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Introduccon

La astronoma es el estudio de los objetos que forman el Universo a tra-
\es de la deteccon y medicon de las partculas que estos objetos emitén
Durante la mayor parte de su historia, la Astronoma se ha limitado a un
tipo muy espec co de partulas de origen @smico: fotones con una longitud
de onda en el rango

300 nm 1 m;

lo que corresponde a frecuencias entre 30'* y 10'° Hz. La radiacbon formada
por estos fotones es conocida como \luz visible".

Recen en la cecada de 1930, con la deteccon de ondas de radio de origen
@smico, la ventana electromagretica de observacon astroromica se abro
mas alh de lo que el ojo humano es capaz de detectar. El uso de radiote-
lescopios como instrumentos astroromicos no se generalio y fue funcional
hasta la cecada de 1950.

La deteccon de fotones de energa mayor que los del rango visible debb
esperar aun nas, ya que la atnosfera terrestre es opaca a la radiacon de
frecuencias mayores que ¥0Hz. La utilizacon sucesiva de globos estratos-
Ericos, cohetes de gran altitud y, nalmente, satlites arti ciales, provey de
plataformas sustentables para albergar detectores de fotones muy energeticos.

La astronoma de rayos X (0.1 keV Ep, 500 keV) experimenb un

Muy recientemente, podemos agregar las fuentes emisoras de ondas gravitacionales al
campo de estudio de la astronoma. Aun no est claro si existe una partcula asociada a
las interacciones gravitacionales.
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apido desarrollo durante los anos 1960 debido a que las facilidades instru-
mentales estuvieron apidamente a la altura de los requisitos observaciona-
les primarios. Por el contrario, el desarrollo de la astronoma de rayos
(Eph 500 keV) fue un proceso lento que tard decadas en arrojar resultados
signi cativos. Esto se debb, en parte, a di cultades tcnicas espec cas y al
formidable problema de separar las contribuciones producidas en el detector
por fuentes legtimas de rayos de aquellas que tienen un origen puramente
local.

A pesar de las di cultades, durante la cecada de 1990 la astronoma de
rayos se consolidb como una herramienta fundamental para el estudio de
los procesos no ermicos en el Universo. La regobn gamma del espectro es
elunico rango electromagretico libre de contribuciones producidas por plas-
mas calientes, por lo que la radiacon por encima de 1 MeV es debida, casi
enteramente, a interacciones de partculas relativistas.

El objetivo de este texto es presentar y ensefnar a utilizar algunas de las
herramientas que nos permitan estudiar y comprender las fuentes msmicas
de rayos . Para ello, estudiaremos @mo partculas materiales pueden ser
aceleradas hasta velocidades relativistas (c) enambitos astrofsicos, que
interacciones pueden sufrir esas partculas, que ujo de radiacon resulta
de esas interacciones, ®mo es posible detectar y medir esa emisauma vez
que llega a la vecindad del planeta Tierra y algunas de las caractersticas de
las distintas fuentes de rayos conocidas hasta ahora en el Universo.



Captulo 1

El espacio-tiempo vy la
relatividad especial

Como la radiacon es el resultado de la interaccon de partculas 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
Teora Especial de la Relatividad y de su concepto central: el espacio-tiempo.

1.1. Espacio-tiempo

Cuando se observa el mundo, resulta obvio que enel hegsasy que estas
tienen propiedades La caracterstica de nitoria de las cosas es que se aso-
cian para formar nuevas cosas. As, las mokculas forman elulas, las @lulas
organismos, los organismos pueden formar sociedades, etc.

Las propiedades de las cosas son de dos tipoginsecas y relacionales
Las primeras solo dependen de la cosa en cueston (por ejemplo, la carga
ekctrica de una partcula) mientras que las segundas dependen tambéen de
otras cosas (por ejemplo, la velocidad de la partcula). Cuando las cosas
se combinan para formar nuevas cosas, las cosas resultantes pueden tener
propiedadesemergentes que las cosas constituyentes no tienen. A su vez,



4 El espacio-tiempo y la relatividad especial

las propiedades emergentes pueden ser intrnsecas o relacionales. As, por
ejemplo, un gas puede tener temperatura y preson, propiedades de las que
carecen las mokculas constitutivas.

Dada una cosa llamaremosP al conjunto de todas sus propiedades:

P = fp=pg: (1.1)

Los elementos deP pueden ser representados por funciones matematicas
(supuesto metodobgico de la Ciencia). Llamamosspacio de estado$(x)
de una cosax al conjunto de funciones (de dominio M) que representan a
los elementos deP. Una ley es una restriccon sobreS(x). Nos dice que
las propiedades de una cosa no pueden tomar cualquier valor. Llamaremos
S, (x) al conjunto de estados legalesle x. Estos son los estados accesibles
en principio a la cosax de acuerdo con las restricciones legales que imperan
sobre ella. El estado real de una cosa concretaes un punto deS, (x).

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

(s1;82) 2 EL(X) = SL(X) SL(X): (1.2)

El conjunto de todos los cambios de una cosa esespacio de eventok (x)
de esa cosa. De nimos atspacio-tiempode la siguiente manera:

El espacio-tiempo es un sistema fsico que \contiene" a la coleccon de
todos los eventos.

Todo lo que ha ocurrido, ocurre o ocurria a alguna cosa es un punto
(elemento) del espacio-tiempo. Uproceso(suceson de cambios) es una Inea
(o subconjunto) del espacio-tiempo.

Al ser es espacio-tiempo una coleccon y no un mero conjunto es una
entidad fsica, 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-dimensignal
diferenciable.

Una variedad real se puede pensar como un conjunto (estrictamente un
espacio topobgico) que puede ser completamente cubierto por subconjuntos
cuyos elementos pueden ser puestos en correspondencia 1 a 1 con subconjun-
tos de R* (si la variedad es cuadri-dimensionaR" si esn-dimensional). En
forma estricta, M es una variedad reah-dimensional diferenciable si y solo
Si:

1. M es un conjunto.
2. 90=0=fO Muy.
3. Todo elementop2 M es tal que90 2 O=p2 O .

4.8 9 :0 ! U, conU subconjunto abierto deR".

5. Si existen dos conjunto®; y 0,=0,\ 0,6 ; (; =vaco) )9 > 11

gue pone en correspondencia 1 a 1 los puntoslde R" con los de
U, R".

De esta de nicon se desprende por que se postula una variedad para
representar el espacio-tiempo: independientemente de la estructura georme-
trica deeste, pueden adoptarse coordenadas (rumeros reales) para describir
procesos que ocurren enel.

Dado un elementop 2 M podemos describirlo usando distintos sistemas
de coordenadas. Por ejemplo,

p!'f xg
p!f x°g
9 x% = x°(fx g) (1.3)
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donde =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).

Figura 1.1: Esquema para una variedad cuadri-dimensional.

Para poder caracerizar objetos fsicos sobre nuestra variedad (esto es,
para poder describir procesos reales) necesitamos de nir sobre ella objetos
matematicos que puedan ser utilizados luego en la representacon objetos
fsicos y sus propiedades.

1.2. Objetos y estructura sobre la variedad

Los objetos sobre la variedad se de nen por sus propiedades de trans-
formacbn frente a cambios de coordenaddsx g ! f  x°g. El objeto mas
simple es unescalar.

x)= ™°): (1.4)
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El valor del escalar no cambia cuando el sistema coordenado cambid xleg
afx®g. Notar que la forma s puede cambiar.

