La emisividad' de la radiacién producida puede obtenerse como:

Br _ = dog, - -1, —3.—1

4, (Ey,T) = cna(T) —— (Ee, By) ne(Ee, 7) dE.  [erg” em™s™ ],

7 g, dE,
(6.4)

con n, la densidad de blancos y n. el espectro de los electrones relativistas.

Si consideramos que para E, > m.c? la distribucién de electrones es

N.(E.) = K.E.?, (6.5)

su emisiéon Bremsstrahlung al interactuar con atomos con apantallamiento

completo en una region de tamano lineal R resulta:

L¥(E,) = mpJXVO (R) (;&) E, (6.6)

con

N(R) = /0 S dl, (6.7)

La relacién entre emisividad y luminosidad fue dada en la Ec. 5.21.
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A 2
_ - 6.8
daN, Z% r2In(191 Z-1/3) &% (6:8)

X0

donde Ny es el nimero de Avogadro y A es el peso atomico. Es importante
destacar que el espectro de rayos v resultante tiene la misma forma que el

espectro original de electrones relativistas.

Las pérdidas de energia por Bremsstrahlung para los electrones pueden
ser muy grandes, pudiendo radiar fotones con energia E, ~ E,. Las pérdidas

para un electrén individual vienen dadas por:

2

Fe—mec daBr
=cn, E,——(E., E,) dE,. (6.9)
Br 0 dE’Y

_ dE,
dt

En el caso de un plasma ionizado (sin apantallamiento) estas resultan:

dE.

I 4n,Z*r’acIn (7,) + 0.36] E.. (6.10)

Br

En el caso de apantallamiento total, se tiene:

1
= 4n, Z*r’ac [111(183 Z73) — 5| Be (6.11)

_ dE;
dt

Br

En la Figura 6.1 se muestra a modo de ejemplo una SED por Bremmstrah-
lung relativista para una distribucion de electrones de tipo ley de potencias
con indice p = 2.2, Eemin = 1 MeV, E; nax = 20 GeV, y normalizacién arbi-
traria. El espectro para energias F, < FEgmin tiene pendiente +1, mientras
que para energias Fe min < B, < Eq min tiene pendiente o = —(p — 2). Notar
que la energia maxima de los fotones es del orden de la energia maxima de

los electrones.
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34

log(e L(e) [erg s ')

5 6 7 8 9 10
logyo(e [eV])

Figura 6.1: SED generada por una distribucion de particulas del tipo
Ne(Eo) E, %% en un campo de materia homogéneo. La curva sélida es
la SED, y la curvas punteada y rayada son ajustes lineales en distintas por-
ciones del espectro.

6.2. Interacciones de protones relativistas con

materia

6.2.1. Radiacion por decaimiento de piones neutros

En la colisién inelastica de protones relativistas con protones de baja
energfa (colisiones pp) se producen mesones. Los canales con energia umbral

mas baja corresponden a la creacién de piones:

p+p —p+p+ar +b(rt +77)
p+p —pt+tn+at+ar® +b(nt +77) (6.12)
p+p —n+n+2rt +an® +b(xt +717),

donde las multiplicidades de piones a y b son enteros positivos cualesquiera.

El umbral de energia cinética de los protones relativistas para que sea posible
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la creacién de un tinico pién neutro es

m’ﬂ'
T;h = 2m0c? (1 + 1 ’

m

) ~ 280 MeV, (6.13)

P
donde m oc? ~ 135 MeV es la energia en reposo del pién neutro.
La vida media del pién neutro es 7,0 ~ 8.5 x 10~'" s. Dicho pién decae,

con una probabilidad de ~ 98.8 %, en dos fotones:

™ — 5+ (6.14)

Los piones cargados tienen una vida media de 7,+ ~ 2.6 x 1078 s y decaen,

con una probabilidad de ~ 99.99 %, como

Tt —ut +y, (6.15)

s O VR R 7
Consideremos el decaimiento de los piones neutros. Si el 7° decae en

reposo, cada uno de los fotones tendra una energia

1
E, = §m,roc2 ~ 67.5MeV. (6.16)

Sin embargo, los piones neutros rara vez son creados en reposo y por tanto
decaen en vuelo. Consideremos el decaimiento de un pién que en el sistema
del laboratorio tiene una velocidad v, = SB,c. En el sistema de referencia del
pioén los dos fotones salen formando dngulos a y (7 + «) con la direccién de
la velocidad del pion, a fin de que se conserve el momento. En la Figura 6.2
se muestra un diagrama de esta situacion.

La distribucién de los fotones sera isotrépica en el sistema propio de los

piones. El nimero de fotones emitidos entre o y o + dav es

dnN,
do

da = sina da. (6.17)
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N
T+

1P
Figura 6.2: Decaimiento de un pién neutro, visto en el sistema co-mévil. La

flecha punteada indica la direcciéon de movimiento del pién en el sistema de
laboratorio.

Si la energia de uno (cualquiera) de los fotones en el sistema centro de masas

de ES™ = mgo c?/2, entonces en el sistema del laboratorio su energia es

B ES™(1 — Be cosoz)‘

6.18
! V1-82 (019
Luego
Ecm - Ecm - dN
dE, = 7—Bsimoz da = B dN, (6.19)
Vi-® VI— 32 da
Como AN AN
T AE., = Td 6.20
dE, “77 T Tda (6.20)
entonces
N 1 1— 52 2
vy _ b _ (6.21)

dE, B B B2 —mict

que es independiente de la energia £,. El rango permitido de energfas de los

1— /871' i 1+ /371' 1/2
pem < B < E™ . 22
'Y@+m> —”—'Yg—m (6.22)

La Figura 6.3 muestra la distribucién espectral de fotones inyectados en el

fotones es
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decaimiento de piones neutros con diferentes energias F,. Para cada valor de
E, el espectro de fotones es una constante (rectdngulo) que se extiende entre
los limites dados por la Ec. (6.22). El centro de cada recténgulo se ubica en
ES™ = 67.5 MeV; la altura varfa con E; ya que el drea bajo la curva debe ser
siempre igual a 2 (se crean dos fotones por decaimiento). El espectro total es

la suma de los espectros individuales.

A
n (E)

/ \

E = 67.5MeV log E -
¥

T

Figura 6.3: Esquema de la distribucion espectral de rayos v producto del
decaimiento de una poblacion de piones neutros.

Supongamos ahora que, en una dada region, protones relativistas con una
distribucién en energia N,(E,) interaccionan con un blanco de protones de
baja energia y densidad numérica ny. La emisividad inyectada de piones

neutros por colisiones inelasticas pp es

Emax
P do,
qﬂ(Eﬂ—) = CTLH/ Np(Ep) E(Ep, E7r> dEp (623)
Elrynin T

Aqui do,/dE; es la seccién eficaz diferencial para la produccién de un 7° de
energia E; por un protén de energia F,.
Existen diferentes aproximaciones adecuadas de la seccién eficaz. En la

aprozimacion de la funcional delta (Aharonian & Atoyan 2000) se asume que,

dado un valor de energia cinética 7T}, del protén relativista, todos los piones
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neutros se crean con la misma energia E, = «T,. Entonces

do,
d—E(Ep, E;) =0(E; — k1)) opp(Ep), (6.24)
donde 0, es la seccién eficaz ineldstica total para interacciones pp. En esta

aproximacién, la emisividad de piones neutros de la Ec. (6.23) resulta

CNny

B E
G- (Er) = — N, (mp02 + ?) Tpp (mp02 + ?> . (6.25)

Experimentalmente, sobre un amplio rango de energias (GeV a TeV) la

inelasticidad vale aproximadamente x ~ 0.17 ( ). Una aproxi-
macién precisa para la seccién eficaz es ( , ver Figura 6.4)
Eth 4
opp (Bp) = (34.3+ 1.88L + 0.25L%) |1 — E—p mb, (6.26)
P

donde L = In (E,/1TeV) y Ei* = T;* + myc® = 1.22 GeV.
Finalmente, una vez conocida la emisividad de piones neutros ¢.(Ex), la

emisividad de fotones producto de su decaimiento puede calcularse como

> G (Er)
E)=2 — T (FE,, 6.27
Q’Y( 7) E;rnin \/W ( )
con 9 4
. m_oC
EM(E,) =FE T, 6.28
s ( ’Y) Y + 4E'y ( )

En la Figura 6.5 se muestra a modo de ejemplo una SED por pp producida
por la interaccién de una poblacién homogénea y estacionaria de protones
relativistas con indice espectral p = 2 y Ej, nax = 20 TeV con un campo de
materia. Notar que el espectro pp queda limitado al rango de rayos v, y se
extiende desde E, 2 0.1 By, hasta E, =~ 0.1 E}, .. La SED en general es

plana, con un indice o = 0.
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Oimel = (34.3 + 1.88 L + 0.25 L?)x ]

N 2
1| (E)

10 E Ep

prol wwl 1 1

O ¥/ERETTT ECARRTTTT RN vl vl v vl vl
1707 1072 107" 1 10" 102 10% 10*

EP , TeV

, mb

Figura 6.4: Seccién eficaz inelastica para colisiones pp. Los circulos llenos
son datos experimentales y los vacios resultados del cédigo de simulaciones
SIBYLL. De Kelner et al. (2000).
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Figura 6.5: Ejemplo de una SED pp generada por una distribucién de protones
del tipo N, (E}) EI;2 en un campo de materia homogéneo. La curva solida
es la SED, y la curva a rayas es un ajustes lineal en la porcion del espectro
que se comporta como una ley de potencias.

La tasa de pérdida de energia por colisiones ineldsticas pp, para un proton
de energia £, que interacciona con protones blancos de densidad numeérica

ny esta dada por:

dE,
dt

= cny Kpp B, 00p(E,)O(E, — EXY). (6.29)

pp
Aqui O es la funcién de Heaviside (©(z) = 1 para x > 0y ©(xz) = 0 para
x < 0), K, = 0.5 es la inelasticidad total y EI" es el umbral de energfa de

los protones relativistas para la produccion de piones.

6.2.2. Radiacién por aniquilaciéon protén-antiprotén

La reaccién bésica es:
p+p— & (6.30)
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El canal p + p — 7 estd prohibido por conservacién del momento, mientras
que p+p— 7 +7%yp+p— 7" + 7 estan prohibidas por conservacién

de la paridad. La primera reaccion permitida es:
p+p—at +r1 +7° (6.31)

La seccién eficaz para esta reaccién es del orden de o,; ~ 2.4 x 10726 cm?.
En general, la multiplicidad es ¢ > 3. Fotones gamma se inyectan por decai-

miento del 7°.
El proceso de aniquilacion con creacién directa de fotones, p+p — v+,
estd permitido pero la seccién eficaz es muy pequena:

~3x 107 cm? (6.32)

O pp—yy

6.2.3. Pérdidas por ionizacién

Cuando un protén o un nicleo (de carga eZ y masa M) atraviesa un
medio, lo ioniza y por tanto pierde energia. La tasa de pérdida de energia

por ionizacion esta dada por:

dE

dt

E

=7.62x107°2%npB7! {22.2 +41n ( 2) +2Inp3? — 252} eVs,
eC

(6.33)

donde E < (M/m.)Mc? y n es la densidad del medio (en cm™2). En el limite

no relativista:

ion

dE

dt

oM 2 Bin
= 7.62x107°Z%n T8+ (2 )| evist (6.34)
ion kin M62
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con Fy, = E — Mc* ~ Mv?/2 < Mc?. Por otro lado, cuando E > Mc?:

Mc?

E in _
—=7.62x107°Z%n [20.2 +4In ( k )} eV (6.35)

ion

Si consideramos un medio ya ionizado, con una concentracion n de elec-

trones, en el caso no relativista se tiene:

oM [ (Ba) 1
= T62x 1072 Ek:l [111 (Mkc?) — 5 In(n) + 38.7] Vsl

(6.36)

dE

dt

mientras que si £ > Mc?,

dE

dt

w
=7.62x107Z%n [m ( 2) —In(n) + 74.1} eVs'  (6.37)

MeC

con
E $i B> (&) Me
W= A2 (6.38)
2mc? (—) siMc? < E< (ﬁ> Mc?.
m

Me
e

Aunque las pérdidas por ionizacién no conducen a radiacién significativa
por parte del nicleo, su calculo puede ser valioso cuando se desea considerar
interacciones de un nicleo que primero debe atravesar un medio. A altas

energias las pérdidas por creacién de piones son dominantes.

6.2.4. Interacciones pién-nicleo y pion-pién

Si la densidad de hadrones es alta pueden ocurrir interacciones de piones
con nucleos o entre piones.

En el primer caso la seccién eficaz presenta un pico para energias del
pién de ~ 190 MeV con valores 0., ~ 200 mb. Luego la seccién eficaz cae

rapidamente hasta unos 40 mb a 1 GeV. A altas energias la seccién eficaz se
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vuelve suave y se puede parametrizar como:

b
Orp =0+ m (6.39)

donde p es el momento en GeV/c del pién. Los valores de a y b para 7t y

T son:

at =2226+033 mb bt =2510+2.83 mb GeV/c
a”=2437+029 mb b =24.94+2.65 mb GeV/c

Los 7% tienen una vida media demasiado corta como para interaccionar antes

de decaer.

La seccion eficaz para la interaccion m — 7 es, a bajas energias:

Or_r ~ 35mb. (6.40)

A energias altas la seccién eficaz es incierta (ver Figura 6.6).

6.2.5. Interaccion neutrén-proton

Se pueden producir neutrones (relativistas) mediante las interacciones:

p+y — n+mw
p+p — n+p+rt+an® +b(xt +77)
p+p — n+n+2nT +ar® +b(xt +77). (6.41)

Dichos neutrones pueden interaccionar con protones antes de decaer:

p+n—p+p+n +ar’+b(xt +717). (6.42)
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Figura 6.6: Seccion eficaz de la interaccion m — 7.

Para energias cinéticas del neutrén incidente mayores que 290 MeV la seccion

eficaz para colisiones np permanece constante en

Onp ~ 39.5 £ 1.0 mb. (6.43)

A energias menores la seccién eficaz se incrementa hasta llegar a 1 b a energias

del MeV. Por debajo de 100 MeV la seccién eficaz se comporta como E~1.

6.2.6. Aniquilacién de electrones y positrones

La aniquilacion de electrones con positrones puede ser una fuente impor-

tante de rayos 7 a través de la reaccién (ver Figura 6.7):

et +e” —> v+ (6.44)
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Cuando las dos particulas se aniquilan en reposo, la energia de los fotones

resultantes es simplemente

E, =m.* = 0.511 MeV. (6.45)

La radiacion de linea de esta energia se suele llamar radiacion de aniquila-
cion. Si uno de los leptones se mueve a gran velocidad, uno de los fotones
emergentes tendra gran energia, mientras que el otro tendrd una energia de

~ mec? .

Figura 6.7: Diagrama de la aniquilacién de un electrén con un positron.

La seccién eficaz para la aniquilacién de un positrén de energia E, = ym.c?

con un electrén en reposo es:

ar? |44y +1 v+3

ot = 1 2—-1) - —— 6.46
Ot Nt 1 72 1 Il(’}/ + VY ) \/,_)/27_1 ( )
Cuando v > 1:
mr?
Ot &~ —= [In(27v) — 1], (6.47)
mientras que para § =v/c < 1
2
mr
Ot & —S. 6.48
3 (6.48)

Expresada en términos de cantidades en el sistema del centro de masas,
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la seccion eficaz se puede escribir como:

r 1 2 1 1+ 8 2
cm e 24— )] ) ) e — 6.49
O-Ei 45011173111 |:5Cm ( - fygm ’Yélm) ! <1 - ch) /yc2m:| 7 ( )

donde e = vem/c es la velocidad del centro de masas en unidades de ¢y

1

(6.50)

Para un plasma de electrones y positrones, la tasa de aniquilacién es:

= g%[ln(x) +a ] [Rex] = ~ (6.51)

R+

donde z = y.+7.- y la exactitud de esta aproximacién es mejor que el 14 %.