Introduzcamos ahora un objeto de cuatro componentes . Si ante un
cambio de coordenadafx g!f x°g, este se transforma como

Xt @R
0 — .
AT = A

=1

(1.5)

entoncesA es unvector contravariante De aqu en nmas adoptaremos lacon-
vencon de Einstein para la suma se suma sobre ndices repetidos (de 0 a 4,
0 0 a n, dependiendo de la dimenson de la variedad). Luego la ecuacbn (1.5)

se escribe
L\ @R
@x’

Un ejemplo de vector contravariante es el que une dos puntos arbitrariamente
poximos de la variedad:

A° = (1.6)

o . @X
dx® = @dx : a.7)

Los vectorescovariantesse de nen por medio de la siguiente ley de trans-
formacon ante cambios de coordenadas:

0 — .
BO= 5¢8B (1.8)

Un ejemplo es el gradiente de un campo escalar:

@ @x @ .
@ @R @x

(1.9)

En general, a los vectores sobre la variedad se los llateasores de rango
1. Podemos de nir tensores contravariantes (o covariantes) de rango arbitra-
ro:

Ty = —— =T (2.10)
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El tensor T es, en este casa) veces contravariante ym veces covariante.
Ejemplos de tensores de rango 2 son:

X @8 :
TO = %% T 2 veces contravariantg (1.11)
TO = %% T 2 veces covariante (1.12)
R . -
TO = %%T 1 vez contravariante 1 vez covariante (1.13)

Un ejemplo de tensor de rango 2 es el tensor de energa-impulso que carac-
teriza a cualquier sistema fsico (ver Seccon 1.5).

Un campo tensorial de nido sobre alguna regon de la variedad es una
asociacon de un tensor de la misma variedad a cada punto de la regon:

p!  TIE (p); (1.14)

dondeT.:: . (p) es el valor del tensor ermp. EI campo tensorial se llama con-

tinuo o diferenciable si las componentes del tensor lo son.

Debido a sus propiedades de transformacon, toda relacon entre tensores
mantenda su forma al cambiar de sistema de coordenadas. Como de las
leyes de la fsica se espera que tengan la misma formatedos los sistemas
coordenados, deben ser expresadas en forma de ecuaciones tensoriales. En tal
caso se dice que sorovariantes La covariancia es validez de las ecuaciones
bajo transformaciones generales de coordenadas.

Aunque hemos de nido objetos sobre la variedad que representa al espacio-
tiempo, auin no sabemos medir distancias entre puntos (eventos) de la varie-
dad. Para poder medir distancias debemos asignar uastructura geormnetrica
a la variedad. Esto se hace introduciendo un tensor de rango 2 llamadasor
metrico . El mismo nos dice @mo calcular la distancia slentre dos eventos
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arbitrariamente poximos 1y »:
ds?>=g dx dx ; (1.15)

dondeg es el tensor netrico. En un espacio-tiempo eucldeo, por ejemplo,

+1 si =
= = 1.16
J 0O si 6 ( )
y
ds? = (dx%)? + (d x1)% + (d x?)2 + (d x3)2: (1.17)

El tensor netrico g tiene un contenido emprico: depende de la natu-
raleza del Mundo. Durante mas de 2000 afnos se pen que la geometra del
espacio-tiempo era eucldea. Entre 1905 y 1908 Minkowski propuso que el
tensor netrico del espacio-tiempo es un tensor pseudo-eucldeo de rango 2 y

traza 2: 0 1
1 0 0 O
0O 1 0 O
= = ; 1.18
N w19
0O 0 O 1

conocido comaensor de Minkowski Es inmediato establecer que
= (1.19)

En este espacio-tiempo de Minkowski el intervalo (distancia in nitesimal)
entre dos eventos resulta ser:

ds?=  dx dx
=(dx%?  (dxH? (dx)?  (dxd)Z: (1.20)
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La geometra resultante espseudoeucldea. Un punto importante a notar es
gue tiene el mismo valor sobre toda la variedad. Esta condicon se relaja
en la Teora General de la Relatividad, dondgy es un campo tensorial cuyas
componentes son funciones determinadas por el contenido de energa-impulso
de los sistemas fsicos en el espacio-tiempo.

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

x'=x;x?=y; x*=z: (1.21)
La coordenada que aparece con el signo opuesto es llamigaporal:

x° = ct: (1.22)

Aqu c es una constante que permite uniformizar las dimensiones, que en
principio no tienen por que ser iguales. El valor de esta constante coincide
con el de la velocidad de la luz en el vaco.

En coordenadas eskricas polares tenemos:
x =(ct;r ;) (1.23)
donde

x = rsen()cos()
y =rsen()sen() (1.24)

z=rcos():

!La geometra es pseudoeucldea y no eucldea porque el intervalo & no es de nido
positivo.
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Luego, el intervalo en estas coordenadas resulta:

ds?> = Zdt> dr?2 r3d ? r?serf( )d 2 (1.25)

La introduccon del intervalo nos permite, en cada punto (evento), dividir
la variedad en tres regiones bien de nidas:

ds? < 0 : regbn tipo espaciq
ds? = 0 : regbn tipo luz ; (1.26)

ds? > 0 : regon tipo tiempo:

Solo las dosultimas regiones son accesibles a sistemas fsicos. La regon tipo
luz, en particular, solo a sistemas que se muevan a la velocidad de la luz. Si
reescribimos:

dx?+dy? +dz?

2 2
ds® =dt? & e

=dt?( Vv?); (1.27)
dondev 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 ques > ¢ (esto lo sabemos de electromagnetismo), los
eventos en la regon tipo espacioo pueden estar causalmente ligados a even-
tos de las otras regiones

Esta situacon puede representarse gia camente a traes del llamadoono
de luz que se muestra en la Figura 1.2. Al gra car el cono de luz hemos remo-
vido la dimenson z y hemos jado unidades tales que& = 1. Las partculas
materiales { < c¢) que tienen un estado ¢ coincidente con el \ertice del cono
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solo pueden sufrir cambios o procesos que los lleven a estados que esen den-
tro del cono. Para llegar fuera del cono los procesos deberan ocurrir a una
velocidad mayor quec. Las partculas sin masa (como los fotones) se mueven

a la velocidad de la luz y evolucionan sobre la super cie del cono.

Figura 1.2: Diagrama de un cono de luz.

La introducon de una nretrica sobre la variedad ha permitido especi car
la estrucura causal de la misma, esto es, indenti car que eventos 0 sucesos
pueden estar o no causalmente relacionados respecto a cualquier punto de la
variedad.

Usando la netrica podemos, adenas, diferenciar ahora pasado y futuro
de un dado evento. Un vectox dentro del cono senala hacia el futuro si:

xT >0 (1.29)
conT =(1;0;0;0). En forma similar,x senala hacia el pasado si:

xT <O (2.30)
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Es posible de nir eltiempo propio de un sistema fsico que se mueve con
velocidadv respecto de un cierto sistema coordenado como

d 2= Zds* (1.31)
Este es el tiempo que mide un reloj jo al sistema fsico. Notar que

d?= é(czdt2 dx? dy?> dz?)

( 1 dx *° dy > d )
—dt2 - & ay gz
=l e @t a T o
2
— q+2 V..
dt? 1 Z (1.32)
y si introducimos elfactor de Lorentz
1
donde
= (1.34)
o .
obtenemos: ot
d = —: (1.35)

Debido a que 1, el tiempo respecto al sistema propio se dilata. Para un
sistema con = (t), obtenemos:
£ dt

T (1.36)
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1.3. El grupo de Lorentz

El grupo mas general de transformaciones lineales y homogeneas entre
dos sistemas de referencia inerciales es el de Lorentz, que deja invariante la
nmetrica de Minkowski:

L=fx ! x°=L xg; (1.37)
donde @3

Recordemos la de nicon general de grupo:

Seal un conjunto no vaco y sea una funcon sobreL. El par ordenado
(L; ) es un grupo si y solo si es una ley interna enL, asociativa, con
elemento neutro y tal que todo elemento deadmite inverso respecto de.

En forma simlolica, (L; ) es grupo siy solo si:

= LZ20 L,

(8a;b;9. (@ b c=a (b o),

(9¢).=(8Ba). (a e=e a= a),

(8a).(9a 1), (a al=al a=e).

Si adenas se cumple que

= (Ba;hL (@ b=b a)

se dice que el grupo esonmutativo o abeliana
Debido a que la invariancia del intervalo exige la invariancia del tensor
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netrico, se cumple que:

ds® = dx® dx°
L dx L dx
L L dx dx = dx dx (1.39)

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

= L L: (1.40)

El elemento neutro del grupo de Lorentz es :

_ @x _ .
= ax - : (1.41)

El elemento inverso es la inversa de la matriz . Esta siempre tiene inversa,
ya que

det(L L )=det( )=) (detL )>=1=) detL = 1

O sea queL es no singular y por lo tanto invertible. Se puede demostrar,
derivandoL L = respecto dex , que las transformaciones samicas
(ver por ejemplo Weinberg 1972).

Usando las propiedades del grupo de Lorentz, el producto escalar entre
dos vectoredJ y V,
UV = UVo+ UVi+ UV2+ U3, (1.42)
resulta un invariante:

UvV®=LULV =LLUV = UV =UV: (1.43)
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Notar que
= LL;

con lo cual resulta que la componente
00 — 1= LOLO

oo(LY)Z+ 11(Ly+ 22(L*+ 33(L)?

(Lo (Lo)? (L) (L9~

Por lo tanto
(LO? (Lo + (L +(Ly1=1

(Lo)? =1+[(Lo)*+(Le*+(Le)"1 19 Lo 1 _ Lg

1:

(1.44)

(1.45)

(1.46)

(1.47)

Esto signi ca que existe un conjunto de transformaciones de Lorentz prohi-

bidas. Hay 4 casos posibles:

1. det(L)=1 ~ LY 1! grupo propio de Lorentz,

2. det(L)=1 ~ L 1 ! inversiones espacio-temporales

(1.48)
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3.detL)= 1~ Ly 1! inversiones espaciales
0 1
1 0 0 O
0O 1 0 O
L = g ; (1.49)
0 1 0
0O 0 0 1
4. detL)= 1" LY 1 ! inversiones temporales

(1.50)

o »r O O
= RyPoo -

o O O
o O~ O

Los casos 2, 3y 4 no son grupos porque no contienen la identidad.

El grupo de Lorentz es un subgrupo propio del mas genergkupo de
Poincae. Este consiste en las transformaciones linealshhomogeneas que
dejan la nretrica invariante. Se trata de transformaciones de Lorentz mas
una traslacon arbitraria en el espacio-tiempo:

P=fx ! x°=Lx +tg: (1.51)

Consideremos, como ejemplo, el caso simple de una transformacon con
t =0 que consista en un cambio entre sistemas que se mueven sobre el eje
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x con velocidadv (usualmente llamadoboosi:

0 1
00
0
L = : 1.52
%} 0 0 1 i ( )
0 0 01
0 1 0 10 1
ct? 0 0 ct
0
XE - 0 i XE (1.53)
y° 0 0o 1 y
Z0 0 O 01 z

p : -
donde =v=cy =1= 1 2 De laecuacbn matricial (1.53) se deducen
la brmulas usuales para las transformaciones de Lorentz para boostsobre
el ejex:

t°= (t  vx=¢)

x%= (x i)

y’=y

2°=z: (1.54)

1.4. Mea@nica relativista

Consideremos una partcula movendose en el espacio-tiempo. Su trayec-
toria es

x =x () (1.55)

siendo el tiempo propio. Recordemos que la accon de una partcula es

S= Ladt (1.56)
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dondeL = T U es el Lagrangiano de la partcula, siendd y U la energa ci-
retica y potencial, respectivamente, y los Imites 1 y 2 representan los puntos
inicial y nal de la trayectoria. El Lagrangiano tiene unidades de energay la
accon de energa por tiempo. Su interpretacon es que es una medida de la
cantidad de cambios que ocurren al sistema correspondiente al Lagrangiano
L en un determinado lapso. Sobre trayectorias reales se cum@e= 0. Esto

re eja un principio general de la naturaleza: el Principio de Mnima Accon.

La evolucon diramica de un sistema fsico, al ir de un estado a otro, ocurre
de tal forma que el rumero de cambios requeridos es el mnimo posible.

Como la partcula de nuestro ejemplo se mueve libremente, lo hace sobre
una geocksica y su accon es:

Z 2
S= ds (1.57)
1
donde esconstanteyd?=  dx dx = c?dt?= 2. De esta manera,
Z,, Z,,
S= c 1 Z2dt= ¢z vadt (1.58)
1 1
Luego, el Lagrangiano et = P& Parav! 0,
L ¢+ love (1.59)
5 < :

Comparando con la expresbn newtoniand,L = (1=2)mv?, obtenemos que
= mcy por lo tanto

L= mc ¢ v (1.60)

2Es frecuente que am se la denotemg y se la denominemasa en reposoNo obstante,
esto es un error conceptual ya que la mase de una partcula es un invariante. Por este
motivo, al producto m no le asignaremos ni un nombre ni una interpretacon particular
(como lo esmasa diramica, por ejemplo).
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De nimos el cuadrivector velocidad como:

dx dx

Vi g Tge tlav)=Xx; (1.61)
y la cuadri-aceleracon como:
d?x
a g2 =X : (1.62)
El cuadri-impulso es:
p = @; (1.63)
@
con lo cual
mc
P=p——v= mv (1.64)
¢ V2
Po = MC: (1.65)

Usando el HamiltonianoH de nimos la energa como

E=H=P v L = mc?% (1.66)
Luego,
P (mc; mv )= %;P (1.67)
y la forma contravariante es
P = P =mv: (1.68)
Notar que la norma deP est dada por
d d dx d ds?
PP :mdimdizmz Xd ZX :mzd—SZ:(mC)2 (1.69)
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donde hemos usado que dx =dx .Luego,E?=¢ p?=m?cy
E2= m%c*+ &p?; (1.70)

gue es la expreson para la energa de una partcula libre y tiene un £rmino
de energa en reposo y otro diramico.

Hallemos ahora la ecuacon de movimiento. Para ello variamos la accon

z, M — Z,
%
S= mc 1 —dt= mc¢® d (1.71)
ta C a
de la siguiente manera:
Z b
S= mc d: (1.72)
a
Utilizando que
(ds?) = (c*d ?) (1.73)
2 dx dx =c®2d d (1.74)
se obtiene entonces
d = é d‘% dx é v dx
1 1
= o div x ) e X dv
1 1 dv
= —d — —d 1.75
S0V x ) 5 x (1.75)
y por lo tanto 7
b b dv
S= mv x +m x —d: (1.76)
a a d
En los Imites ( X )a = ( X )p = O la trayectoria real satisface S = 0,
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entonces: q
0=m x did: (1.77)
Como la variacon x es arbitraria:
d
— =0 1.78
5 (1.78)

Esta es la ecuacon del movimiento de una partcula libre. Podemos escribir:

dpP
o =0 (1.79)

En caso de que haya una fuerza exterra:

dpP
f = — 1.80
g (1.80)
Cuando no hay fuerzaP =1 conl un cuadrivector constante. Esto expresa

la conservacon del momento lineal.

Podemos resumir los principales resultados obtenidos para la diramica
relativista de la siguiente forma:

E= mc? (1.81)
E2= ¢p?+ m3c (1.82)
P = %; mv (1.83)
_dP 1dE dp
f = a4 cdrdr (1.84)
Notar que cuando ! O;E! mc2.

De las transfomaciones de Lorentz podemos obtener reglas de transfor-
macon para velocidades, aceleracon, fuerza y energa, en condiciones arbi-
trarias, siempre que el espacio-tiempo tenga netrica Minkowskiana. Sin em-
bargo, la geometra del espacio-tiempo real no parece ser plana, sino pseudo-
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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
energa e impulso de la materia).