Si se tiene una distribucién no térmica n.+(E.+) de pares en el plasma,

el nimero de aniquilaciones por unidad de tiempo es:

N = neine- Roe dEg+ dE,- AV (6.52)

donde dV es el elemento de volumen del plasma. La luminosidad por ani-

quilacién de pares, por consiguiente, sera:

il

L = / (Be + E. )R (Boone (E.-) dE. dE, dV.  (6.53)

La aniquilacién de pares e* puede ocurrir también con la emisién de un

unico foton, pero en este caso el electron debe estar ligado a un atomo. El
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atomo asegura la conservacion del momento. La seccién eficaz del proceso es:

At ZPatr? { 2y 4 y+2 }

1 ph e 2

ot = e i T o L T [(1+ B)y

’ By(y +1)? 3 T3 Ty M
A ZPatr?
~ —=< para v > 1
/y

4 ZS 4,.2
%@5 para [ < 1. (6.54)

donde la energia del positrén es ym.c? y el niicleo atémico tiene carga eZ.

Las reacciones et + e~ — iy también son posibles, pero la seccién eficaz

1 \i2
i—2 b
q (137> (6.55)

Para 3 fotones, entonces, la reaccién es 137 veces menos probable que la més

cae con un factor

usual e +e~ — 2v. La reaccién et +e~ — 4 es 18769 veces menos probable

que et +e7 =y +7.

+

Otras formas de aniquilacién de pares e™ son posibles:

m et +em =t

e+

o
Figura 6.8: Diagrama de la aniquilacion e™ +e~ — ut + pu~.
Esta es una reaccién electromagnética, no débil. La seccién eficaz es:

87
Oyt 2 — mb, (6.56)
S

donde s = (Ee+ + Eo-)? — (¢Ppe+ + cPe-)? (en unidades de GeV?), es el

cuadrado de la energia en el centro de masas.
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s et t+e U4V

En este caso

Tty = ——5 b, (6.57)

(&

Figura 6.9: Diagrama de la aniquilacién et + e~ — 0 + v.
= Finalmente, se pueden producir hadrones por aniquilaciéon de pares,
et + e~ — ¢+ ¢ — hadrones. Esta es una interaccién electromagnéti-
ca, como se muestra en la Figura 6.10. La seccién eficaz depende del

tipo de quark. Para la creacién de ui, dd y s5 la seccién eficaz es el

doble de lade et + e~ — put + u~.

et _

- q
e

Figura 6.10: Diagrama de la aniquilacién et + e~ — ¢ + ¢ — hadrones.



Capitulo 7

Absorcion

Los rayos v creados por particulas relativistas en una fuente astrofisica
pueden ser absorbidos por campos de radiacién o materia en la fuente misma
o en su trayecto al observador. Los principales mecanismos de absorcion son
la creacién de pares en el campo Coulombiano de un nicleo y la creacion de

pares por aniquilacion de fotones:

Y+ — et e . (7.1)

A bajas energias, el efecto Compton directo puede ser relevante y a energias
muy altas y en presencia de campos magnéticos intensos los fotones + pueden
crear pares,

y+B— et +e . (7.2)

Supongamos que la intensidad original de los rayos v es IS (E,) y que se

los inyecta en un medio de densidad de blancos n. Luego de atravesar una

distancia z, la intensidad sera

L(Ey) = [S(E'y)e_Ta (7.3)
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donde la cantidad
T =o0nx (7.4)

se llama profundidad optica del medio y o es la seccién eficaz para la inter-
accion de los rayos v con los blancos. En general, la profundidad 6ptica es
una integral de linea que tiene en cuenta el efecto acumulado de la absorcién
a lo largo de la visual.

El camino libre medio del foton en un medio uniforme de densidad n es
Ay = —. (7.5)

La probabilidad de que el foton sea absorbido luego de haber atravesado una

distancia L es
Pp=1—¢t™. (7.6)

7.1. Procesos de absorcion de energia

7.1.1. Creacién de pares en un campo Coulombiano

* en el campo

El umbral de energia para que un rayo 7 cree un par e
electrostatico de un nicleo N de carga eZ es 2m.c? ~ 1.022 MeV.

La seccion eficaz para el proceso es:

7 2F 109 2B +FE.- m.c?
O N et = 4?12 {— In (mE;) — 5—4] para E, < 7 (7.7)
y
7 183 1 2E .+ E,- _ mc?
_ 2,2 e e e
Oy Noset = 421 {5 In (21/3) - 5—4] para E, > Tk (7.8)

Aqui E.+ es la energia de los leptones producidos. La primera ecuacién se usa

para nicleos sin apantallamiento (gases completamente ionizados), mientras
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que la segunda para casos con apantallamiento.

Notar que como r, = 2.8 x 107 cm, la seccién eficaz es pequenia y
el camino libre medio en el medio interestelar (donde tipicamente nigy ~
0.01 — 1 ecm™3) es extremadamente largo. Esto significa que la Galaxia es

esencialmente transparente a los rayos .

7.1.2. Absorcion por creacion de pares en un campo

de radiacion

+

Un fotén de energia F., puede producir un par e* en una interaccién con

un fotén de energia Epy, si
E Eyp (1 —cos) > 2(m.c?)?, (7.9)

donde 6 es el angulo entre las direcciones de movimiento de los fotones.

La seccién eficaz total de la aniquilacion v+~ — et + e~ estd dada por:

3
oy (B, Eph) = 16

on(1 = ) |20 -2+ 3 - 9 (15 )|, (o)

donde o7 es la seccion eficaz de Thomson y

_ 2(m.c?)?
(1 8) = F i ey "S0<h (7.11)

Asumiendo isotropia en la distribucion de los fotones blanco, es valida la

siguiente aproximacion para la seccion eficaz:

3 1 1 1
O'fyfy<80> = % |:<80—|— 511150 - 6 + g) In (\/80 +V'Sp — 1)_
0 0

4 1 1
)y 1= =, (112
<SO+9 980) 30:| ) ( )
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Figura 7.1: Seccion eficaz total para la creacion de pares por aniquila-
cién de dos fotones, en un campo de radiacién blanco isotrépico. Aqui
so = E,Epn/(mec?)?.

donde el parametro
E, Epn
2

(7.13)

So = (meCQ)

determina la energia de los leptones inyectados en el sistema de referencia

del centro de masas: ESiM = m.c? .

En la Figura 7.1 se muestra la seccion eficaz total para una distribucion
de fotones blanco isotrépica en funcién del parametro sqg. En el limite sq — 1
la seccién eficaz se anula, mientras que es similar a la del efecto Compton
inverso para sp > 1. Para una dada energia £, de los fotones 7, la energia
umbral de los fotones blanco es Ey, = (m.c?)?/E,. La seccién eficaz de la
interaccion tiene un maximo pronunciado o, ~ 0.207 para sy 2, 3; en conse-
cuencia, fotones con una dada energia F. son mas eficientemente absorbidos
por fotones blanco con energias cercanas a la energia umbral en un rango

angosto alrededor de Epp, 2 3Ey,.
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Si un fotéon de energia E, debe atravesar una regién de tamano R con un

campo de fotones isotrépico de densidad ny, la profundidad dptica seré:

) R
T (Ey) = / / Nph (Epn; 1) 04y (B, Epn) dEpn dr, (7.14)
Ewm(Ey) J0

con Ey, = (m.c*)?/E, la energfa umbral de los fotones blanco.

En medios astrofisicos npy, puede ser muy alta en cercanfa de fuentes,
por lo que la absorcion en campos de radiacién es un fenémeno comun. Por
otro lado, la densidad de fotones media interestelar de nuestra Galaxia es
demasiado baja como para que la opacidad sea significativa. En cambio,
sobre escalas cosmoldgicas la opacidad del fondo césmico de radiacién a la

propagacién de rayos v puede ser importante.

En el caso de tener una fuente de rayos v con una luminosidad intrinseca
L., la atenuacién por v+ v — e™ + e intrinseca serd determinada por la
cantidad de fotones absorbentes y el tamano de la fuente. La mayor eficiencia
de absorcién v se da para fotones blanco cuya energia es cercana a la umbral

de la interaccion, y por lo tanto inversamente proporcional a la de los rayos

7
(mec?)?
B, ~ 57 7.15
ph E’y ( )
El pardametro de compacticidad | para una fuente se define como:
L
| = %h? [I] =ergs'cem™ (7.16)

donde R es el tamano tipico y Ly, la luminosidad del campo de radiacién
absorbente de la fuente. Aproximando Ly, ~ 47rcnth2Eph, es posible estimar

la opacidad 7, de la siguiente manera:

o
Tyy(Ey) R 0py npn R & W}Tjh L. (7.17)
P
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La regién central de un AGN puede tener luminosidades isotrépicas de
L., ~ 10% erg s7! y dimensiones R ~ 10' cm, lo que da una compacticidad

Yem™. En el caso particular en que E, ~1MeV ~ E,), y

[ ~10% erg s~
usando que cerca del umbral 0., ~ or/2, resulta 7., ~ 10%. Por consiguiente,
fuentes como esta pueden estar fuertemente auto-absorbidas a menos que la
emision no sea isotropica. De hecho, el que se observe emisién v indica que
debe existir una importante anisotropia o beaming el cual es consistente con la
idea de que la radiacion ~ se origina en jets — chorros de particulas eyectadas

por la fuente central.

7.1.3. Absorcién en campos magnéticos

* en presencia de un campo

Un fotén v puede ser convertido en un par e
magnético:

+B—et+e. 7.18
f)/

La razén a la que se produce esta transformacién es muy pequena a menos

que
E, \ (B
¢ (2m602) (Bcr) 01, (7.19)
donde 5 3
Bo =% 44 x 102G, (7.20)
e

Se necesitan, pues, campos magnéticos muy fuertes para que este fenémeno
domine la atenuacion de los rayos . Estos campos se dan en los prlsares.

El camino libre medio de un fotén con energia E, > m.c* en un campo

bes 44 h B 4
Ay = i — 21
7 10(e2h) m.c Bsin(0) P (3{) ’ (7.21)

donde 6 es el angulo entre la direccién de propagaciéon del fotéon y B. Para

0 = 0 no hay produccion de pares. Como la creacién magnética de pares es

muy sensible a la intensidad del campo magnético, el criterio para que ocurra
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es ( ):

E, ( Bsin(f) 1
> —. 22
2m.c2 ( B, ) — 15 (7.22)

7.1.4. Interaccion Compton directa

La interaccion Compton directa puede ser una causa importante de ab-
sorcién para fotones de energias ~ 1 MeV. Cuando el electron esta en reposo,

la energia E; del foton dispersado es:

o Ey (7.23)
T 1 (B9 fmec®)(1— cos(0) |

donde 0 es el angulo de dispersiéon y Eg la energia original del fotén. La

energia cinética que gana el electron es:

EY(1 — cos(h))
mec[1+ (B9 /mec?)(1 — cos(8))]’

AE, = B¥ = (7.24)

La seccién eficaz para la interacciéon Compton directa depende de la pola-
rizacion de los fotones. Si el vector eléctrico de los fotones incidentes forma un
angulo © con el de los fotones emergentes, la seccion eficaz puede expresarse

como (en unidades de cm? electrén™1):

2 /EIN? /B0 E
daC(E,ly,ES,@):r—e(—”> ( 1+

1
24+ 1 24 4cos? dQ. 2
1\ BT B + 4 cos (@)) (7.25)

Si el fotén incidente no esté polarizado:

Tg El 2 EO El .
doc(E}, EY,0) = n (E—g) (E—} + E—g — s1n2(@)> dQ. (7.26)
Y Y Y

A bajas energias, e integrando sobre df2, esta ultima expresion se transforma
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F

Figura 7.2: La fuente F se mueve con una velocidad ¢f en una direccién que
forma un angulo € con la direccién de la visual.

en la seccién eficaz Thomson:

8T o
o = —7T

570 (7.27)

7.1.5. Debilitamiento de rayos v por efectos Doppler y

gravitacional

Los rayos v pueden ser afectados por el estado de movimiento de la fuente
o por la presencia de campos gravitacionales intensos en la fuente.

Si la fuente se mueve hacia el detector a una velocidad ¢f formando un
angulo @ con la visual, como se muestra en la Figura 7.2, entonces la energia

de la radiacion emitida se ve modificada por efecto Doppler:
obs __ 0
ES”® =0E7, (7.28)

donde 0 = [y(1 — Bcos(d))] ™" es el factor Doppler, EY es la energfa del fotén
en el sistema de referencia de la fuente y Ef;bs es la energia en el sistema de

referencia del observador. Cuando la fuente se aleja del observador:

§=[y(1+4Blcos(M] ™ <1, (7.29)

y la energia observada resulta menor que la emitida.

La expansion cosmolégica del Universo también modifica la energia de los
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fotones. El corrimiento cosmoldégico al rojo se define como:

2= — = , (7.30)

donde X es la longitud de onda de los fotones recibidos y Ag es la que tenian
al ser emitidos. De aqui que la variacion de energia del fotéon debida a la

expansion es:
0
obs __ E’Y

T 142

El corrimiento al rojo puede expresarse en funcion del factor escala del Uni-

(7.31)

verso al tiempo actual t,.tua v €l factor de escala cuando el foton fue emitido

temitido:

R(tactual)
R (temitido ) .

La diferencia t,ctual — temitido €8 €l tiempo en que la radiacion viajo hasta el ob-

(1+2) = (7.32)

servador. El factor de escala se determina a través de un modelo cosmolégico

relativista.

Si la fuente de los fotones esta sometida a un campo gravitacional fuerte,
la energia de un fotén emitido en la fuente sufrird un corrimiento al rojo de
origen gravitacional, de acuerdo con la teoria de la Relatividad General. Si
la fuente tiene una masa M y un radio R, la variacién de la energia de un

fotén emitido con energfa EY serd
aM

AE, = 2B, (7.33)

de tal forma que
E® = E) — AE,. (7.34)
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7.2. Cascadas electromagnéticas

La inyeccion de rayos v de alta energia en medios formados por materia
(plasma, gas, sélidos), radiacién o campos magnéticos resulta en la formacion
de pares e* si la profundidad éptica a la propagacién de los v es 7 > 1. Si
estos pares tienen suficiente energia, pueden producir, a su vez, mas radia-
ci6én 7 por Bremsstrahlung relativista, efecto Compton inverso y/o radiacién
sincrotrén. En estas condiciones, una cascada electromagnética se desarro-
llaréa en el medio. El resultado de esta cascada serd degradar la energia de
los fotones originales y multiplicar el nimero de leptones (ver Figura 7.3).
El espectro emergente dependera del espectro original de inyeccion y de las

caracteristicas del medio.

FATITATA

Figura 7.3: Modelo simplicado de una cascada electromagnética iniciada por
un electron.

Una vez iniciada, la cascada se desarrollara hasta que las escalas tempora-
les de los diferentes procesos radiativos en competicién que producen fotones
fuera del rango ~, sea menor que la de los procesos que resultan en rayos 7.