1.5. Elementos de relatividad general

La distribucon de materia existente en el Universo determina la geome-
tra del mismo, a trawes del campo tensorial nmetrico g (x). El potencial
gravitacional se representa a traves dg (x), que se obtiene resolviendo las
ecuaciones de Einstein-Maxwell:

R }Rg + g = 86 Tmat 4 TEM (1.85)
2 ct
donde es la constante cosmobgicaR =g R yR=9g R sonel
tensor y el escalar de Ricci, respectivamente  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
electromagreticos que esta produce si est cargada. As, las fuentes de las
ecuaciones (1.85) son el tensor de energa-impulso de la materia, que en el
caso de un uido ideal tiene la forma:

T =( +puu +pg ; (1.86)

donde , py u son la densidad, la presbon y la cuadri-velocidad, respectiva-
mente, y el tensor de los campos electromagreticos,

TEM=4i F F %F F g (1.87)

En la ecuacon anterior,F = A . A . dondeA es el cuadri-potencial.
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Si llamamosT = T™M + TEM |as ecuaciones de consevacbn de la energa
y del momento angular pueden derivarse de la relacén

T =0: (1.88)

Si se conoce la distribucon de la energa y el impulso de la materia que forma
en Universo entonces es posible determingr y por tanto medir distancias
a trawes de la relacon (1.15).

1.5.1. Agujeros negros

Las soluciones de las ecuaciones de Einstein-Maxwell para diferentes dis-
tribuciones de materia y de cargas ekctricas corresponden a espacio-tiempos
con diferentes propiedades. Debido a la complejidad de las ecuaciones (1.85),
las soluciones halladas analticamente corresponden a distribuciones de masa
localizadas en una regon muy pequena del espacio-tiempo y todo el resto
se considera vaco. 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 podan volver a cruzarlo en el sentido opuesto (ver
Fig. 1.3). Ni siquiera la luz puede salir de un agujero negro, de ah su nombre.
Las principales soluciones analticas conocidas de las ecuaciones (1.85) que
describen agujeros negros son (ver Romero & Vila 2014):

= Metrica de Schwarzschild: corresponde a un espacio tiempo determina-
do por una masaM 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 eskricas (de Boyer-Lindquist) por:

2GM 2GM !
G c2dt? 1 G
rc2 rc

ds?= 1

dr?

r2(d 2+sin?2d ?):

(1.89)

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

masaM en rotacbn y con carga neta nula.

ds® = @edt?+2g dtd g d 2
& = (& 2GMr 1

& = 2GMac ? ‘!rsin?

g = [(r?+a% ?? a’ ?sin? ]

r’+ a’c ’cog

r’> 2GMc ?r + a’c %

1

ldr2

sin

2

d 2

(1.90)
(1.91)
(1.92)
(1.93)
(1.94)
(1.95)

= Metrica de Reissner-Nordstem: corresponde a un espacio tiempo de-
terminado por una masaM cargada pero con momento angular nulo.

ds? = cdt? dr2 r2d 2

donde
2GM=c? N f

=1 :
r r2

En esta expreson,M es la masay

_ GQ?
T4 o

se relaciona con la carga ekctric&.

(1.96)

(1.97)

(1.98)

= Metrica de Kerr-Newman: corresponde a un espacio tiempo determina-
do por una masaVl en rotacon y cargada. Es la solucon mas general.
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todas las denmas se pueden derivar de ella.

ds? = gudt?+2g dtd g d 2 arz  d? (1.99)
&=¢1 (2GMrc 2 ) ! (1.100)
g =asin® ! 2GMrc 2 ¢f (1.101)
g =[(r*+a’*c ?? a’c?sin?] 'sin? (1.102)
r2+ a’c 2co¢ (1.103)
r2 2GMc °r+ a’c >+ f
(r r2(r riMy; (1.104)

Slo la solucon de Kerr se piensa corresponde a agujeros negros gue exis-
ten en la naturaleza. En el libro de Romero & Vila (2014) se exploran muchas
de las consecuencias astrofsicas de estos objetos. Las mas importantes se ori-
ginan por el efecto de \arrastre de los sistemas inerciales”, tamben llamado
\gravitomagnetismo", que se origina en la rotacon de los agujeros. Existe una
regon alrededor de los mismos donde ningun sistema fsico puede permane-
cer en reposo. En un punta . resulta imposible contrarrestar la fuerza
rotacional resultante del movimiento del agujero negro.

La super cie determinada porr e €s llamada elmite esatico del agu-
jero: a partir de all, no es posible evitar rotar junto al agujero. El propio
espacio esh rotando en esa regon de tal manera que no es posible hacer
nada para no co-rotar conel. Aun es posible escapar del agujero negro desde
esa regon, ya que el horizonte de eventos externo no se ha cruzado, pero
la rotacon se vuelve ineludible. La regon entre el Imite esttico y el hori-
zonte de eventos se llama largosfera La ergosfera no es esgrica sino que
su forma cambia con la latitud . Se puede determinar mediante la condi-
con g = 0. Consideremos una partcula estacionaria, mbax= constante,
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Figura 1.3: Diagrama del espacio-tiempo de Schwarzschild mostrando la for-
macon de un agujero negro por colapso gravitacional. En unidades naturales
(c=1), r =2M corresponde al horizonte de eventos y la regon comprendida
entrer =0y r =2M es el agujero negro. En la gura se muestra @mo los
conos de luz se inclinan hacia= 0 a medida que se acercan al horizonte, y
una vez dentro deel, el futuro de todos los posibles eventos es la singularidad
(r=0).
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mbox = constante y mbox = constante. Luego:

2
= Oy % ; (1.105)

Cuandogy O esta condicon no se puede cumplir y, por lo tanto, una
partcula masiva no puede estar estacionaria dentro de la super cie de nida
por g = 0. Para los fotones, dado quels= cd =0, la condicon se cumple
en la super cie. Resolvienday; = 0 obtenemos la forma de la ergosfera:

GM 1

_ oM 1l o2 2
e = C2+C2GM a’c® cog

2. (1.106)

El Imite eshtico se encuentra fuera del horizonte excepto en los polos
donde ambas super cies coinciden. El feromeno de arrastre es conun a todas
las netricas sinmetricas axialmente cond; 6 0. En la Fig. 1.4 se muestra un
esquema de la estructura de un agujero negro de Kerr.

Figura 1.4: llustracon de un agujero negro de Kerr. La ergosfera es la regon
sobreada en azul, fuera del horizonte de eventos externo.



Captulo 2

Partculas elementales

Hemos construido un modelo de espacio-tiempo a partir de conceptos
generales como los deosa propiedady cambia Si las cosas se asocian para
formar cosas nuevas, es razonable preguntar si exist&sas kasicasa partir
de las cuales todas las demas pueden ser construdas. El concepto de cosa
kasica fue introducido por Leucipo y Denocrito (ambos de Abdera) hacia
el ano 460 AC. La idea de que hay elementos constitutivos kasicos en la
naturaleza ha perdurado hasta la actualidad siendo, quias, la mas fecunda
y duradera de la historia del pensamiento humano.

Nuestras ideas actuales acerca de los elementos tasicos que forman todas
las cosas que hay en el Universo esan expresadas en el llamatiadelo
Esandar de las partculas elementales, desarrollado en la cecada de 1960
por Sheldon Glashow, Abdus Salam y Steven Weinbetg.

Segun el Modelo Esaindar hay 12 tipos diferentes de partculas que for-
man todas las cosas. Estas partculas se dividen en dos grupgsiarks y
leptones Hay 6 quarks y 6 leptones. Existen ademas cuatrbosones de gau-
ge que son las partculas mediadoras de las interacciones electromagretica,

lpara mas detalles sobre los temas de este captulo, consultar los libros de Halzen &
Martin (1984) y Gri ths (2008).
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cebil y fuerte?. Laultima partcula que compone el modelo es el boon de
Higgs. En la Fig. 2.1 se resumen algunas propiedades de ellas.

Figura 2.1: Las partculas que componen el modelo estndar: tres ge-
neraciones de fermiones (seis quarks y seis leptones), los cuatro bo-
sones de gauge y el boon 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 llamadosabores de quarks se denominan, en
orden de masa crecienteyp (u), down (d), strange (s), charm (c), bottom
0 beauty (b y topo truth (t). Los 6 tipos de leptones son etlecton (e ),
el neutrino electonico ( ¢), el mwn (), el neutrino mwnico ( ), el tau
( )y elneutrino tau ( ).

2En realidad, hay 8 tipos diferentes de gluones y el boson W al ser una partcula cargada
admite su antipartcula, por lo que sera nas correcto decir que hay 12 bosones asociados
a las interacciones fundamentales. No necesitamos entrar en estos detalles aqu.
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Las partculas elementales tienen, a la vez, propiedades elementaldss-
tas propiedades consisten en la capacidad de cambiar el estado de otras
partculas a trawes de fuerzas o interacciones elementalegxisten cuatro
interacciones elementales:

gravedad,

electromagnetismo,

fuerza fuerte,

fuerza cebil.

Todas estas interacciones actian a distancia pero con diferente rango o
alcance. La gravedad tiene rango in nito pero es muy cebil. Actia sobréodas
las partculas y es una fuerza atractiva. Es la interaccon que determina la
estructura a gran escala del Universo.

El electromagnetismo tambgn tiene rango in nito, pero es una interaccon
mucho nmas fuerte. Acua sobre aquellas partculas que tienerarga ekctrica.
Hay dos tipos de carga ekctrica: positiva y negativa. El rumero total de
cargas positivas es igual al rumero total de cargas negativas, por lo que sobre
distancias grandes la fuerza electromagretica se anula. El electromagnetismo
es la interaccon dominante a escala humana, pero no tiene in uencia sobre
la estructura a gran escala del Universo.

La interaccon fuerte es de corto alcance ( 10 ¥ m 1 fermi). Solo
acta sobre aquellas partculas que tienen carga fuerte, llamada usualmen-
te color. Los quarks tienen color, pero no as los leptones. La interaccon
fuerte cohesiona a los quarks para formar partculas mas complejas llamadas
hadrones

3Las partculas pueden considerarse estados excitados de campos cuanticos, que ven-
dran a ser el verdadero sustrato ontobgico kasico. Para una introduccon accesible a la
teora de campos cuanticos el lector puede consultar Schwartz (2013).
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La interaccon cebil es de rango aun mas corto que la fuerte ( 10 & m)
y actia tanto sobre los quarks como sobre los leptones (aderas de la gra-
vedad es launica fuerza que actia sobre los neutrinos), aunque con ciertas
restricciones. Los quarks pueden cambiar su saborunicamente por accon de
la interaccon cebil. La propiedad cuantica de las partculas que determina
su acoplamiento con la interaccon cebil es elsospin cebil; es el aralogo a
la carga ekctrica y al color para las interacciones electromagretica 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 electromagretica 107
Fuerza cebil 10 ’
Fuerza gravitacional 10%

Es importante enfatizar entonces que:

1. la gravitacon es launica interaccon que actia sobre absolutamente
todas las partculas;

2. la interaccon fuerte actia sobre los quarks, no sobre los leptones;

3. como la interaccon fuerte no actia sobre los leptones,estos no forman
partculas estables mas complejas.

Las leptones y quarks pueden dividirse, adenas, en trggeneraciones
como se muestra en la Fig. 2.1. Cada generacbn 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 partcula en una dada generacon tiene una ma-
sa mayor que la de la partcula correspondiente de la generacbn anterior.
Debido a esta diferencia en las masas, las partculas de las generaciones Il y

4Aungue la masa de los neutrinos ain no se conoce con precison.
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Il decaen en las de la generacon |, que son estables y componen la materia
ordinaria.

El modo de accon de la interaccon cebil depende de la generacon a la
que pertenezcan las partculas. Como se esquematiza en la Fig. 2.2, solo acua
entre leptones que pertenezca a la misma generacon. Respecto de los quarks,
es launica interaccon que puede cambiar su sabor. Las transiciones nas
probables son aquellas entre quarks de la misma generacon. Las transiciones
entre generaciones estan permitidas pero son improbables (esanprimidas).

Figura 2.2: Accon de la fuerza cebil. En el caso de los quarks, las Ineas lidas
representan transiciones mas probables y las Ineas punteadas transiciones
menos probables (suprimidas).

2.1. Leptones

Los leptones son las partculas elementales que no se acoplan a la inter-
accon fuerte. Hay seis leptones, que pueden clasi carse de acuerdo con sus
propiedades: la carga ekctricaQ y el rumero lepbnico L; ver Tabla 2.1. El
electon, el mwn y el tau tienen carga ekctricaQ = 1y los neutrinos carga
Q = 0. La masa de los neutrinos es muy pequena comparada con la de los
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otros leptones, pero no nula. El rumero lepbnico es una propiedad intrnseca
de los leptones. Hay tres tipos de rumero lepbnicol.e, L y L ; cada tipo
es caracterstico de una generacon. Toda interaccon que involucre leptones
debe conservar tanto la carga ekctrica como el rumero lepbnico.

Generacon | leppbn [ Q Le L L | mc?
| e -1 01 0 0| 0.511 MeV
e 0 1 0 0 <2eV
I -1 O 1 0 | 105.66 MeV
0O 0 1 0| <019 MeV
Il -1 0 O 1|1776.86 MeV
0O 0O O 1| < 18.2 MeV

Tabla 2.1: Propiedades de los leptones. Los valores de las masas son los
informados porParticle Data Group en Tanabashi et al. (2018), disponible
online enpdg.lbl.gov

2.1.1. Antipartculas

La teora especial de la relatividad implica que por cada lepbn con ru-
mero lepbnico L- = 1 y carga ekctrica Q- = 1 debe existir un antilepbn
* con rumero lepbnico L- = 1y carga ekctricaQ- = +1. Si el lepbn es
neutro el antilepbn solo di ere en el rumero lepbnico. Partculas y antipar-
tculas pueden crearse y aniquilarse conservando el cuadri-impulso, la carga
ekctrica y el umero lepbnico.

El concepto de antipartcula surge naturalmente en relatividad especial a
partir de la relacon entre energa y momento para una partcula libre:

E = (mzc4+ C2p2)1=2; (2.1)

dondem es la masa en reposo = jg es el nodulo del vector momento.
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En 1927 Dirac formub una ecuacon de onda relativista para describir la
propagacon de electrones libres cuya solucon inclua estos estados de energa
negativa. Dirac sugird que los niveles de energa negativos no estan vacos,
sino que estin poblados por un\mar" de electrones y por ello los electrones
con E > 0 no pueden ocuparlos. Cuando en una interaccon un electon
del mar de Dirac recibe energa puede pasar a un nivel de energa positiva
libre. El espacio vaco que deja en el mar de Dirac se mani esta como un
positon, que es la antipartcula del electon. Las Figuras 2.3 y 2.4 muestran
una representacon esquenatica de esta situacon.

Figura 2.3: Electrones ocupando el llamado\mar de Dirac", estados con ener-
ga negativa.

Posteriormente Seickelberg en 1941 y Feynman en 1948 formularon la
interpretacon moderna de las soluciones de la ecuacon de Dirac. Mientras
que las soluciones con energa positiva representan estados depagculas
(por ejemplo electrones), las soluciones con energa negativa representan es-
tados de energa positiva de las correspondientesitipartculas (por ejemplo
positrones). Estas se representan como partculas que se mueven hacia atas
en el tiempo (para detalles ver Weinberg 1995).
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Figura 2.4: a) Si un electon que ocupa un estado de energa negativa recibe
Su ciente energa puede pasar a ocupar un estado con energa positiva. El
\agujero” que queda en el mar de Dirac se mani esta como un positon. b)
Un electon con energa positiva emite un fobn y pasa a formar parte del
mar de Dirac llenando un agujero.