La cascada también se detendra si el tiempo de enfriamiento radiativo de las
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particulas excede el tiempo de las pérdidas no radiativas o si la profundidad
Optica a la propagacion de los v cae por debajo de 1.

Cascadas electromagnéticas se desarrollan en numerosas situaciones as-
trofisicas. Por ejemplo, la inyeccion de rayos 7 en binarias de rayos X o
nicleos galdcticos activos puede iniciar cascadas. En la magnetésfera de los
pulsares, se espera el desarrollo de cascadas en los gaps electrostaticos donde
los electrones son acelerados. Los rayos « originados en fuentes extragalacti-
cas distantes pueden iniciar cascadas electromagnéticas en el fondo césmico
de radiacion, etc.

A energias para las cuales 7 > 1, el efecto sobre el espectro inyectado
es una disminucién en un factor e~ ", donde la opacidad efectiva es menor
que la original. Dependiendo de la dureza (pendiente) del espectro inyectado,
puede ser méas o menos notable la acumulacién de fotones con energias por

debajo de la condicién 7 = 1.

7.2.1. Cascadas electromagnéticas en la materia

Consideremos una cascada electromagnética en un medio donde el Bremss-
trahlung relativista es el principal mecanismo de enfriamiento. Supongamos

2

que un fotén de energia E, > m.c® incide en tal medio. Su camino libre

medio serd

Ay~ ()7, (7.35)

* en el medio y n

donde o, es la seccion eficaz para la creacién de un par e
es su densidad.
El par creado a una profundidad A\, = R dentro del medio tendrd, a su

vez, un camino libre medio de:

1
At o —— (7.36)

O'BTL7

donde o es la seccion eficaz para Bremsstrahlung relativista. La energia de
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cada elemento del par e* es

Eo
27

W
et

(7.37)

donde Ey, = E,. Después de una distancia A\g (que es ~ A\, = R) cada

particula radia un nuevo fotén con energia

EW = (7.38)

Estos fotones, al cabo de una distancia R, crearan nuevos pares. A medida
que la cascada se desarrolla el nimero total de fotones y leptones aumenta
pero su energia media disminuye. A una profundidad L = Z/R el nimero de
particulas sera:

N(L) ~ ", (7.39)

mientras que la energia por particula a esa profundidad es:

E, ~ Epe t. (7.40)

O sea que la energia va decayendo aproximadamente en forma exponencial

con la profundidad.

La cascada cesa cuando se alcanza una energia:

E, ~ Egebma (7.41)
0 E,
Linax ~ In (FO) , (7.42)

donde Ly, es la distancia a la cual el Bremsstrahlung deja de dominar las

pérdidas. El nimero de fotones a esta profundidad es 1/3 del niimero total
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Log f (>E,t)
(@) = N w > Ul

E,/E=10"

10 20 30 40 50
t [rad. lengths]

Figura 7.4: Nuimero de fotones con energia > F que una cascada genera a
una dada profundidad dentro del material. Cuanto mayor es la energia FEj
del foton inicial, més fotones se generan en total.

de particulas:

Ntotal ~ e_Lmax (743)

El tratamiento general de una cascada electromagnética implica resolver
las ecuaciones cinéticas acopladas que describen la cascada (se trata de ecua-
ciones integrodiferenciales). Es posible realizar ciertas aproximaciones que
arrojan resultados semi-analiticos, como los que se muestran en la Figura
7.4; para mayores detalles ver ( ). Un tratamiento alter-
nativo para el estudio numérico de cascadas eléctromagnéticas (o hadrénicas)

consiste en aplicar técnicas MonteCarlo.
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7.3. Cascadas hadronicas

Cuando un proton de muy alta energia impacta en un nucleo, interacciona
con algin nucleén produciendo piones. También pueden producise particulas
extranas y antinucleones. Si la energia es suficiente, cada nuevo hadréon pue-
de también interaccionar dentro del nicleo dando lugar a una “mini-cascada”
hadrénica. Los nucleones que interaccionan con el protén primario por lo
general son removidos del nicleo dejandolo en un estado que puede ser ines-
table; como consecuencia el nicleo se fragmenta y se emiten nicleos mas
livianos en un proceso conocido como spallation. Los nicleos ligeros inyec-
tados se suelen llamar astillas o fragmentos de astillado. Estos fragmentos
son emitidos més o menos isotropicamente en el sistema del laboratorio. En
cambio, los productos de la cascada hadroénica tienen un una componente
importante de su momento en la direccion de movimiento protén original.
Normalmente, neutrones son eyectados tanto por el niicleo original como por

los fragmentos.

Los piones producto de la cascada hadronica decaen segun:

70— 2y
™ —ut+uy,

T+, (7.44)
Los muones, a su vez, decaen como:

pt— e+ v+,

P e+ U+, (7.45)

Tanto los rayos 7 como los e* producidos en estos decaimientos dan lugar a,

cascadas electromagnéticas.
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Los muones tienen vidas medias relativamente largas, por lo que antes
de decaer pueden perder energia por los mismos mecanismos radiativos que
afectan a los electrones y positrones. Los muones resultado de una cascada
iniciada por un rayo césmico en la atmédsfera pueden alcanzar la superficie
terrestre. Los detectores de rayos cosmicos, precisamente, operan detectan-
do radiacién Cherenkov que producen estos muones. Puede detectarse la luz
Cherenkov que producen en la atmédsfera o la que generan en tanques cerra-

dos, llenos de agua.
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Capitulo 8
Detectores

Los problemas y desafios que plantea la deteccion y medicion de rayos ~y
de origen césmico son formidables. De hecho, la situacién de la astronomia
a estas energias es 1nica, en el sentido de que sélo en esta banda el ruido de

fondo es mucho mayor que las senales a detectar.

Para cuantificar este problema, observemos que el flujo medio de rayos

2571 1o

X de 1 keV incidente sobre un detector en o6rbita es de ~15 cm™
que es unas 100 veces mas que el flujo de rayos césmicos en las mismas
condiciones. En cambio, el flujo medio de rayos v con £, > 100 MeV es de
~2x107* em™2 s7! sr~! — unas mil veces menor que el correspondiente flujo
de rayos cosmicos.

Al interaccionar con un detector, los rayos césmicos producen particulas
secundarias que a su vez producen rayos 7 localmente. La eliminacién de
estas contribuciones locales al “fondo” de radiacion ha sido y es el principal
problema técnico en la astronomia ~.

Dado que los rayos v interaccionan con la materia por diferentes procesos
con distinta probabilidad segiin su energia, las técnicas de deteccion varian
con la energia de los fotones a detectar. La relativa importancia de las distin-
tas formas de interaccion para los rayos v de distintas energias en distintos

materiales se muestra en la Figura 8.1.
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Figura 8.1: Importancia relativa de los diferentes mecanismos de pérdida de
energia de un rayo - en funcién de la energia del foton y del niimero atémico
del material blanco.

Los distintos instrumentos haran uso de estos efectos a las distintas ener-
gias. A energias muy altas (E > 100 MeV) los rayos vy producen cascadas en
la atmosfera y sus caracteristicas pueden ser inferidas a partir de la recons-
truccién de las cascadas.

En la Figura 8.2 se muestran las curvas de sensibilidad para la deteccién
de fuentes puntuales de los diferentes detectores gamma (tanto pasados como
actualmente operativos) que se describrirdn a continuacién, entre otros, mas
algunos detectores de rayos X. Comenzaremos describiendo los instrumentos
que observan a muy altas energias desde Tierra y seguiremos hacia energias

decrecientes, revisando los principales detectores espaciales.

8.1. Astronomia gamma desde tierra: teles-

copios Cherenkov

Cuando un rayo 7 ingresa a la atmosfera inicia una cascada electromag-
nética (extended air shower, EAS). Si £, > 100 GeV, la cascada se desarrolla

hasta una altitud de unos pocos km sobre el nivel del mar (~ 10 km para
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Figura 8.2: Curvas de sensibilidad en el continuo para fuentes puntuales de
diferentes detectores de rayos X y v. JEM-X (3-35 keV), IBIS (15 keV - 10
MeV) y SPI (18 keV — 8 MeV) son instrumentos a bordo del satélite de rayos
X/~ de baja energia INTEGRAL; las curvas corresponden a un tiempo de
observacion efectivo de un ano. Las sensibilidades de COMPTEL y EGRET
son para tiempos tipicos de observacién acumulados durante los 9 anos de
operacion de la misién. Para el observatorio espacial e-ASTROGAM (0.3 MeV
— 3 GeV) la sensibilidad es para una deteccién con 30 después de un ano de
exposicion efectiva para una fuente a alta latitud galactica. La sensibilidad
de Fermi-LAT es también para una fuente a alta latitud galactica después
de 10 anos de observacion en modo survey. Para MAGIC, VERITAS, HESS
y CTA la sensibilidad corresponde a 50 horas de observacion. Para HAWC,
LHAASO (1—10% TeV) y HiSCORE (10— 10* TeV) corresponden a 5 anos, 1
ano y 100 h de observacién, respectivamente. LHAASO (Large High Altitude
Air Shower Observatory) y HISCORE (Hundred*i Square-km Cosmic ORigin
Explorer), ambos en construccién con distinto grado de avance, son arreglos
de detectores Cherenkov con un principio de funcionamiento distinto al de
los IACT. De ( ).



174 Detectores

E, ~ 100 GeV - 1 TeV) donde se alcanza el nimero maximo de particulas
secundarias; luego se desvanece mas profundo en la atmésfera. Los leptones
secundarios son relativistas y producen luz Cherenkov en el UV (con un pico
en ~ 300 — 350 nm a nivel del suelo) al propagarse en la atmosfera. La emi-
sion Cherenkov se produce en forma de un pulso de duraciéon de algunos ns
y estd contenida en un cono cuyo eje coincide con la direccion de arribo del
rayo v (ver Figura 8.3). El drea iluminada en tierra (light pool) tiene unos
250 m de diametro, aproximadamente, y la densidad de fotones que arriban

durante el pulso es de ~ 100 m~2 a 1 TeV.

Telescope field of view

10km

130m

Figura 8.3: Esquema de la emision y deteccién de la luz Cherenkov generada
en una cascada electromagnética en la atmosfera.

La luz Cherenkov es colectada en telescopios formados por arreglos de

espejos que la enfocan en una camara que opera como detector. Las caracte-
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risticas de la imagen obtenida permiten determinar la direccion de arribo y
energia del rayo ~. La forma de la misma permite rechazar eventos que no se
deben a cascadas iniciadas por fotones. En particular, las imagenes debidas
a cascadas electromagnéticas son elipses angostas y elongadas en el plano
de la camara. El eje mayor de la elipse corresponde a la extension vertical
de la cascada y apunta en la direccion de la fuente en el campo visual del
telescopio. Una sola imagen no permite reconstruir apropiadamente la geo-
metria espacial de la cascada, por lo que se utilizan arreglos de telescopios
que proveen una vision estereoscépica: si varios telescopios detectan la misma
cascada, la posicién de la fuente queda determinada por la interseccion de

los ejes mayores de todas las imagenes.

La energia total emitida durante la cascada en forma de luz Cherenkov
es proporcional a la energia del rayo + primario. La intensidad de la imagen
de la cascada combinada con el dato de la distancia de cada telescopio al
punto de inicio de la cascada permiten estimar la energia del rayo ~y. El
rango de energias potencialmente detectables es de ~ 50 GeV a ~ 100 TeV,
dependiendo del instrumento, el tiempo de exposicién y la fuente observada.

La resolucién en enegia tipica es de 15 — 20 % para E, 2 100 GeV.

El detector consiste en un espejo que colecta y refleja la luz Cherenkov
sobre un foco donde hay un tubo fotomultiplicador (PMT). Si el tiempo de
integracion del tubo fotomultiplicador es mayor que la duracion del destello

Cherenkov, la senal detectada es:

C= / - C(E)C(E) A dE, (8.1)

Eq

donde C(F) es el flujo Cherenkov dentro de los limites de sensibilidad en
energia Fy y Fy del PMT, ((F) es la curva de respuesta del PMT y A es el

area colectora. A su vez, C(FE) depende de la transmisién atmosférica T'(E)
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y del espectro de emisividad de la cascada ¢(F):
C(F)=re(E)T(E), k= cte. (8.2)

La senal Cherenkov se detecta sobre un ruido producido por el cielo noc-

turno. El brillo del cielo es:

B /E B(E)C(E)r AQ dE, (8:3)

Ey

donde 7 es el intervalo de integracién, B(FE) la dependencia del brillo con la

energia de los fotones, y €2 el dngulo solido cubierto por el telescopio.

La relacién senal-ruido es entonces:

La minima sefial detectable es o (S/N)~!. De aqui que la energfa minima

detectable sea

BEQr Y 1
} - (8.5)

Emin x )
! { ((E)A (E)

El brillo del cielo esta constituido por la luz de las estrellas, el Sol, la
Luna, el brillo nocturno, meteoros, rayos, nubes y fuentes de origen artificial.

Para minimizar estos efectos, se observa en sitios aislados durante noches sin

luna.

El principal problema para las observaciones Cherenkov, sin embargo, es
el ruido de fondo producido por los rayos cosmicos. Las cascadas hadronicas
iniciadas en la atmoésfera por los rayos césmicos tienen componentes electro-
magnéticas que emiten luz Cherenkov.

Hay diferencias, no obstante, entre las cascadas iniciadas por rayos v y
aquellas iniciadas por rayos césmicos que permiten diferenciarlas. La tarea

no es facil: las cascadas iniciadas por rayos césmicos, a una energia dada, son
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103 veces méas numerosas que las iniciadas por rayos .

La diferenciacién efectiva de ambos tipos de eventos se hace sobre la ba-
se de una técnica conocida como Cherenkov imaging o “mapeo Cherenkov”,
por lo que este tipo de detectores se conoce como Imaging Atmospheric Che-
renkov Telescopes (IACT). La técnica consiste en “pixelar” la imagen de la
lluvia Cherenkov utilizando un arreglo de muchos PMT que forman una cé-
mara colocada en el foco del telescopio. Al obtenerse una imagen de la lluvia
Cherenkov es posible descartar eventos de fondo en base a la forma y la orien-
tacién de la imagen (ver Figuras 8.4 y 8.5). Como se dijo, las imégenes de
cascadas iniciadas por rayos 7y son elipses angostas y elongadas. Las cascadas
hadroénicas iniciadas por rayos césmicos producen particulas secundarias car-
gadas con una importante componente transversal de su momento, que a su
vez disparan sub-cascadas. Como consecuencia, las imagenes de las cascadas
iniciadas por rayos césmicos son mas anchas e irregulares que las de las cas-
cadas iniciadas por rayos . Para fuentes puntuales, como AGNs distantes,
los modernos telescopios de tipo TACT pueden rechazar hasta el 99.999 %
de los eventos disparados por rayos cosmicos. El rechazo es menos eficiente
para fuentes extendidas (por ej. remanentes de supernova galdcticos) pero
aun se puede aplicar la técnica para obtener mapas de emisién en rayos . La
resolucion angular depende de la energia, pero es tipicamente de 0.1° para
E, 2 100 GeV.

Los detectores de tipo IACT de generacién actual y futura incluyen los

siguientes instrumentos:

« H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic System). Una colaboracién en-
tre 13 paises liderada por Alemania y Francia. Estd ubicado en Namibia y
consta de 4 telescopios de 12 m de didmetro dispuestos en un cuadrado y uno
de 28 m de didmetro en el centro, que operan en modo estereoscépico (ver
Figura 8.6). Puede detectar rayos -y con energias por encima de ~ 50 GeV

con una resolucién angular de < 0.1°.