2.2. Hadrones

Los quarks se combinan para formar partculas no elementales llamadas
hadrones Tres quarks forman unbaron , tres antiquarks forman unantibaron
y un quark y un antiquark forman un meson.

8
2 Bariones @aq

Hadrones ~ Antibariones  (qaq)
Mesones (V)

El probn y el neuton, llamados en conjunto nucleonespor componer el
rucleo abmico, son ejemplos de bariones. El probn est formado por dos
quarksu y un quark d y el neuton por dos quarksd y un quark u:

Probn p uud
Neuton n udd (2.2)
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El probn es el baron nas ligero y es estable. Todos los denas bariones son
inestables y decaen.

Como el probn tiene carga ekctricaQ, = +1 y el neuton Q, =0, de lo
anterior se deduce que los quarks tienen carga ekctrica fraccionaria (respecto
de la del electon). En particular

1.
= (2.3)

WwInN

Qu=+ Qq =

La fuerza cebil no puede cambiar un quark en un lepbn. De aqu que los
quarks tengan su propio rumero llamadaumero baronico . Vale 1=3 para
los quarks y O para los leptones. El rumero barbnico se conserva en todas
las interacciones. Los antiquarks tienen carga y rumero barbnico opuesto a
los quarks.

En la Tabla 2.2 se detallan los valores de carga ekctrica y masa para
todos los quarks de las tres generaciones.

Generacon | quark | Q | mc?
| u | 2/3 ] 2293 MeVv
d |-1/3| 4793 MeV
1l s |-13 95'% MeV
c | 2/13 | 1:275%.532 GeV
I b [-1/3| 418%05; GeV
t 2/3 | 1730 0:4 GeV

Tabla 2.2: Propiedades de los quarks. Los valores de las masas son los infor-
mados porParticle Data Group en Tanabashi et al. (2018), disponible online
en pdg.lbl.gov

Combinando los tres quarks nmas ligeros se pueden formar distintos ba-
riones. El llamadoocteto baronico est formado por las siguientes partculas
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(se indican la extranezay entre paentesis las masas en GeV):

Nucleones p uud n udd S=0

(2.4)
(0:938)  (0:940)
Sigma * uus 9 uds dds S= 1 (2.5)
(1:189) (1:192) (1:197) '
Xi 9 uss dss S= 2 2.6)

(1:314)  (1321)

A cualquier hadion que tenga extraneza no nula se le llanpartcula extrana.
A los hadrones extranos que decaen que no contengas quarksni b se los
suele llamarhiperones

Los quarks dentro de los bariones tienen una variedad de niveles energe-
ticos, por lo que los estados excitados dan lugar a partculas nmas masivas
llamadasresonancias Las nmas conocidas son las partculas , de extraneza
S=0:

ddd ° wudd * uud **  uuu

(2.7)
(2:23) (1:23) (2:23) (1:23)
Las partculas  son resonancias nmas masivas:
* s 0 ds dds
uu u 2.8)
(1:383) (1:384) (1:387)
Todas ellas son de extranezd = 1. Las resonancias co® = 2 son las
partculas
O uss dss
) (2.9)

(1:5531)  (1535)

Finalmente, es posible formar un baron solo con quarks extranos, la partcula

SEl quark s tiene extranezaS = 1. La extraneza de un hadon decrece en una unidad
por cada quarks que contenga.
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de extranezeS = 3:

SSS
(1:67) (2.10)

Estas diez partculas forman el llamadadecuplete baronico

Los mesonesson hadrones formados por un quark y un antiquark, que no
tienen por que ser del mismo sabor. Los mesones que se pueden formar con
los tres quarks mas ligeros son:

. 0 + -
Pon du uu ud S=0 (2.11)
(0:14) (0:135) (0140)
0 =
Eta dd ss S=0 (2.12)
(0:547) (0958)
Kon K9 ds K* wus S=1
(0:498) (0494)
(2.13)

K su K9 sd S= 1
(0:494)  (0498)

Este es el lamadmoneto menica

2.3. Partculas de interaccon

Las diferentes cargas (carga ekctrica, sabor, color) corresponden a exci-
taciones de campos que existen en el espacio-tiempo. Las perturbaciones de
estos campos son discretas y forman las partculas llamadagsones de gau-
ge Estas partculas son las mediadoras de las interacciones fundamentales.
Sus propiedades se resumen en la Tabla 2.3.

El cuanto de interaccon del campo electromagretico es ébn . El fobn,
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a diferencia de las partculas cargadas que producen el campo, no tiene carga
ekctrica. La masa del fobn es cero.

El cuanto de interaccon del campo fuerte es glwon. El glwon tiene masa
nula pero es portador de color, por lo que experimenta la fuerza fuerte.

Las perturbaciones del campo cebil son lososones cargadogV™ y W ;
estos tienen carga ekctricaQ = 1. Adenas hay un boson neutro, el Z°,
gue se mani esta en condiciones de uni cacon con el electromagnetismo. A
diferencia del fobn y el glwon, los mediadores de la fuerza cebil son muy
masivos (casi 100 veces mas masivos que el probn).

Finalmente, el hipoetico cuanto de interaccon del campo gravitatorio es
el gravibn .° El gravibn, de existir, sera una partcula sin carga ekctrica
ni masa y que sentira los efectos del campo gravitatorio. La relatividad
general, sin embargo, no describe a la gravitacon como el resultado de un
campo, sino como efecto de la curvatura del espacio-tiempo. De all que la
relatividad general no sea compatible con un bon de gauge. El gravibn
debera aparecer en una teora que tenga como Imite de bajas energas a la
relatividad general, pero que sea en s una teora de campo y no del espacio-
tiempo. No hay aun evidencia experimental a la fecha de la existencia ni del
gravibn ni de la mencionada teora.

Partcula | Q | mc? [GeV]
Foon( )| O 0
Glon(g) | O 0
W 1| 80379 0.012
A 0 | 911876 0:0021

Tabla 2.3: Propiedades de los bosones de gauge. Los valores de las masas son
los informados porParticle Data Group en Tanabashi et al. (2018), disponible
online enpdg.lbl.gov

5No existe aun una teora clantica aceptada de la gravitacon. La descripcon de esta
interaccon no forma parte del Modelo Esaindar.
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2.4. El bo®n de Higgs

El boon de Higgs es el cuanto del campo de Higgs. Este campo permea
el espacio-tiempo, tiene un valor de vaco no nulo e interacciona con las par-
tculas elementales \otorgandoles” masa a trawes de un mecanismo conocido
como mecanismo de Higgs. Fue inicialmente introducido en el Modelo Estn-
dar para explicar la masa no nula de los bosondé y Z. Luego se demostio
que tamben poda, 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
partculas no elementales (y de los cuerpos maciscopicos) no tiene su origen
en la interaccon con el campo de Higgs. Se debe en cambio a la energa
ciretica de las partculas elementales que las componen y a la energa de
ligadura que las mantiene unidas. Por ejemplo, en el probn, la suma de las
masas de los tres quarks (9 MeV) da cuenta solo del 1% de la masa del
probn (938:3 MeV). El resto se debe a la energa ciretica de los quarks y la
energa de los gluones (energa del campo fuerte) que los mantiene con nados.

El boon de Higgs es una partcula inestable de carga nula, spin cero y
masa no nula, por lo que es su propia antipartcula. Como con el resto de las
partculas que componen el Modelo Estindar, la masa del boon de Higgs no
es predicha por el modelo. Es un paametro libre del mismo y debe medirse
experimentalmente. El valor actualmente aceptado es es 125 0:16 GeV
(Tanabashi et al. 2018).