» VERITAS (Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array
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Figura 8.4: Geometria de la cascada en la atmosfera producida por un rayo
(izquierda), un protén (medio) y un nicleo de Fe (derecha) de 100 GeV que
interacciona a 30 km del suelo. Arriba: vista lateral. Abajo: corte trasver-
sal al eje. Los trazos rojos corresponden a fotones y/o electrones-positrones
de energia cinética > 0.1 MeV y los verdes y azules a muones y hadro-
nes, respectivamente, de energia cinética > 0.1 GeV. El eje vertical abar-
ca alturas entre 0 y 30.1 km; el eje horizontal se extiende 45 km alrede-
dor del eje de la cascada. Simulaciones obtenidas con el codigo Monte Car-
lo CORSIKA. De Schmidt & J. Knapp, CORSIKA Shower Images (2005),
https://www-zeuthen.desy.de/~ jknapp/fs/showerimages.html.


https://www-zeuthen.desy.de/~jknapp/fs/showerimages.html
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Figura 8.5: Imagenes en la cdmara de un telescopio Cherenkov de una cascada
iniciadas por un rayo v (izquierda) y un protén (derecha). La escala de colores
corresponde a la intensidad de la luz Cherenkov detectada en cada pixel.

System). Observatorio colaboracién entre EEUU y Canadd, ubicado en Ari-
zona. Es un arreglo de 4 telescopios de 12 m de didmetro separados unos
100 m entre ellos, cada uno formado por 350 espejos individuales. Detecta
rayos 7y con sensibilidad méxima en el intervalo 100 GeV — 10 TeV, con una

resolucién en energia del 17 % y una resolucién angular de 0.08° a 1 TeV.

» MAGIC (Major Atmospheric Gamma Imaging Cherenkov). Es
una colaboracion entre 12 paises, liderada por Alemania y Espana. El instru-
mento esta ubicado a 2200 m sobre el nivel del mar en La Palma, Islas Cana-
rias, y consta de dos telescopios de 17 m de didmetro que observan en modo
estereoscopico. Detecta rayos v con enegias entre ~ 50 GeV y ~ 20 TeV.
Para fuentes puntales a £, 2 200 GeV, la resolucién angular es de 0.07° y la

resolucién en energia del 16 %.

= CTA (Cherenkov Telescope Array). Este observatorio es el mas im-
portante de la proxima generacion de arreglos Cherenkov, operado por un
consorcio de mas de 20 instituciones de 31 paises. Estara formado por mas
de 100 telescopios de tres tamanos (4 m, 12 m y 23 m de didmetro) distribui-
dos entre dos sitios, uno en el hemisferio norte (La Palma, Islas Canarias) y

otro en el sur (cerca de Paranal, Chile). En arreglo norte serd mas pequeno
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y esta pensado especialmente para detectar fotones entre 20 GeV y 20 TeV
(rango de energias bajo a medio), mientras que el arreglo sur operard en el
rango completo de energias entre 20 GeV y 300 TeV. Se espera que CTA
tenga una sensitividad 10 veces mejor que los instrumentos actuales. Debido
a su gran area colectora y ubicacion en los dos hemisferios, se podra obser-
var practicamente todo el cielo, con una tasa de deteccion 10 veces mayor
a la actual. El comienzo de operaciones se estima para 2022 y el fin de la

construccién de los arreglos para 2025.

Todos estos telescopios se caracterizan por tener una gran area efectiva (>
0.1km?), lo que da sensibilidad para medidas de variabilidad sobre escalas de
tiempo cortas. Tienen ademéas buena sensibilidad de flujo (~ 0.5 % del Crab'
a 200 GeV en 50 horas), una energia umbral baja (< 100 GeV, que en el caso
de MAGIC alcanza 30-50 GeV), buena resolucién espectral (AE/E < 0.15),
una muy buena resolucién angular (< 0.1° para fotones individuales y menor
a 0.005° para localizar una fuente) y un gran campo visual (~ 3°).

Ademas de los telescopios Cherenkov basados en camaras y en la técnica
de iméagenes, existe otro tipo de instrumentos donde lo que se detecta es
la luz Cherenkov emitida por las particulas secundarias cargadas creadas
en la cascada, dentro de enormes tanques llenos de agua. Eventualmente,
también los rayos v pueden interactuar dentro del tanque para producir pares
electrén /positrén que luego emiten luz Cherenkov.

La emision Cherenkov en agua es eficiente debido al alto indice de refrac-
cién del medio. Como vimos, la luz Cherenkov se emite dentro de un cono en

la direccién de movimiento de la particula relativista; el angulo de apertura

'La nebulosa del Cangrejo (Crab nebula) es una nebulosa de viento de piilsar cercana
(1.9 kpc) y fue la primera fuente en ser detectada en rayos v de muy alta energia con
una significancia de més de 50 — en 1989 con el telescopio Whipple, ahora reemplazado
por VERITAS. En 2011, se observaron en el Crab flares en rayos v de GeV. No se ha
detectado variabilidad en la emisién gamma de muy alta energia, por lo que el Crab se
considera aun la fuente estacionaria mas brillante en este rango. Se la utiliza frecuentemente
como estandar y como referencia para reportar y comparar entre si la performance de los
detectores de rayos v de muy alta energia.
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[

Figura 8.6: Imagen del arreglo de telescopios HESS en septiembre de 2012. De
Wikimedia Commons, https://commons.wikimedia.org/wiki/File:H.E.
S5.5._II_Telescope_Array. jpg.

del cono depende del indice de refracciéon del medio. En aire (1, = 1.0003)
el angulo de apertura del cono de emisién es de ~ 1°, mientras que en agua
(Nagua = 1.33) es de ~ 41°. Que el cono de emisién sea tan grande en agua
permite detectar la emision de practicamente todas las particulas que entran
al tanque, mediante alguno de los varios tubos fotomultiplicadores instalados

en su interior.

Uno de los observatorios de rayos v que actualmente operan basados en
esta técnica es HAWC (High-Altitude Water Cherenkov Gamma-Ray Obser-
vatory), situado a 4100 m sobre el nivel del mar en el Parque Nacional Pico
de Orizaba, México. Es una colaboracién entre instituciones de los EEUU
y México. HAWC es el sucesor del observatorio Milagro, el primero de su
tipo, que operd hasta 2008 a mas de 2500 m de altura en Los Alamos, Nuevo
México.

HAWC esta compuesto por 300 tanques de 4 m de alto y 7 m de diame-

tro, muy cercanos entre si (ver Figura 8.7). Cada tanque contiene 4 tubos


https://commons.wikimedia.org/wiki/File:H.E.S.S._II_Telescope_Array.jpg
https://commons.wikimedia.org/wiki/File:H.E.S.S._II_Telescope_Array.jpg
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fotomultiplicadores en el fondo mirando hacia arriba. Puede detectar fotones
de hasta 100 TeV y la ubicacién a gran altura permite bajar el umbral de
deteccién hasta energias de 100 GeV. La direccién de arribo del rayo v se
reconstruye en base a la diferencia temporal en el disparo de los fotomulti-
plicadores. El rechazo de los eventos debidos a cascadas iniciadas por rayos
césmicos se realiza en base al patrén de fotomultiplicadores que se disparan
en todo el detector. Mas del 99 % de las cascadas hadrénicas son correcta-
mente rechazadas a £, > 3 TeV; este porcentaje aumenta a energias mayores
cuando se dispara mayor nimero de fotomultiplicadores. La resolucién angu-
lar de HAWC es de ~ 0.1° a > 10 TeV y mejora a energias mayores, lo que
lo hace comparable a los detectores de tipo IACT a las energias mas altas.
La resolucién en energia es sin embargo mas pobre — tipicamente del 50 %
para F, > 10 TeV. Una ventaja de este tipo de detectores frente a los IACT
es que pueden operar en forma continua, tanto de dia como de noche, y que

su campo de visual instantédneo es muy grande, ~ 15 % del cielo.

Figura 8.7: Imagen del observatorio HAWC en 2016. De https://www.
hawc-observatory.org/.


https://www.hawc-observatory.org/
https://www.hawc-observatory.org/
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8.2. Astronomia gamma espacial

8.2.1. 30 MeV < E, < 300 GeV

En este rango de energia se utilizan detectores en orbita basados en la
creaciéon de pares electron-positrén en interacciones de rayos v con materia. El
detector es el telescopio mismo y la superficie del detector es el area colectora.

Historicamente, el principal tipo de telescopio por produccién de pares ha
sido “la cdmara de chispas” (spark chamber). Los instrumentos més importan-
tes que utilizaron esta tecnologia fueron SAS-IT (1973), COS-B (1975-1982)
y EGRET a bordo del satélite Compton (1991-2000).

Los elementos basicos en una camara de chispas son:

» El rastreador (tracker). Su funcién es determinar la direccién de llegada
del rayo v a partir de las trayectorias de un par creado por él. En general
consiste en una serie de placas metélicas colocadas en paralelo en una camara
sellada y llena de gas a presion, de modo que el paso de un e o e~ deje una
estela de ionizacién. Las placas estan conectadas de forma tal que cuando una
particula cargada se mueve en la camara hay una diferencia de potencial entre
placas sucesivas. Al pasar la particula cargada e ionizar el gas, se produce
una chispa eléctrica entre placas. Las posiciones en las que se producen las

chispas permiten determinar el movimiento de la particula.

El gas que llena la cadmara suele ser una mezcla de neén y etano. Las pla-
cas pueden estar hechas de tungsteno. Las placas deben ser suficientemente
gruesas como para que un rayo 7y en el rango de energia de interés sea absor-
bido y cree un par e*, pero no tan gruesas como para que afecten en forma

+

significativa la trayectoria del par e* una vez creado.

El area efectiva y la resolucién angular del instrumento quedan determinadas

por la geometria de la camara de chispas.

» El disparador (trigger). El disparador activa la diferencia de potencial entre

las placas cuando la cdmara es atravesada por una particula cargada. En
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general se utilizan centelladores plasticos. La eficacia de los disparadores es

la que basicamente determina el campo visual del instrumento.

» El calorimetro. Su funcién es absorber los e* para asi medir su energia y
por tanto la del rayo 7 original. Su espesor debe ser de varios caminos libres
medios del electron en el material usado. El instrumento EGRET utilizaba
un cristal de Nal(T1) (ioduro de sodio).

» El escudo de anti-coincidencia (anticoincidence shield). Rodea al receptor
e indica el paso de particulas cargadas. Tiene, por el contrario, una seccién
eficaz muy baja para interaccién con rayos 7. Generalmente es un centellador
plastico monitoreado por fotomultiplicadores. Cuando los fotomultiplicadores
se disparan (indicando el paso de un rayo césmico) no se aplica una diferencia
de potencial a las placas y el evento no se registra. Esto permite eliminar
el ruido de fondo producido por rayos césmicos cargados (aunque no por

neutrones).

El instrumento mas importante que utilizé una camara de destellos fue
EGRET (Energetic Gamma-Ray Experiment Telescope), uno de los 4 detecto-
res del observatorio espacial Compton (Compton Gamma-Ray Observatory)
de NASA que funcioné con gran éxito entre 1991 y 2000. El peso total del
instrumento EGRET era de 1.9 toneladas y su éarea efectiva de 1600 cm?.
Operaba en el rango de energia 20 MeV — 30 GeV. Su campo visual cubria
~ 0.6 sr, con una resolucién en energia AE/E ~ 0.2. La sensibilidad en el

continuo era ~ 5 x 1078 g1

cm™? a energlas £, > 100 MeV — unas 10 ve-
ces mas sensible que instrumentos anteriores. Una caja de error tipica en la
localizacion de una fuente tenia un radio ~ 0.5°. EGRET fue el primer ins-
trumento con el que se completé un relevamiento (survey) del cielo en rayos
gamma por encima de 100 MeV. Detecté un total de 271 fuentes, dos tercios
de ellas no identificadas.

La principal limitacién de las camaras de chispas es que el contenido de

gas se agota y a medida que eso sucede el rendimiento del instrumento se va
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deteriorando. Los telescopios actuales que operan por creacion de pares uti-
lizan los mismos principios fisicos pero no usan camaras con gas (ver Figura
8.8). Esta tecnologia ha sido remplazada por la de detectores de silicio. Es-
tos son semiconductores que permiten medir el punto de interaccién de una
particula cargada con gran precision. La interaccién con la particula cargada
genera corrientes en el semiconductor. Esto permite una inmediata digitali-
zacion de la lectura del instrumento. Al no depender de chispas, el gas no es

necesario para rastrear el camino de las particulas.

Anticoincidence
Detector (background rejection)

[~ Conversion Foll

[T~ Particle Tracking
Detectors

Calorimeter
(energy measurement)

Figura 8.8: Esquema de la composicion y principio de funcionamiento de una
camara de chispas moderna como la del instrumento Fermi-LAT, que opera
sin gas consumible.

Los observtorios satelitales de rayos gamma Fermi (previamente llama-
do GLAST, operativo desde 2008) y AGILE (Astro-Rivelatore Gamma a
Immagini Leggero, operativo desde 2007) incorporan esta tecnologia. El ins-
trumento LAT (Large Area Telescope) a bordo de Fermi es un detector por
produccion de pares con tecnologia de silicio. El instrumento tiene 16 médulos
de conversién/rastreo de pares en una disposiciéon de 4 x 4 torres indepen-
dientes, cada una con su calorimetro. Las placas (18) de cada torre utilizan
tungsteno como elemento de conversién v — e* y luego tiras de semiconduc-
tores de silicio como trazadores. Cada torre mide 87.5 cm. Los calorimetros

estan hechos de CsI(T1) (ioduro de cesio). Todos los sistemas estdn rodeados
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por un escudo de anticoincidencia construido con un centellador plastico y
fototubos en miniatura para las lecturas. No hay elementos consumibles (gas)
en el instrumento. El peso total es de unas 3 toneladas.

LAT opera en el rango de energia entre 20 MeV y 300 GeV. El drea efectiva
supera los 8000 cm? con un campo visual de mas de 2 sr. Las caracteristicas
de este instrumento implican una mejora notable respecto de EGRET. La
sensibilidad a E, > 100 MeV es de 3 x 107® s7! ¢cm™? (para una fuente
puntual estacionaria después de un afio de observacién en modo survey), la
resolucion en energia tipicamente mejor al 15 % y la resolucién espacial entre
3.5° (100 MeV) y < 0.15° (>10 GeV).

8.2.2. 1 MeV < E, < 30 MeV

El coeficiente de absorcién de un rayo v en un medio material alcanza un
méaximo en el rango de 1 a 10 MeV. El mecanismo de interacciéon dominante es
el de la interaccion Compton directa: un rayo v es dispersado por un electron
y le transfiere parte de su energia a este. El rayo ~ original pierde energia
y altera su direcciéon de propagacion. La energia FY{ transmitida al electron
y la energia E, del fotén incidente se relacionan con el dngulo de dispersion

del fotén como
EZ(1 — cos®)

E. (1 —cosf) + mec*

E¢ = (8.6)

Un esquema de un detector que utiliza la técnica Compton se muestra
en la Figura 8.9. Consiste de dos planos de deteccion P, y P»,. En el pri-
mer plano hay un detector-dispersor (donde el rayo gamma interacciona por
efecto Compton) y en el segundo un detector-absorbente (donde el fotén dis-
persado es absorbido). Las posiciones de las interacciones y la pérdida de
energia del foton en cada plano detector se miden para estimar la energia y
direccién de arribo del rayo gamma. Ambos detectores estan separados por
una distancia d ~ 2 m. El detector P, estd hecho de un material de bajo Z

(ej. un centellador organico) mientras que P, estd hecho con materiales de
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alto Z a fin de facilitar la absorcién (ej. Csl o Nal).