El boon de Higgs puede producirse en un gran rumero de interacciones
pero siempre con muy baja probabilidad. Tiene asimismo varios canales po-
sibles de decaimiento. En marzo de 2013 cient cos del Gran Colisionador de
Hadrones (LHC, Large Hadron Collider) del Consejo Europeo de Investiga-
con Nuclear (CERN), anunciaron la deteccon de una partcula consistente
con el boson de Higgs. Se concreb as la deteccon de laultima de las part-
culas del Modelo Estandar.
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2.5. Partculas nmas ald del Modelo Esandar

Hay varias razones para pensar que el Modelo Esandar es incompleto
y existen partculas no previstas en el mismo. La principal de estas razones
es gue observaciones astroromicas revelan la existencia al®malas gra-
vitacionales la medicon de las curvas de rotacon de las galaxias a trawes
de las Ineas del hidiogeno neutro revelan que las mismas no obedecen a la
ley de gravitacon Newtoniana (ni a la Einstein) a menos que existamateria
oscura Esta materia es materia que no emite gravitacionalmente ni sufre
interacciones hadonicas. No se trata de neutrinos, ya que la observaciones
indican que si existe su ecuacon de estado es no relativista. Se ha postula-
do, entonces, la existencia de partculas no incluidas en el Modelo Estaindar
gue solo interacian cebilmente con el resto de la materia. Estas partculas
suelen denominarse WIMPs (acronismo d&/eakly Interacting Massive Par-
ticles). Si esas partculas existen, deberan ser mucho mas numerosas que los
bariones. Se estima que esta materia oscura constituira el 26 % del universo,
mientras que los bariones formaran apenas un 4 %, siendo el resto un cam-
po oscuro de densidad de energa negativa. Alternativamente, se ha sugerido
que la gravedad podra comportarse en forma diferente de lo postulado por
Einstein y Newton. La situacon aun no esh clara.

2.6. Interacciones entre partculas

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

Una interaccon puede tener dos resultados:

1. La trayectoria de las partculas en el espacio-tiempo se modi ca,
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2. Las partculas cambian y/o nuevas partculas aparecen.

El resultado de la interaccon queda completamente determinado por las
condiciones iniciales, las fuerzas fundamentales y las leyes de conservacon.
Cuanto mas energeticas sean las partculas, mayor ser el rango de posibili
dades para la actuacon de las diferentes fuerzas.

Todas las interacciones deben conservar el cuadri-impulso (energa y mo-
mento) y la carga ekctrica. Las interacciones que involucran hadrones con-
servan el rumero baronico y las que involucran leptones el rumero lepbnico.
Estrictamente hablando, el sabor no se conserva ya que la fuerza cebil puede
cambiarlo.

Consideremos una reaccon permitida (es decir, que conserve todos los
rnumeros cuanticos necesarios)

A+B! C+D: (2.14)

Entonces cualquier reaccon donde una de las partculas pase al otro lado
como su antipartcula tamben esta permitida, por ejemplo

Al B+C+D (2.15)
A+C! B+D: (2.16)

La reaccon inversa tambéen est 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 esan
cinematicamente prohibidas. Por ejemplo, si la masa dA& es menor que la de

la suma deB, C y D, la reaccon de la Ec. (2.15) no es posible. De la misma
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forma, siA y C son menos masivas quB y D la reaccon de la Ec. (2.16)
no podr ocurrir a menos que la energa ciretica inicial supere cierto valor
umbral.

Consideremos algunas reacciones importantes que involucran leptones.
Para que sean posibles tanto la carga como el rumero lepbnico deben con-
servarse.

El mwn puede decaer en un electon y dos neutrinos,

! e + + e
carga I Q= 1 Q= 1 Q=0 Q=0
nro:lep: ' L =1 Le=1 L =1 L= I

(2.18)
La siguiente reaccon, sin embargo, no se observa, ya que aunque se conserva
la carga no se conserva el rumero lepbnico:

! e +
carga ! Q= 1 Q= 1 Q=0 (2.19)
nro:lep: ! L =1 Le=1 Le=L =0:

Dos importantes reacciones permitidas son el decaimientadel neution,

n ! p e
carga ! Q=0 Q=1 Q= 1 Q=0 (2.20)
Le= L L L

nro: lep: ! e=0

y sus versiones \cruzadas", el decaimiento inverso,

n + . ! p + e
carga ! Q=0 Q= Q=1 Q= 1 (2.21)
nro:lep: !' Le=0 Le=1 L.=0 Le=1
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y
p + . ! n + €'
carga ! Q=1 Q=0 Q=0 Q=1 (2.22)
nro:lep: ! Le=0 Le= 1 Le=0 L= 1L

Otra reaccbn cruzada posible de la Ec. 2.20 es la converson de un probn
en un neuton:

p ! n + € + e
carga ! Q=1 Q=0 Q=1 Q=0 (2.23)
nro:lep: ! Le=0 Le=0 L= 1 Le=1

Para protones libres esta reaccon est cinematicamente prohibida porque la
masa del neuton es mayor que la del probn. Es posible, sin embargo, dentro
del rucleo abmico.

Dependiendo de la energa de un pae , pueden ocurrir las siguientes
reacciones deniquilacon :

e +e | +
e +e | T+
e +¢e ! + 7 (2.24)

El rumero lepbnico y la carga se conservan en todas ellas.

Consideremos ahora la interaccon de dos protones. La reaccon nmas sim-
ple es la disperson oscattering

p+p! p+ p: (2.25)
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Cuando se incrementa la energa son posibles nuevos canales:

0

p+p ! p+p+
p+p ! p+p+

+

+ (2.26)
Analicemos la primera de estas reacciones en erminos de quarks:

p+p ! p+p+ °

0O 1 0 1 0 ; 0
Guk+Buk | Buk+B

1
S + 3 L (2.27)

o C C
o Cc C
o C C
o Cc C

Parte de la energa fue usada para crear un par quark-antiquark (formando
un meson, en este caso un pon neutro). Observar que tanto la carga como el
rumero baronico se conservan.

Al aumentar la energa de los protones incidentes, puede aumentar la
multiplicidad de los piones producidos. En general:

p+p! p+p+al+b( T+ ) ab2Ng (2.28)
Si aumenta aun mas la energa pueden aparecer partculas extranas:

p+tp ! p+ T+K°
p+p !  p+rn+ K +K (2.29)

La colison suele ser tal que la mayor parte de la energa se usa para crear
un estado excitado de uno de los protones, que al decaer producdeading
pion gque trans ere la energa a rayos gamma:

p+p ! p+ T+a®+b( "+ ) ab2Ng
! p+p+ %+a®+b(*+ ) ab2Ng
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A los productos mesnicos diferentes del leading pion se les suele llamar
reball: F=a %+ b( *+ ).

2.6.1. Decaimiento de partculas

Un decaimiento es el proceso por el cual la energa de una partcula ais-
lada se transforma en un cierto rumero de partculas con menor energa. Un
decaimiento tamben puede ocurrir cuando una partcula pasa a un nivel de
energa menor, como cuando unatomo se desexcita emitiendo un fobn al pa-
sar un electon a un nivel de menor energa. Hay varios tipos de decaimiento,
que se describen a continuacon.

2.6.1.1. Decaimiento electromagretico

Dos hadrones pueden estar formados por los mismos quarks pero en distin-
tos niveles de energa. El decaimiento se produce por la emison de ese exceso
de energa en forma de un fobn. En estos decaimientos no hay creacon de
quarks. Un ejemplo es el decaimiento de la partcula® en una partcula :

o 1 +
uds uds (2.30)
(1:192) (115)

Otros decaimientos de este tipo son:

p+ ; (2.31)

°1 n+ : (2.32)

En algunos casos el decaimiento electromagretico opera por aniquilacon
directa de un par quark-antiquark. Un decaimiento de este tipo muy relevante
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en astrofsica es el del pon neutro en dos fotones:

(2.33)
uu

Los decaimientos mediados por la interaccon electromagretica ocurren sobre
tiempos tpicos 10 1° 10 16 s. Por ejemplo, la vida media del ° (cuyo de-
caimiento nas probable es el de la Ec. 2.33) eso =(8:52 0:18) 10 !’ s.