La determinacién de Ef y E§ permite obtener £, y 0:

Eszf‘i‘E;

1 1 (8.7)
— —_ 2 —_— —
6 = arc cos [1 MeC <E§ Ef—i-ES)}

Sin embargo, esto no es suficiente para determinar la direccién de llegada
del rayo v original en forma univoca. Hay todo un cono de posibilidades (ver
Figura 8.9). Esto hace que la resolucién angular del instrumento no sea muy

buena. El primer telescopio Compton que se construyd en 1973 tenia una

resoluciéon angular de solo 30°.

Cosmic
Source

Compton Cone

Incident
Gamma
Photon

Compton Scatter

Organic
Liquid
Scintillator

Scattered

Gamma

Photon
Inorganic o _
Crystal ‘k; Photo-electric
Scintillator | Absorption

Figura 8.9: Esquema del funcionamiento de un telescopio Compton. La posi-
cién de la fuente queda acotada al cono de semi-apertura 6 (Compton cone).
Figura de Bloser & Ryan (2008), disponible online en http://spie.org/
newsroom/1058-new-materials-advance-gamma-ray-telescopes?SS0=1.

COMPTEL, instrumento a bordo del observatorio Compton, logré me-

jorar sustancialmente la resolucién angular hasta ~ 1.25° a 10 MeV (3.5°


http://spie.org/newsroom/1058-new-materials-advance-gamma-ray-telescopes?SSO=1
http://spie.org/newsroom/1058-new-materials-advance-gamma-ray-telescopes?SSO=1
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a 0.5 MeV). En COMPTEL los planos de deteccién, compuestos de varios
modulos, eran monitoreados por el PMT lo que permite fijar los puntos de
interaccién dentro de un circulo de solo 2 cm y de alli se obtiene una me-
jor caracterizacion del angulo de dispersion. La determinacion univoca de la
direccion de llegada del rayo v puede lograrse midiendo la direccion de movi-
miento del electrén que absorbe la energia Ef. Ciertos materiales organicos
permiten estas determinaciones.

e-ASTROGAM es un proyecto de observatorio espacial que, de materia-
lizarse, explorara el cielo en el rango de energias de 0.3 MeV (pudiendo llegar
hasta decenas de keV) a 3 GeV — ain pobremente estudiado. Contard con
una sensibilidad uno o dos 6rdenes de magnitud superior a los instrumentos
predecentes (COMPTEL, EGRET) para energias < 100 MeV en el conti-
nuo, y una muy buena resoluciéon angular del orden de ~ 0.15° a 1 GeV.
Ademds podra detectar lineas de emisién en rayos gamma (la linea de ani-
quilacién electrén-positrén y lineas de desexcitacién nuclear, por ejemplo) —
también con una sensibilidad superior a otros espectrometros existentes como
SPI-INTEGRAL. Otra caracteristica muy interesante de e-ASTROGAM es
que podra medir polarizacién a energias de MeV tanto en fuentes estaciona-
rias como transitorias, lo que permitira obtener informacién valiosa sobre la
geometria de los campos magnéticos en las fuentes gamma. e-ASTROGAM
contard con la doble capacidad de detectar eventos tanto de dispersion Com-
pton (0.15 — 30 MeV) como de produccién de pares (10 MeV — 3 GeV) en un
unico detector, compuesto por un rastreador de tiras de Si, un calorimetro y

un escudo anti-coincidencia.

8.2.3. E,<1MeV

A bajas energias el efecto fotoeléctrico es la interacciéon dominante de fo-
tones con materia. Para detectarlos se utilizan distintos tipos de centelladores
en los telescopios (Figura 8.10). Un centellador consiste de un material que

convierte en luz parte de la energia perdida por ionizacién por una particula
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cargada. Se suele acoplar con un instrumento fotoeléctrico que convierte la
luz en una senal eléctrica. Los materiales centelladores pueden ser organicos

(incorporados a plasticos) o cristales inorganicos como Nal o Csl.

Photocathode

Focusing electrode  Photomultiplier Tube (PMT)
lonization track /

%
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High energy | 4
photon
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electron electrons
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Figura 8.10: Esquema de un centellador acoplado a un tubo fo-
tomultiplicador en un detector de rayos gamma de baja energia.
De Wikimedia Commons, https://commons.wikimedia.org/wiki/File:
PhotoMultiplierTubeAndScintillator. jpg.

El principal problema de estos detectores es la contaminacién de la senal
por eventos disparados por rayos césmicos. Una forma de aliviar el problema
es utilizar un escudo activo, formado por centelladores, que indican cuando
pasa a través de ellos una particula cargada. Los eventos disparados en el
detector principal se descartan.

La direcciéon de arribo de los rayos v suele determinarse a través del
uso de colimadores. Estos son opacos a los rayos v y su geometria permite

determinar un rango de angulos de llegada para los rayos 7.

8.3. Emision difusa y deteccion de fuentes pun-

tuales

La interaccién de los rayos césmicos con el medio interestelar de la Galaxia

produce emision gamma difusa. Toda fuente discreta debe ser detectada sobre


https://commons.wikimedia.org/wiki/File:PhotoMultiplierTubeAndScintillator.jpg
https://commons.wikimedia.org/wiki/File:PhotoMultiplierTubeAndScintillator.jpg
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este fondo. Se aplican dos técnicas basicas para remover la contaminacién del
fondo difuso.

Una es la llamada técnica on/off. Consiste en observar alternativamente
en direccion a la supuesta fuente y luego a una regién cercana libre de fuentes.
El resultado de esta tltima observacion se sustrae de la primera a fin de
determinar el flujo real de la fuente. El problema de esta técnica es que la
radiacién de fondo dista de ser uniforme y una mala eleccién de la regién off
puede introducir errores considerables.

La otra técnica consiste en hacer un modelo tedrico del fondo que se sus-
trae a las observaciones. El modelo tiene como entradas las distribuciones de
gas y polvo en la Galaxia, asi como campos de radiacién. Se calcula entonces,
utilizando todos los procesos radiativos relevantes, la distribucion de emisién
7 resultante, que serd una funcién de E., [ y b (energfa de los fotones, longitud
y latitud galéctica, respectivamente). El modelo de emisién difusa se sustrae
sistematicamente de todas las observaciones realizadas con el instrumento a
fin de identificar fuentes discretas. El problema de esta técnica es que si el
modelo es incompleto (por ejemplo si no incluye alguna clase de material que
no es facilmente trazable por las observaciones disponibles a otras longitudes
de onda) entonces se pueden generar fuentes espurias.

Una técnica alternativa, similar a la on/off es la llamada de ocultacién.
En esta técnica se utiliza un ocultador hecho de algiin material pesado como
ser Pb para “tapar” la fuente del campo visual. Se miden entonces los fotones
que llegan del fondo. Luego, la fuente se descubre y se vuelve a medir. El
espectro de la fuente se obtiene sustrayendo ambos espectros. En algunos
casos, el ocultador se mueve hacia delante y hacia atras produciendo una
modulacién de la senal. De los cambios en la modulacién pueden inferirse
cambios en el fondo, especialmente si el instrumento se estd moviendo. Esta

técnica de modulacion se llama “chopper technique”.



Capitulo 9
Fuentes de rayos v

Llamamos fuente de rayos v a un sistema astrofisico que emite una frac-
cion significativa de su luminosidad electromagnética a energias mayores que
0.5 MeV. Las fuentes de rayos v pueden clasificarse en 2 grandes grupos:
pasivas y activas.

Las fuentes pasivas son simplemente “blancos” para flujos de particulas
relativistas originadas en una regién diferente. Las fuentes activas, por el
contrario, aceleran particulas hasta velocidades relativistas y la interaccién
de estas particulas con los diferentes campos (materiales o electromagnéticos)

locales da lugar a la radiacién ~.

9.1. Fuentes pasivas

Las fuentes pasivas pueden ser, a su vez, de dos tipos: difusas o discretas.
Las fuentes difusas estan formadas por un medio extendido y de baja
densidad que es atravesado por rayos césmicos. Observacionalmente, la fuen-
te difusa mas importante es el medio interestelar acumulado sobre el plano
de la Galaxia. La irradiacién de este material (bédsicamente H, més trazas
de elementos mas pesados como He y material molecular como CO y pol-

vo) produce emisién v de origen hadrénico a través de interacciones pp. La
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existencia de esta emision fue predicha por Hayakawa a principios de los
anos 1950, poco tiempo después del descubrimiento del pién. La intensidad
de esta emision dependera de la densidad del medio y de la densidad local
de los rayos césmicos. La emisién muestra un fuerte gradiente de intensidad
hacia bajas latitudes galacticas, donde se concentra la mayoria del gas. Es-
ta emision es la contribucién mas importante al fondo difuso detectado por
varios instrumentos y debe sustraerse a fin de detectar las fuentes galacticas

discretas.

Si escribimos

L gy(7)
67(7') - H(F) ) (91)

donde n es la densidad del medio y ¢,(7) la emisividad por decaimientos de

7% en la direccién 7, el flujo total recibido a una distancia d sera:

1 3
P= o [ e &, (9.2

donde la integral se extiende sobre toda la regién donde se distribuye el gas. Si
llamamos €, ¢ a la emisividad local (en la vecindad del Sol), podemos escribir:
wCI‘
R RPN R (9.3)
6'y,[) wcr,O

donde w,, es la densidad de energia de los rayos césmicos, que localmente

vale
Wero ~ 1 eV em™. (9.4)
Luego
1 3
F’Y ~ m//ﬂsE’y’on(ﬁ dr. (95)

De aqui que, si se conoce la distribucién de densidad del medio y su distancia
(por ejemplo a través de observaciones radioastronémicas) puedan hacerse

inferencias sobre la distribucién de los rayos cdsmicos en la Galaxia.

Sin embargo, la contribuciéon del decaimiento de piones neutros no es la
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Unica a la emision difusa total. La interaccién de la componente lepténica
de los rayos césmicos con el gas interestelar también puede producir radia-
cién por Bremsstrahlung relativista. Ademas, la interaccion de estas mismas
particulas con la radiacién césmica de fondo a 2.73 K puede resultar en la
produccion de rayos «v. De aqui que deban desarrollarse modelos muy detalla-
dos para hacer una reproduccion confiable de la emisién difusa de la Galaxia.
Estos modelos deben contar con una descripcién cuantitativa detallada de
la distribuciéon de materia en la Galaxia y con modelos adecuados de los
diferentes campos radiativos (que ademas de la radiacion de fondo césmica
incluyan campos infrarrojos y de luz estelar).

Las fuentes pasivas discretas estan formadas basicamente por medio in-
terestelar altamente estructurado. En particular, pueden ser fuentes discretas
nubes moleculares masivas, nubes de polvo, o incluso nubes mas pequenas

ubicadas localmente o préximas a aceleradores de rayos cosmicos.

Si la densidad de una de tales nubes es aproximadamente constante:

Mcl €y
~Y
T my, 4rd?’

(9.6)

donde hemos asumido que la nube esta formada principalmente por H y M

es la masa total que es irradiada por los rayos césmicos. Si €, ~ kg€, 0,

1 My
~ RS €&y o
T 42 R my

9.7)

Luego, podemos escribir:

ny _9 Mc] d - wCI‘O
By (820 Yy s
cm~2 g7t (1000 M®> (kpc) "S\evem—3/) ™M (98)

donde 14 es un factor que tiene en cuenta la presencia en el medio de ele-

mentos mas pesados que el H.

De la Ec. (9.8) se observa que si kg ~ 1 la mayorfa de las nubes mole-
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culares no serfan detectables para instrumentos como EGRET (sensibilidad
~ 107® em™? s7') a menos que 1) estén muy cerca 6 2) haya un acelerador
cerca de tal forma que kg > 1.

Este ultimo caso se puede dar si la nube esta cerca de una fuente activa
como ser un remanente de supernova o un microcuasar, objetos capaces de
producir rayos cosmicos que se difunden por el medio. Es interesante notar
que hay una acumulacién de fuentes de rayos v en regiones de formacion
estelar conocidas como asociaciones OB. En estas asociaciones hay objetos
jovenes que pueden acelerar particulas (pulsares, microcuasares, remanentes
de supernova) y nubes que pueden ofrecer blancos pasivos a las particulas
relativistas que en estas regiones tienen una densidad de energia mayor que
la usual (kg > 1).

Como los campos magnéticos en las nubes moleculares son mayores que
en el medio interestelar, una vez que los rayos césmicos penetran en ellos
pueden quedar atrapados alli, con tiempos de difusién muy largos, lo que

aumenta la densidad de particulas relativistas en su interior.

9.2. Fuentes activas

Las fuentes activas de rayos v son aquellas que son aceleradoras eficientes
de particulas relativistas y, al mismo tiempo, ofrecen campos adecuados para
que estas particulas interaccionen y emitan radiacion . Podemos dividir a
las fuentes activas en dos grandes clases: acretantes y no acretantes.

Entre las no acretantes podemos incluir a los pulsares aislados, los re-
manentes de supernova y los sistemas binarios de estrellas tempranas con

vientos en colision.

Pulsares
Fuentes activas no acretantes galacticas { Remanentes de supernovas

Binarias con colisién de vientos
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Todas estas fuentes son galdcticas. Entre las extragalacticas podemos men-
cionar a las galaxias starburst, a los cumulos de galaxias y a las galaxias

normales.

Galaxias eruptivas (starbursts)
Fuentes activas no acretantes extragalacticas ¢ Cumulos de galaxias

Galaxias normales

Las galaxias normales son fuentes débiles. Emiten, como nuestra Galaxia,
radiacién difusa que debido a su distancia puede aparecer como emision dis-
creta en el campo visual de un instrumento. Tal es el caso de la Gran Nube de
Magallanes, detectada por EGRET. Como las galaxias normales son fuentes

débiles, solo las mas cercanas pueden ser detectadas con la tecnologia actual.

Los starbursts o galaxias eruptivas son galaxias con episodios de formacién
estelar masiva. Estan llenas de gas y se espera que en ellos la densidad de rayos
cosmicos sea alta. De aqui que puedan ser fuentes de rayos ~ significativas.

Entre las mas cercanas, NGC 253 ha sido detectada por CANGAROO II y
M83 y Arp21 probablemente lo sean por Fermi.

Discutiremos ahora algunas de las fuentes galacticas no acretantes, en

particular los pulsares, los remanentes de supernova y las binarias tempranas.

9.2.1. Ptlsares

Hemos visto ya que los pulsares generan diferencias de potencial que per-
miten acelerar particulas hasta altas energias. Si O-B<0el campo eléctrico
sobre el polar cap del pulsar se dirige siempre hacia afuera de la estrella.
A diferencia de los leptones, los iones pueden estar firmemente aferrados a
la superficie formando una red cristalina. En cambio, los positrones pueden
ser libremente acelerados. Estos se mueven a lo largo de las lineas de campo

sufriendo pérdidas por radiacién de curvatura. Si el factor de Lorentz de los
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positrones es 7., entonces

dve 2 € [\,
At~ 3mec? (E) T (59)

R 1/2 p 1/2
R. ~ 107 [ —— — 9.10
(1 cm) (1 S) ’ (9.10)

es el radio de curvatura. Esta energia se emite en fotones 7 que inician una

donde

cascada electromagnética a través de la reaccion:

Y+ B — et +e . (9.11)

Los positrones son acelerados a su vez hacia fuera del pulsar, producien-
do nuevos fotones v y més pares e*. Los electrones son acelerados hacia la,
superficie donde impactan produciendo un calentamiento que resulta en la
emision de rayos X térmicos. La interaccién de estos rayos X con los fotones
~ producidos por los electrones al moverse hacia el pulsar sobre las lineas de
campo da lugar a pares sobre la superficie, de donde salen los positrones ori-
ginalmente acelerados. La situacién puede esquematizarse como se muestra
en la Figura 9.1. Los rayos « finalmente se escapan formando un cono con
centro en el momento dipolar magnético. Ademas de esta emision no isotré-
pica, puede haber emision de rayos 7 en el viento del pulsar y en la llamada

nebulosa sincrotrén, como se muestra en la Figura 9.2 .

Como el pulsar esta en rotacion, si {2 no es paralelo a ji en el sistema del
observador, la emisién aparece pulsada. El periodo de pulsacion es igual al

periodo de rotacion P.

La cascada electromagnética produce un aumento del niimero de pares,
que son eyectados a lo largo de las lineas de campo abierto formando el viento
del pulsar. Una parte significativa de la energia, sin embargo, escapa en forma

de rayos 7.
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Figura 9.1: Produccion de pares en la magnetosfera de un pulsar.

El nimero de pares creados depende de las caracteristicas del sistema
y los pardametros particulares asumidos, pero tipicamente la multiplicidad
(nimero de secundarios producidos por cada leptén primario inyectado) es

k ~ 10% — 103. El ntimero de pares eyectados por unidad de tiempo es

. KV kO2BgR? K Bs P\ 2
N =20 =5 97 %103 [ — - -1 (9.12
e eC 10 (103) (1012G> (1s> s, (942)

y por tanto la luminosidad total es:

2 —2
a3 [ MeC K Bg P _1
Ltotal ~ 2.7 x 10 Y (E) (1—03) (1012 G) <1—S) ergs . (913)

Para v ~ 1000, k ~ 103, Bs ~ 102Gy P ~ 0.1 s se tiene Lita ~ 1032 erg s71.

Para hallar la fraccién de esta luminosidad que se emite en rayos v, con-
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Radiation from a Pulsar-wind-nebula complex

Pulsar
R,0,X

Interstellar medium

Y

Figura 9.2: Existen tres regiones de radiaciéon no térmica asociadas con la
emision por pérdida de energia rotacional en una estrella de neutrones. La
primera region corresponde al pulsar y su magnetodsfera, hasta el cilindro
de luz. Esta emisién es periédica (pulsada). La segunda regién corresponde
al viento del pulsar, cuya emision es debida principalmente a dispersiones
Compton inverso de los e~ relativistas. Por tltimo la nebulosa sincrotron,
donde las particulas son re-aceleradas en el choque entre el viento y el medio
interestelar. De Aharonian & Bogovalov (2003).
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sideramos:

e AV

mec?

Yo = (9.14)

Luego, la dependencia de « con la distancia al centro de la estrella sera

(integrando la ecuacién diferencial para 5):

(r) =10 [1 - 262 0% 1, (L)} o (9.15)

mec3

Como las particulas escapan mas alla del cilindro de luz:

c
Yfinal = ’Y(Rcl)a Rcl = 5 (916)
Luego, la luminosidad en rayos ~ sera:
Ly~ 20 dinaly . (9.17)

Yo

Esto resulta del orden de 103! erg s~! para pilsares con P ~ 0.1 s. Debido a la
dependencia con P~2, pulsares mas rapidos pueden ser significativamente més
luminosos. Modelos mas complejos implican gaps electrostaticos en regiones
cercanas al cilindro de luz. Son los modelos de outer gap.

Los diferentes instrumentos del satélite Compton han identificado 7 pul-
sares que emiten en rayos 7y, y hay varios candidatos méas. En la Tabla 9.1
se dan las principales caracteristicas de estos objetos. En dicha tabla, n es
la eficiencia en la produccién de rayos v (L./ 7_"), 7 la edad del pulsar, d su
distancia, Fg el flujo de energia medido en la Tierra y Lyg la luminosidad a
altas energias. Se observa que los periodos estdan comprendidos entre 0.033 s
(Crab) y 0.237 s (Geminga). Las luminosidades en rayos 7 pueden llegar,
como en el caso de Crab, a 5 x 10% erg s~

En la Figura 9.3 mostramos los pulsos de la emisién, a diferentes longi-
tudes de onda. Como puede verse, en rayos «y es comun una estructura doble

del pulso que puede deberse a un efecto de apantallamiento de la radiacién
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Nombre P T E Fg d Lyg i
() (Ky) (erg/s) (erg/cm?’s) (kpc) (erg/s) (E>1eV)

Crab 0.033 1.3 45 x 10%® 1.3 x 1078 2.0 5.0 x 10% 0.001
B1509—58 0.150 1.5 1.8 x 103 88 x 1071 44 1.6 x 10% 0.009
Vela 0.089 11 7.0 x 10 9.9 x 107 0.3 8.6 x 103 0.001
B1706—44 0.102 17 3.4 x10% 1.3 x107° 2.3 6.6 x 103 0.019
B1951+32  0.040 110 3.7 x 103 43 x 10719 255 25 x 10*  0.007
Geminga 0.237 340 3.3 x 10 39x 107 0.16 9.6 x 10* 0.029
B1055—52 0.197 530 3.0 x 103 29 x 107 0.72 1.4 x 10* 0.048
B1046—58 0.124 20 2.0 x 10% 3.7 x 10719 27 2.6 x 10% 0.013
B0656+14 0.385 100 4.0 x 10** 1.6 x 107 0.3 1.3 x 103 0.003
J0218+4232 0.002 460,000 2.5 x 10% 9.1 x 107 2.7 6.4 x 10% 0.026

Tabla 9.1: Resumen de las propiedades de algunos candidatos a pilsares de
rayos 7.

dentro del cono de emisién en el polar cap o a efectos asociados a la pre-
sencia de un gap exterior. El pulsar Geminga fue descubierto primero como
una fuente de rayos v no identificada y muy luego se hallaron pulsos en su

emision.

La existencia de estas pulsaciones indica que la fuente es un objeto com-
pacto en rotacion. Sobre escalas de tiempo largas, sin embargo, los pilsares
no parecen ser variables. Por ello se los suele usar como poblaciéon de com-

paracion para estudiar la variabilidad de otras fuentes de rayos ~.

Los espectros de los pilsares de rayos v muestran diferentes contribucio-
nes: emision no térmica de origen coherente en radio, emisiéon de rayos X
térmica (proveniente de la superficie) y emisién no térmica incoherente en
rayos ; ver Figura 9.4. La mayor parte de la luminosidad es producida en

rayos vy.
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Figura 9.3: Curvas de luz de pulsares en distintas bandas de observacién.
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Figura 9.4: Distribucién espectral de la emisién de algunos prlsares
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9.2.2. Remanentes de supernovas

Como hemos visto, los remanentes de supernova pueden acelerar parti-
culas cargadas hasta velocidades relativistas por medio del mecanismo de
Fermi. Se trata de un proceso de aceleracion difusivo que lleva a una ley de

potencias en la distribucién de las particulas:
n(E)dE = KE™"dE [n] =cm™. (9.18)
El flujo isotrépico de estas particulas es:
I(E)=—n(E) [I]=cm ?erg 's tsr . (9.19)

Estas particulas, ya sean electrones o protones, pueden interaccionar con el

material barrido por la explosiéon de supernova produciendo rayos .

Consideremos un remanente de unos 10 pc de radio que se expande en
un medio que originalmente tenfa una densidad n = 0.1 cm~3. El material

desplazado por la onda de choque sera:

4 4 ;
N = §R3n ~ %(3 x 101)? x 0.1 ~ 10 particulas. (9.20)

Si se trata de un medio formado por H:

M ~ Nm,, ~10° x 1.67 x 107* g ~ 2 x 10% g ~ 100M,. (9.21)

Si el remanente estd a una distancia d:

- M d o _
Fro_9,(E > 100 MeV) ~ 1071° (100M®> (kpc) ksem 2sTh (9.22)

Vemos que para un remanente a 2 kpc se precisa kg > 200 a fin de que sea

detectable por un instrumento como EGRET. Si el remanente, por el con-
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trario, se encuentra en un medio denso (n > 1 cm™?), estd en interaccién con
alguna nube molecular o es muy cercano, puede ser detectable. Un ejemplo
de remanente con emisiéon y de posible origen hadrénico es RX J1713-39,
detectado por EGRET y HESS.

En remanentes no muy brillantes en radio (emisién producida por la radia-
cién sincrotrén de leptones relativistas), se espera en general que la emisién de
origen hadronico domine sobre el Bremsstrahlung relativista. Por otro lado,
en remanentes jovenes, con alta densidad de rayos césmicos que se expanden
en un medio no muy denso, la interaccién Compton inversa con fotones del
CMB (a 2.73 K) puede ser dominante. Este parece ser el caso de SN 1006.

En esquema de la Figura 9.5 ilustra los diferentes mecanismos y regiones

de emision de un remanente que se encuentra interaccionando con una nube

molecular.

Synchrotron radiation

™ .

Y “’11 A | SNR Shock front

protons, electrons

Molecular cloud

Figura 9.5: El remanente de supernova puede alcanzar una nube molecular
cercana y fotones v pueden producirse via interacciones pp entre los protones
acelerados en el remanente y el material de la nube.

Hay 22 fuentes v en el tercer catdlogo EGRET que coinciden posicional-
mente con remanentes de supernovas conocidos. La significancia estadistica
de este resultado es de 5.70, lo que sugiere que no todas esas coincidencias
son fruto del azar. Adicionalmente, en el tercer catdlogo Ferm: esta lista

asciende a cerca de 70 fuentes.
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9.2.3. Binarias de estrellas tempranas

Estos sistemas estan formados por estrellas tempranas como ser Wolf-
Rayet o estrellas O, las cuales tienen fuertes vientos. Los vientos colisionan
formando una regién delimitada por dos ondas de choque que pueden acelerar
particulas hasta velocidades relativistas. Los electrones se enfrian entonces a
través de radiacion sincrotrén en radio (puede llegar hasta el IR o el 6ptico),
que es detectada en muchos casos. Como las estrellas emiten mucha radiacion
electromagnética (con un pico en el UV) los electrones se enfrian también por
interacciones Compton inverso. Estos tltimos fotones caen en el rango X-.
Los protones acelerados en la region de colisiéon de vientos también pueden

0: este proceso puede ser eficiente si

producir rayos 7y por decaimiento de
los vientos son lo suficientemente densos, o si los protones logran difundirse
hasta la base del viento. La situacion general se ilustra en la Figura 9.6 para
un sistema WR 4+ O. La tnica binaria con colisién de vientos que se ha
confirmado que es una fuente de rayos v y rayos X no térmicos es n-Carinae,
aunque este sistema no tiene emision sincrotron observable puesto que dicha
radiacién es autoabsorbida en la fuente. Un ejemplo de binaria con colision

de vientos, emisién no térmica en radio y posible emision v es HD 93129A.

9.2.4. Nicleos galacticos activos (AGNN)

Trataremos ahora de fuentes activas acretantes. Veremos primero el caso
de los ntcleos galacticos activos, que fueron las primeras fuentes extragalac-
ticas de rayos 7 en ser identificadas. La primera fuente de esta clase fue el
quasar 3C273, detectado por el satélite CosB en la década de 1970. En la
Figura 9.7 se muestran los componentes basicos de un AGN.

Los ntcleos galacticos activos presentan emision electromagnética a lo
largo de todo el espectro, desde radio hasta, en muchos casos, rayos v (ver
Figura 9.8). De hecho, los blazares —un tipo de AGN con jets apuntando

hacia el observador— son las fuentes de rayos v m&s numerosas del tercer
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Viento Frente de choque

N

-

/ L \ , Estrella O

Region de aceleracion

Figura 9.6: Sistema binario de dos estrellas de gran masa. En la regién de co-
lisién de los vientos estelares se genera un frente de choque donde se aceleran
particulas.

catalogo Fermi. Las distancias determinadas a través del corrimiento cos-
molégico al rojo de sus lineas espectrales y los flujos observados permiten
inferir luminosidades gigantescas (> 10* erg s7!). Al mismo tiempo suelen
presentar variabilidad muy rapida lo cual implica que la regiéon de emision
es extremadamente compacta. Resulta natural entonces suponer que la acre-
cién de materia sobre un objeto compacto (por ejemplo, un agujero negro

supermasivo con M ~ 1077!% M) es responsable de la emision.

Para que la acrecién esférica de un gas sobre un objeto se mantenga, la
atraccion gravitatoria debe superar la presion de radiacién:
orL _ GMm,

| Fraa| < |Fgra"| I Arrer? = 72

, (9.23)

donde M es la masa del objeto compacto y L su luminosidad y se asumi6 un

gas de H. Luego,

< 47 ¢ mpM'

L (9.24)

ar

La luminosidad a la cual la acreacién se detiene se denomina luminosidad de
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SSRQ

FR II (NLRG)

FR I (NLRG
( ) .

—_— Seyfert 2

Figura 9.7: Modelo estdndar de AGNs. En la figura se se nalan las distintas
fenomenologias observadas (que corresponden a distintos dngulos de obser-
vacién) de acuerdo al modelo de Unificacién
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Figura 9.8: Espectro observado y tedrico del blazar 3C 271.

Eddington:

drG cm, 46 M 1
— M ~13x10 —_— . 9.25
p- X 10° 3. erg s (9.25)

Asociada a esta luminosidad puede definirse la tasa de acrecién de Eddington:

Lggqa =

L Edd
c2

M = ~0.23 (&) Mg yr". (9.26)
Ahora bien, algunos AGNs presentan luminosidades mayores que la de
Eddington. Esto se interpreta como un indicio de la anisotropia de la emisién.
De hecho, observaciones con interferémetros de radio muestran que la emision
no térmica forma jets o “chorros” que emanan de la fuente central.
La energia potencial de una masa m a una distancia r de la masa central

M es: oM
U=== . (9.27)

La tasa a la cual la energia potencial de la materia en acrecién es convertida
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en radiacion es: )
daU  GMdm GMM

N~ — = 2
dt roodt ro (9.28)

L

donde M es la tasa de acrecién sobre el objeto compacto. El radio de Sch-

warzschild de un agujero negro de masa M es:

_2GM

2

Rg

M
~3x1w3< )Cm. (9.29)

C ].08 M@

El radio de Schwarzschild indica la posicién de la superficie que separa el
interior del agujero negro del resto del Universo. La ultima orbita estable
alrededor del agujero esta a 3Rg, por tanto la energia liberada por la materia

acretante es: . .
- GMM _ GMM 1

L = ~ =
3Rs GGM/02 6

M2, (9.30)

La eficiencia del proceso, por tanto, es mucho mayor que la de procesos
termonucleares. De hecho, la eficiencia radiativa real es un poco menor ya
que por el teorema virial, la mitad de la energia va a calentar el gas y la otra
mitad es radiada. Luego

L~0.1Mcd& (9.31)

La energia radiada se emite segtn la ley de Wien:

 GMM
2

L

= 2nr’oT?, (9.32)

donde o es la constante de Stefan-Boltzmann. Luego,

S\ 1/4
nm:<GMM) | (9.33)

dors

Si la materia tiene momento angular formara un disco alrededor del objeto
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compacto. En este caso es posible demostrar que:

T(r) = {3;% [1 - (R)/] }1/4, (9.31)

donde Rj;, es el borde interno del disco de acreciéon. A cada r el disco radia

COImo un cuerpo negro:

3

v
B, (T . 9.35
(T) o exp(hv/kKT) — 1 (9.35)
El espectro total se obtiene integrando sobre la superficie del disco:
Rout
I(v) = / B,(T()) r dr. (9.36)
Rin

Un espectro tipico se muestra en la Figura 9.9. No entraremos aqui en detalles
de la emision de los discos de acrecién y los diferentes modelos existentes.
Basta decir que estos modelos permiten reproducir de forma razonable la

emision térmica (desde el éptico a los rayos X suaves) que presentan los
AGNs.

A energias més altas la emision puede tener una componente debida a
Comptonizacién térmica pasando luego a ser no térmica y dominada por los

jets.

El mecanismo de produccién de los jets no estd claramente establecido.
Es muy probable que los campos magnéticos asociados al disco de acrecién
jueguen un papel importante en el lanzamiento y la colimacion del plasma
relativista. El fluido puede comenzar como un plasma térmico que se mueve
a velocidades relativistas macroscopicas. Ondas de choque pueden entonces
transformar la energia cinética macroscopica en energia de las particulas,
que al volverse relativistas se enfrian por radiacion sincrotrén e interacciones

Compton inverso. Los fotones blanco para estas ultimas interacciones pueden
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Figura 9.9: Espectro tipico del disco de acrecion delgado, en funcion de la
frecuencia.

ser los propios fotones sincrotron, o fotones de fuentes externas como el disco
o radiacion reprocesada en nubes que orbitan cerca del objeto compacto (ver
Figura 9.10). Las nubes mds cercanas se encuentran en la llamada region de
lineas anchas (broad line region, BRL). Se trata de nubes que se mueven a
velocidades ~ 5000 km s™! en el campo gravitacional del objeto compacto.
Mas lejos hay una region de lineas angostas (narrow line region, NRL), mas

lentas.

Si el jet tiene contenido hadrénico, rayos v se pueden producir por reac-
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Figura 9.10: Diagrama (fuera de escala) de la regién central de un AGN.

ciones del tipo
v+
/
p+y —p+ 7

p+y —n+ 7t (9.37)

N\
wt+ v

p+y —p+ 7+

donde los fotones blanco para la reaccion original pueden venir de una corona
formada por un plasma muy caliente (7" ~ 10° K) alrededor del agujero negro.
Este plasma, que probablemente es calentado por procesos de reconexién
magnética, se enfria por Comptonizacion de los fotones mas frios del disco
produciendo rayos X que pueden interaccionar con protones relativistas para
producir piones. El decaimiento de estos piones lleva a rayos v y a cascadas

electromagnéticas. También es posible que un haz de protones interaccione
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con una nube molecular y se produzcan rayos v a través de reacciones:
p+p—p+p+ 7w

70 — v+ (9.38)

El contenido de materia de los jets de los AGNs, sin embargo, no esta clara-

mente establecido. Podria tratarse de un fluido formado por e~ y e relativis-

tas, por e relativistas y e~ y p frios, o por una mezcla de estas posibilidades.

9.2.5. Microcuasares (Mqs)

Los llamados microcuasares fueron descubiertos en la década de 1990. Se
trata de sistemas binarios formados por una estrella y un objeto compacto
(agujero negro o estrella de neutrones). Si la estrella es de la secuencia prin-
cipal de baja masa, hablamos de Mqs de baja masa. Si la companera es en
cambio una estrella temprana de gran masa, se habla de Mqs de alta masa.
Un esquema de las principales componentes de un Mq y su contribucién al
espectro radiativo de la fuente se muestra en la Figura 9.11.

Las caracteristicas definitorias de estos sistemas son que la materia de la
estrella se acreta sobre el objeto compacto formando un disco de acreciéon
que emite en rayos X, y que sobre el eje de rotacién del sistema se forman
y coliman jets relativistas que pueden ser detectados en radio debido a su
emision sincrotréon. Vemos, entonces, que en su morfologia general los Ms son
versiones a escala reducida de los quasares extragaldcticos, como se aprecia
en la Figura 9.12.

Los Mgs se observan en distintos estados espectrales en rayos X; ver Fi-
gura 9.13. Los dos estados mas caracteristicos que pueden observarse en la

mayoria de las fuentes son:

1. El estado dominado “térmicamente”, conocido como estado high-soft. Se

caracteriza porque la distribucion espectral de energia tiene un claro pico a
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Figura 9.11: Diagrama de las distintas componentes de un microcuasar. El
sistema binario estd formado por un objeto compacto (agujero negro o estrella
de neutrones) que acreta material proveniente de la estrella companera (por
vientos y/o a través del derrame del 16bulo de Roche), formando un disco
de acrecién y una corona. La energia potencial de acrecion es convertida en
radiacién y energia mecéanica del jet, el cual emite desde frecuencias de radio
hasta, en algunos pocos sistemas, los rayos . De Fender & Maccarone (2004).
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Figura 9.12: Similitudes, a diferentes escalas, entre un quasar y un microcua-
sar . De Mirabel & Rodriguez (1998).
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energias de ~ 1 keV. Esta emisién se interpreta como originada en el disco
de acrecién y puede aproximarse por un cuerpo negro con temperaturas tales
que kT ~ 1 keV. En este estado, ademas, se observa una contribuciéon no
térmica débil en forma de ley de potencia con un espectro muy blando (indice
espectral ny, oc B~ con T' < 2). Esta componente se cree originada en una
corona de plasma caliente alrededor del objeto compacto (ver Figuras 9.11 y
9.13). En este estado no se observan jets. La emisién estd dominada por el

disco de acrecion, que se extiende hasta la dltima orbita estable.

2. El estado dominado por la emision no térmica, conocido como estado low-
hard. Se caracteriza por una distribucion espectral de energias en la cual la
componente térmica esta disminuida y corrida hacia energias mas bajas. Hay
ahora una fuerte contribucién en forma de ley de potencia con un espectro

mucho més duro (I' < 1.6), como se muestra en la Figura 9.13.

En este estado se observan jets que emiten radiacion sincrotréon en radio, que
podria extenderse hasta los rayos X duros. También es posible que a estas
energfas haya una contribucién Compton inverso (£ ~ 100 keV). El disco de
acrecion, en esta configuracion, parece estar truncado a una cierta distancia

del objeto compacto y el papel de la corona ahora es mas importante.

Los Mgs permanecen la mayor parte del tiempo en el estado low-hard. El
cambio al estado high-soft suele ser rapido y va acompanado de la eyeccion de
componentes o plasmones relativistas cuyas velocidades inferidas son mayores
de lo que se espera sea la velocidad macroscopica del jet en el estado low-
hard. El movimiento de estas componentes, cuando es proyectado en el plano
del ciclo, puede aparecer como supraluminico, debido al efecto de aberracién
relativista.

Consideremos un poco mas en detalle como es posible el movimiento
aparente mayor que la velocidad de la luz. Un esquema de la situacién se
muestra en la Figura 9.14. Sea una fuente que en ¢; esta en la posicion B. Su

emision es detectada por un observador en A en un instante posterior #]. La
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Figura 9.13: Espectros representativos de los estados soft-high (curvas azul
y negra) y low-hard (curvas roja y magenta) del microcuasar Cygnus X-1.

fuente se mueve de B a B’ en un tiempo 0t. La distancia entre B y B’ es vdt,
donde v es la velocidad de la fuente cuya direccién de movimiento forma un

angulo # con la linea de visual.

La distancia AB es d + vdt cos(f). Si 6 es pequefio, entonces AB' ~d. La

separacion angular entre B y B’ es:

ot sin 6

P (9.39)

Ap ~
y los instantes t| y t, son

d + vt cos b

C

d
t, = t2+E' (9.40)
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Figura 9.14: Movimiento supraluminico.

El intervalo entre las observaciones es:

vot cos(6)

= 0t(1 — Bcosh), ’ (9.41)

At = th—t)=ty—1t; —

donde § = v/c. Luego, la velocidad transversal inferida por el observador es:

v dAp vsin(f) _ [Bsin(0)
¢ ¢At  c¢(1—fcos(d)  1—pBcos(d)

Notar que St — oo si 6 es pequeno y v — c. El resultado es que en el sistema

Br =

(9.42)

del observador la fuente parece moverse a velocidades superiores a la de la
luz. Es un efecto aparente de aberracién relativista producido por el hecho
de que la fuente se mueve hacia el observador a una velocidad comparable a

la de la luz.

En el estado low-hard la potencia total del jet, L;, esta relacionada con

la tasa de acrecién sobre el objeto compacto:

L = ¢ M¢c?, (9.43)
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donde ¢; ~ 0.1 — 0.01. Una parte de esta potencia se halla en forma de
particulas relativistas, por lo que el jet puede generar rayos v por medio
de interacciones Compton inverso. Los campos de fotones blanco para los
leptones pueden ser el propio campo sincrotrén, el campo del disco, la corona
o la estrella companiera (esta ultima, un ingrediente importante que no esté
presente en el caso de los AGN). Si el jet posee hadrones relativistas, entonces
interacciones con protones del viento de la estrella companera pueden dar
lugar a rayos 7 en el caso de Mqgs de alta masa.

Debido a que presentan érbitas excéntricas y cambios de estado, los Mqs
deberian ser fuentes de rayos  variables. La precesién del jet también puede
jugar un papel importante en la generacion de la variabilidad, cambiando el
angulo de la emisién con la linea de la visual.

Al presente, tres Mgs se han detectado en rayos v: Cygnus X-1, Cygnus X-
3y SS 433. Otras dos fuentes gamma detectadas en el rango E ~ 100 MeV —
10 GeV, LS 5039 y LSI+61303, podrian ser también Mqs pero su naturaleza

exacta aun esta en debate.

9.3. Fuentes transitorias de rayos vy

9.3.1. Erupciones de rayos gamma (Gamma-Ray Bursts,
GRB)

Las erupciones de rayos v son un fenémeno astronémico caracterizado por
un rapido incremento de la radiacion v que llega a la Tierra desde el espacio.
Este incremento puede ser tal que llegue a superar a toda otra fuente v del
Universo. La duracién de este fenémeno es muy corta, usualmente yendo de
unos pocos segundos a algunas decenas de ellos. Se han observado GRBs con
duraciones extremas del orden del ms y de decenas de minutos. En promedio
se detecta entre 1 y 2 GRB por dia.

Los GRBs fueron descubiertos por los satélites militares Vela en 1967 y la
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informacion sobre su existencia recién se desclasificé en 1973, cuando estuvo
claro que se trataba de un fenémeno natural y no del efecto de pruebas nu-
cleares ilegales en el espacio. Desde entonces se han detectado més de 3000 de
estos eventos. Diversas misiones espaciales han llevado a bordo instrumen-
tos dedicados a detectar GRB. Entre los ultimos y mas exitosos podemos
mencionar el instrumento BATSE del CGRO vy el satélite Swift.

A continuacién describimos algunas caracteristicas fenomenologicas de los
GRB.

9.3.1.1. Caracteristicas fenomenolégicas

Perfiles temporales. La morfologia de los perfiles temporales de los
GRB es extremadamente variada. Algunos tienen una estructura sencilla ca-
racterizada por un solo pico, mientras que otros presentan picos miltiples y
subestructura al nivel de milisegundo. Algunos ejemplos se muestran en la
Figura 9.15.

La distribucién temporal de los GRBs parece ser bimodal, existiendo dos
clases bien definidas: GRB cortos con duracién 7' < 2 s y GRB largos con
T > 2 s. Se supone que esta dicotomia refleja una diferencia intrinseca en el

mecanismo que genera ambas clases de eventos.

9.3.1.2. Propiedades espectrales

La energia de los fotones que caracterizan a los GRB estd tipicamente en
el rango que va de algunas decenas de keV a unos pocos MeV. En algunos
casos excepcionales se han observado fotones de hasta 10 GeV. El espectro

es claramente no térmico y puede representarse por:

AE e~ (E/E) B < F,

9.44
BE* E > E, (9.44)

n(E)dE = ng {

cona€ (~01,~1),8€(~—-2,-3)y Ey € (~0.1,~1) MeV.
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Figura 9.15: Diferentes perfiles temporales de GRB.
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La intensidad integrada en el tiempo 7" es del orden de
F ~ (0.1 —10) x 10 %erg cm 2. (9.45)

Distribucion espacial. El instrumento BATSE mostré claramente que
la distribucién de los GRBs es altamente isotrépica, lo cual sugiere un origen
extragaldctico (ver Figura 9.16).

La distribucion de intensidades, sin embargo, muestra una falta de even-
tos débiles respecto a lo que se espera de una poblacién homogeneamente
distribuida en el espacio. Esto sugiere que hay un limite espacial maximo
hasta el cual se producen los GRB y que estamos observando algunos de esos

eventos extremadamente lejanos.

2704 BATSE Gamma-Ray Bursts

Fluence, 50-300 keV (ergs cm™)

Figura 9.16: Distribucién espacial de los GRB detectados por el instrumento
BATSE.

Contrapartidas a bajas energias. Satélites de rayos X como Beppo
SaX han detectado contrapartidas a energias mas bajas de ciertos GRB. Es-
tas también han sido halladas con telescopios épticos y de radio. Las duracio-

nes de los eventos son mayores a energias mas bajas, llegando a unas cuantas
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semanas y meses en radio. Las contrapartidas son variables y su intensidad
decae como leyes de potencia: F, o< t7® (o = 1.1 — 2.1). Los espectros de
las contrapartidas también son leyes de potencia o en algunos casos leyes de
potencia quebradas. En la Figura 9.17 se muestran los espectros de algunas
contrapartes.

Galaxias anfitrionas. Debido a las localizaciones precisas obtenidas pri-
mero por Beppo SaX y Swift, ha sido posible determinar el corrimiento al
rojo e incluso el tipo de galaxia en las que ocurren los GRB. Parece existir
una tendencia a que los GRB de larga duraciéon ocurran en galaxias ricas en

formacion estelar.

9.3.1.3. Modelos para Gamma-Ray Bursts

Modelo fenomenolégico basico: la “bola de fuego”. La escala tem-
poral de variabilidad de los GRBs es en general muy corta: 67 ~ 1 ms, por

lo que a primer orden

R < edT ~ 3 x 10°km (9.46)

o sea que la fuente inicial debe ser muy compacta. El objeto mas compacto

que existe es un agujero negro, para el cual

2GM
R= > (9.47)
lo que para un GRB implica
A6T 5
M > =5~ 10° Mo, (9.48)

Si el objeto no es un agujero negro, su masa debe ser ain menor. De aqui
vemos que, sea lo que sea, un GRB debe ser un fenémeno de naturaleza

estelar.
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Figura 9.17: Curva de luz de la post-luminiscencia de GRB 970228 (arriba)
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La energia liberada en un GRB es enorme:

F d \’
Ey = F(4nd®*) = 10™ 4
0 (4rd”) = 10 (106 erg cm2) (3 Gpc) a8 (9.49)

Si esta cantidad enorme de energia es liberada en una regién muy pequena
de volumen

4
V= §7r1~23 ~ 10% cm?, (9.50)

la fuente serd opaca a su propia emisién v ya que debido a interacciones

v+v — e + et resulta 7, > 1. Especificamente,

foorFD? y F d \’( oT \*
==——=1 Y — 5l
g R2m.c? 0" 10" erg cm=2 /) \ 3 Gpc 10 ms (9:51)

donde f, es la fracciéon de fotones con energias por arriba del umbral de

creacién de fotones. Para valores tipicos 7., ~ 10'* la fuente es opaca. Esto

presenta dos grandes problemas:

1. la radiacién deberia ser térmica, mientras que la que se observa es no

térmica,

2. para tal opacidad no deberian observarse fotones de més de 0.511 MeV,

mientras que claramente se observan muchos fotones con E,, > 1 MeV.

La solucién a este problema consiste en suponer expansion relativista del
plasma emisor. La enorme presion de la radiacién dentro de la fuente hace que
esta se expanda relativisticamente con un factor de Lorentz . Los fotones
observados, pues, estan corridos hacia el azul (blueshifted) por lo que el factor
f» debe sufrir una expansién relativista (ver por ejemplo ).

La opacidad corregida es:

1014 F d \°( o7 \’
. 9.52
Ty 72—}—204 fp (10—7 erg cm_2> <3 GpC> (10 ms) ( )
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Como « ~ 2, para tener 7,, < 1 se debe cumplir que v > 10%. Cuando la
fuente llega a expandirse a esta velocidad se hace transparente permitiendo
que se observe la emisién no térmica de su interior.

Esta expansion ultrarelativista, a su vez, limita el contenido de materia
de la bola de fuego. En efecto si v > 100 entonces M < 107> M. Este es el
famoso problema de la contaminacion barionica que deben evitar los modelos
de GRB.

En el modelo de “bola de fuego” la energia interna del sistema se trans-
forma en energia cinética de expansion macroscopica. Cuando la cascara en
expansion de la bola de fuego colisiona con el medio interestelar produce una
onda de choque. Esta transforma parte de la energia cinética de expansion
en energia cinética de las particulas microscopicas, que entonces es radiada
por mecanismo sincrotréon o Compton inverso.

Ondas de choque pueden ser también producidas por colisiones entre cas-
caras eyectadas con diferentes velocidades. Estos shocks son llamados inter-
nos y dan lugar a la variada morfologia temporal de los GRB. Los shocks

externos, producen las contrapartidas en rayos X y frecuencias mas bajas.

9.3.1.4. Colimacion

En algunos GRB para los que se ha medido el corrimiento al rojo, las
energias internas inferidas bajo la suposicion de emision isotrépica son tan
grandes como 10°* erg. Esto es mds de Myc? por lo que se supone que la
emision no debe ser isotrépica. Los requerimientos energéticos disminuyen
considerablemente si se asume que la emision esté colimada en forma de jets.
La colimacion, ademas, ayuda a explicar ciertas peculiaridades de la emision

temporal de las contrapartidas a bajas energias.

9.3.1.5. Mecanismo central

El mecanismo que produce la liberacion de la energia en forma de radia-

cioén esta oculto por la “bola de fuego”, que es opaca en su estadio inicial.
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Se suele suponer que los GRB cortos son el resultado de fusiones de estre-
llas de neutrones con agujeros negros en sistemas binarios de periodo ultra-
corto,! mientras que los GRB largos podrian ser el resultado de la implosién
de estrellas muy masivas.

Este ultimo modelo, llamado collapsar, consiste en la formacion de un
agujero negro en el centro de una estrella masiva. El agujero es rodeado
por un disco de acrecion ultradenso, produciéndose jets relativistas en el
proceso. Las capas exteriores de la estrella podrian ser eyectadas en un evento
explosivo. Parece haber abundante evidencia que asocia GRB con explosiones

de supernova.

9.3.1.6. Implicaciones cosmoldgicas

A diferencia de lo que sucede con los blazares, el Universo es transparente
a los GRB debido a que su emisién v es de baja energia.

Los GRB pueden dar informacién importante sobre la formacién de las
primeras estrellas y (a través de las contrapartes de baja energia) del medio
que las rodeaba.

En principio, debido a las restricciones existentes sobre la energia libera-
da, los GRB pueden dar informacién sobre la energia oscura y los parametros
cosmoldgicos, en un dominio de z donde las supernovas ya no son identifica-

das.

9.4. Fuentes no identificadas de rayos ~y

Al presente, la mayoria de las 271 fuentes de rayos v con £, > 100 MeV
detectadas por EGRET no han sido identificadas. Entre las identificaciones
hay unos 70 AGN, 6 pulsares, 1 fulguracion solar, la Gran Nube de Maga-

llanes y una radio-galaxia. El resto de las fuentes es de origen desconocido.

IEsta hipétesis ha sido respaldada por la reciente deteccién de ondas gravitacionales
con un patrén caracteristico de fusién asociadas a un GRB.
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Este panorama ha evolucionado desde en la ultima decada gracias a las ob-
servaciones del sucesor de EGRET, Fermi. No obstante, un problema similar
persiste: casi un tercio de las ~ 3000 fuentes detectadas en el tercer catalogo
Fermi no estan identificadas.

Estas fuentes no identificadas pueden dividirse en 3 grandes grupos:

1. Fuentes distribuidas isotropicamente, de un claro origen extragaléctico.

2. Fuentes a latitudes galacticas medias que parecen formar un halo alrededor
del centro galdctico. Estas fuentes deben ser de origen galactico, pero viejas

(edades ~ 10879 afios).

3. Fuentes sobre el plano galactico. Estas estdn muy bien correlacionadas con
trazadores de objetos de Poblacién I, por lo que deben ser jévenes (edades
~ 10%7 afios) y se acumulan en las regiones de formacién estelar y en los
brazos espirales de la Galaxia. Estas fuentes a su vez se pueden dividir en
variables y no variables. Las variables pueden ser objetos compactos como
los Mqs, mientras que las otras pueden incluir pulsares, nubes moleculares,

remanentes de supernova, etc.



Capitulo 10
Aspectos cosmologicos

El Universo esta lleno de radiacién difusa conocida como radiacion extra-
galdactica difusa (RED). La distribucién de esta RED es isotrépica, pero en
sus inhomogeneidades y en su espectro guarda informacion sobre la compo-
sicion y evolucion del Universo.

Se han sugerido tres posibilidades sobre el origen de la RED: 1) que se
deba a la superposicion de fuentes discretas no resueltas por los instrumentos,
2) que se origine por mecanismos difusos que operan a gran escala en el
Universo o 3) que se deba a una mezcla de los dos casos anteriores.

La multitud de objetos y procesos que pueden manifestarse en la RED
solamente puede desentranarse si se poseen determinaciones precisas de como
se distribuye la radiacion a lo largo del espectro electromagnético.

La emisiéon difusa en microondas, infrarrojo, éptico y ultravioleta esta ca-
si con seguridad dominada por procesos térmicos. La radiacion de fondo de
microondas es Unica en el sentido de que tiene un origen cosmolégico claro:
es la radiacién que escapo durante el periodo de recombinacion del Universo
cuando la temperatura cayo, debido a la expansion, a niveles tales que los
electrones pudieron ser capturados por los niicleos — cambiando entonces su-
bitamente la opacidad y haciéndose el Universo transparente a los fotones.

La radiacién del fondo césmico de microondas (CMB, por Cosmic Microwave
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Background) es el méas perfecto ejemplo de espectro de cuerpo negro conoci-
do. Corresponde a un cuerpo negro con una temperatura 7" = 2.725 K. No
obstante, existen pequeiias anisotropias en el CMB del orden de 1072 K.! El
estudio de estas anisotropias en el CMB sirve para establecer las fluctuaciones

originales de densidad a partir de las cuales se formaron las galaxias.

En los rangos infrarrojo, éptico y ultravioleta la emision difusa esta domi-
nada por radiacion térmica debida a galaxias, estrellas individuales y polvo.
Las relaciones entre las intensidades de la RED en las distintas bandas guar-
da relacién con los contenidos y la evolucion del Universo. Sin embargo, estas
componentes son influenciadas mas por la evolucién de las galaxias que por

el modelo cosmoldgico subyacente, al contrario de lo que pasa con el CMB.

Las longitudes de onda a las cuales la RED tiene contribuciones no tér-
micas dominantes son radio, rayos X y rayos 7. Lo que parece dominar la

emision aqui es la contribucién de diversos tipos de nicleos galacticos activos.

La densidad de energia y de fotones de la RED estan dominadas por la
contribuciéon del CMB. En la Tabla 10.1 se muestra nuestro conocimiento
actual de estas cantidades para los distintos rangos de longitudes de onda.
En la actualidad nuestro conocimiento de la radiacién de fondo infrarroja

y ultravioleta es demasiado pobre como para arrojar valores confiables de
densidad.

En lo que concierne al fondo difuso gamma, recién con la llegada del
satélite Compton y sus instrumentos COMPTEL y EGRET se pudo medir
con razonable exactitud. Mas recientemente, observaciones durante 50 meses
con el satélite Ferm: han permitido obtener nuevos datos entre 100 MeV y

820 GeV. En la Figura 10.1 se muestra el espectro medido.

En el rango 100 MeV — 820 GeV, de acuerdo a las observaciones con

Fermi-LAT, la forma del espectro puede ajustarse por una ley de potencias

I'Vale mencionar que existen otros tipos de anisotropfas relacionadas con la polarizacién
de esta radiacién, cuyo estudio tiene fuertes implicancias en modelos cosmolégicos.
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Longitud de onda Densidad de energia Densidad de fotones

(eV m-?) ()
Radio ~5x 1072 ~ 10°
Microondas 3 x 10° 5 x 108
Infrarojo - -
Optico ~2x 10 ~ 103
Ultravioleta - -
Rayos X 75 3x 1073
Rayos v 8.2 1.3 x 1076

Tabla 10.1: Caracteristicas de los distintos campos radiativos cosmoldgicos.

T10'E =
o E ; —®— EGRET - Sreekumar et al. 1998 =
n - - —
~ | é;‘.»‘ —>¥—— EGRET - Strong et al. 2004 _
1S 5 3 Fermi LAT, IGRB + resolved sources (|b|>20)
; 10 % -3- 2 foreground model A —
[ - E Galactic foreground modeling uncertainty 3
= F =
i iag .
S8l —
Z 107 E =
el = =
“I:IJ - -
[T ——%—— HEAO-1 - Gruber et al. 1999 .
B HEAO-A4 (MED) - Kinzer et al. 1997 n
-4 —
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E —*—— ASCA - Gendreau et al. 1995 E
[ —%— SMM-Watanabe et al. 1997 ]
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Figura 10.1: Espectro de la emision difusa extragalactica desde rayos X has-
ta rayos v. El fondo gamma extragalactico (EGB, extragalactic gamma-ray
background) contiene la superposicién de todas las fuentes gamma — tanto
individuales como difusas — desde el borde de la Via Lactea hasta el borde
del Universo observable. De Ackermann et al. (2015).
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con un corte exponencial,

I(E) x E™Vexp (—E/Eey), (10.1)

con' =2.30+0.02 y E.t = 36671 GeV. A energias mayores de 100 GeV los
rayos 7y pueden ser absorbidos por el fondo infrarrojo. La deteccion de fuentes
discretas de rayos 7y de energias de TeV es siempre de objetos cercanos. De
hecho, los cambios de su distribucién espectral con el corrimiento al rojo de
las detecciones puede utilizarse para imponer restricciones al fondo infrarrojo.

Volviendo a los rayos 7, los objetos discretos que contribuyen a la RED

en esta banda son:

» Galaxias normales. Esta contribucién es dificil de establecer ya que no
se conoce la funcién de luminosidad de las galaxias normales. Su emisividad
a estas energias depende de su contenido de polvo y gas, asi como de la

poblacién de rayos cosmicos que exista en ellas.

= Nicleos galacticos activos. Estos probablemente aportan la contribu-
cién dominante. Como los principales AGNs que emiten en ~ son fuentes
intensas en radio, deberia haber una correlacién entre los fondos difusos en
ambas bandas. Sin embargo, ain no es posible cuantificar la contribucién
de AGNs radio-silenciosos y débiles. El espectro promedio en rayos v de los
AGNs detectados es de la forma

[(E) o E72.13i0.31’ (102)

lo que los hace candidatos firmes para explicar el fondo.

= Galaxias ultra-luminosas. Son galaxias con mucho gas y formacion este-
lar, por lo que se espera también que sean ricas en explosiones de supernovas
y por ende en rayos cosmicos. Esto las hace candidatas atractivas para la

produccion de rayos gamma y podrian contribuir al fondo difuso.
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= Supernovas. Supernovas extragalacticas pueden contribuir a la RED en
energias bajas debido a las desexcitaciones nucleares a las que dan lugar,
como ser

Ni — Co — 5OFe. (10.3)

Esta cadena produce lineas de emisiéon entre 0.85 MeV y 3.25 MeV. Pérdidas
por dispersion Compton de estos fotones pueden resultar en una distribucion

continua.

= Agujeros negros primordiales. Se ha sugerido que agujeros negros de
baja masa (< 10' g) podrian haberse formado en el Big Bang. Estos agujeros
se enfrian por radiacién Hawking y se desintegran liberando rayos ~. Se ha
mostrado, sin embargo, que el espectro esperado de la desintegracion de una

poblacién primordial de agujeros negros es una ley de potencia quebrada,

(10.4)

E~' s E <100 MeV
I(E) .
E si £ > 100 MeV,

lo cual entra en conflicto con las determinaciones observacionales de la RED.
Por tanto, queda descartado que haya habido una formacion masiva de agu-

jeros negros primordiales de baja masa en el Big Bang.

Ademads de estas contribuciones de fuentes discretas no resueltas a la
RED, se han sugerido también fuentes intrinsecamente difusas. Entre ellas

mencionamos:

» Aniquilacién materia-antimateria. Si el Universo estuviese lleno de

antimateria uniformemente distribuida, entonces las aniquilaciones

p+p—at+r1 +7° (10.5)

producirian emisién ~ difusa. Esta deberia exhibir un espectro que, prome-
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diado sobre todos los corrimientos al rojo, seria del tipo

I(E) < E—2%, (10.6)

lo que estd en conflicto con las observaciones. En consecuencia, el Universo

parece estar formado — al menos en su mayor parte — por materia.

» Particulas exdticas. Observaciones astrofisicas de diversos tipos indican
que debe existir materia oscura en el Universo. Una porcién considerable
de esta materia parece ser no barionica y podria estar formada por neutri-
nos u otras particulas mas exéticas que no aparecen en el modelo estandar.
Particulas exéticas conocidas como WIMPS (de weakly interacting massi-
ve particles) aparecen en extensiones supersimétricas del modelo estandar.
Estas particulas pueden aniquilarse produciendo rayos v y contribuyendo a
la RED. Hasta la fecha, ningtin rasgo particular de la RED ha podido ser

asociado a estas hipotéticas particulas.

= Halo galactico extendido. Es posible que ademas de la emisién difusa
del plano de nuestra Galaxia, exista una emisién difusa asociada a un halo
galactico. Particulas relativistas en este halo podrian contribuir al fondo di-
fuso de rayos v a altas latitudes galacticas. Sin embargo, no es claro cémo

las particulas se difundirian y acelerarian en el halo, en caso de existir.

Al presente, la opiniéon dominante es que la contribucién dominante a la
RED en rayos 7 proviene de AGNs no resueltos. Es muy posible, sin embargo,

que haya otras contribuciones significativas; ver por ejemplo ( ),

(2014) y (2015).
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