2.6.1.2. Decaimientos fuertes

Se trata de decaimientos en los cuales hay creacon de quarks. Veamos un
ejemplo:
(2.34)
uud uud uu

Aqu el par uu es creado por gluones (ver Seccon 2.7.2). En la Fig. 2.5 se
muestra una representacon ga ca de este decaimiento. Otros ejemplos son:

0 | 0

++ | +

5 T S

(2.35)

+
+ + + +

+ 1 0

+ | + +
Los decaimientos mediados por la fuerza fuerte ocurren sobre tiempos ex-
tremadamente cortos ( 10 2° s) en comparacon con los decaimientos elec-

tromagreticos. Por ejemplo, la vida media de la partcula * respecto del
decaimiento en la Ec. (2.34) esde - 56 10 % s,

2.6.1.3. Decaimientos abiles

Son decaimientos en los cuales hay creacon de quarks por accon de los
bosoneswW . Por ejemplo, cuando un quarks (Q = 1=3) se convierte en
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Figura 2.5: Diagrama de la interaccon (decaimiento) * ! p+ %en
ermino de quarks. La Inea tipo espiral representa un glwn.

Figura 2.6: Converson de un quarks en un quarku por emison de un boon
W , representado por la Inea punteada.
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un u (Q = 2=3) la diferencia de masa y carga escapa como ¥h , como se
esquematiza en la Fig. 2.6. Cuando un quank cambia en und (Q = 1=3)
se emite unW™.

La energa de estos bosonéd/ puede ser usada para crear pares quark-
antiquark. Dos ejemplos son las reacciones

o

p+ O (2.36)

o1 p+ (2.37)

En la Fig. 2.7 se muestra esquenaticamente el decaimiento de la partcula

™. Este proceso involucra la transformacon de un quark en un quarku,
por lo que es un ejemplo de interaccon cebil entre quarks que pertenecen a
generaciones distintas.

Figura 2.7: Diagrama del decaimiento cebil * ! p+ © en erminos de
quarks y bosoned .
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2.6.1.4. Decaimiento del neutpn

Un neuton aislado tiene una masa mayor que la del probnrq, ¢ 9396 MeV,
myc?> 9383 MeV) y es por tanto inestable. Decae segun la siguiente reac-
con:

n ! p + € +

0O = +1 + 1+ 0 ! carga (2.38)
1 = 1 + 0 + 0 ! rumerobarbnico

O = 0 1 + 1 ! rumero lepbnico

Este es un decaimiento cebil en el que se producen leptones. En erminos de
quarks puede interpretarse como se muestra en la Fig. 2.8. La vida media del
neuton aislado es , =(880:2 1.0) s en el sistema de referencia propio.

Figura 2.8: Diagrama del decaimiento cebin! p+ e+ . en trminos de
quarks y bosonedvVv .
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2.6.1.5. Decaimiento de piones cargados

Como hemos visto, los ° decaen electromagreticamente. En el caso de
los piones cargados el decaimiento est mediado por la interaccon cebil.
El modo de decaimiento nas probable és

! + Tl M (2.39)

gue procede con intercambio de boson® como se muestra en la Fig. 2.9.
La vida media de los piones cargados es de =2:60 10 8 s, variosor-
denes de magnitud mayor que los valores tpicos de decaimientos fuertes y
electromagreticos.

Figura 2.9: Diagrama del decaimiento ! +  en erminos de quarks
y bosonesw

2.6.1.6. Decaimiento de leptones

El mwn y el tau (y sus antipartculas) decaen cebilmente en leptones de
generacon nas liviana con la emison de unW (ver Fig. 2.10):

I e + + TLoet+ o+ g (2.40)

"El segundo decaimiento nas probable es en los leptones livianos de la primera gene-
racon: I e + ¢y * 1 € + 4. Sin embargo esa muy fuertemente suprimido
respecto al decaimiento en la Ec. (2.9) debido a efectos de spin.
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I + + o 4+ o+
(2.41)

I e + + e+ +
El tiempo de vida media del mwn es 2.2 10 °® sy su decaimiento
mas probable es el de la Ec. (2.40). El tau, sin embargo, es su cientemente
masivo como para decaer en hadrones - por ejempld + %+ | Los
decaimientos que involucran hadrones son, en conjunto, mas probables que
los puramente lepbnicos. La vida media del es 290 10 Bs.
Figura 2.10: Diagrama de los decaimientos cebhiles ! e + + .y

! + o+
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2.7. Propiedades intrnsecas de las partculas

2.7.1. El spin

El spin es un momento angular intrnseco que poseen todas las partculas.
Es una propiedad cuwantica que no tiene aralogo chsico. El spin se mide en
nmultiplos de ~ = h=2 , donde h es la constante de Planck. Las partculas
materiales (tanto los quarks como los leptones) tienen spiF2. Las part-
culas con spin semientero se llamaiermiones y obedecen ebrincipio de
excluson de Pauli: dos fermiones icenticos no pueden ocupar el mismo esta-
do cuwantico. Los quarks y leptones son, entonces, fermiones. Por otra parte,
el spin de todas las partculas mensajeras de las interacciones fundamentales
(los bosones de gauge) es un mnultiplo entero de los fotones, gluonesw
y Z° tienen spin~y los gravitones, si existen, tienen spin-2 Las partculas
con spin entero se llamarbosonesy 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: rojor), verde (@) y azul (b).

Una caracterstica fundamental de la fuerza fuerte es que determina que

para poder existir como partcula libre, un hadion no debe tener color neto
Esto se logra con cualquier combinacon de quarks que incluya los tres colores
0 un color y suanticolor, lo que explica por gte los hadrones solo se observan
en combinaciones de quarks de la forntayqo qqq (bariones) yqg (mesones).
Por ejemplo, en erminos de la carga de color de los quarks que lo forman, un
probn puede serp  Uu;u,dg 0P U Ugdy,. Los antiquarks tienen anticolor,
por lo que, por ejemplo, los piones pueden set  u,d,, ° uu,, etc.

La propiedad anterior, conocida comaon namento de color implica
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tamben que no pueden existir quarks libres ya que tienen color neto: es-
&n con nados dentro de los hadrones. Sin embargo, dentro de los hadrones
los quarks pueden considerarse esencialmente partculas libres. Esto se rela-
ciona con otra propiedad de la fuerza fuerte llamadibertad asinbtica: su
intensidad decrece a medida que decrecen las escalas de distancia (y energa)
involucradas en el procesd Cuando en alguna interaccon se intenta extraer
un quark de un hadon, la densidad de energa en el campo fuerte aumenta
hasta que supera el umbral de creacon de un par quark-antiquarkstos se
combinan en partculas sin color neto que son las que se observan como las
partculas libres producto de la interaccon (bariones y mesones). Este pro-
ceso se esquematiza en la Fig. 2.11 y se conoce chatyonizacon. As, por
ejemplo, en la interaccon de protones de la Ec. (2.27) el trabajo realizado
sobre un quark durante la colisbn incrementa la energa del campo fuerte
materializando un meon °.

Aungue la fuerza fuerte entre quarks no puede describirse en trminos
chsicos, se la suele representar de forma aproximada a trawes del siguiente
potencial:

V (color) = gTS + kr (2.42)

donder es la separacon entre los quarks,s 1Jmyk=1:36 10°Jm 1
Una tercera propiedad importante de la fuerza fuerte es que su partcula
mensajera, el glwon, tiene carga de color y por tanto tamben siente la fuerza
fuerte. Esto signi ca que, ademas de interactuar con los quarks, los gluones
interactuian tamben entre ellos mediante la fuerza fuerte { es decir, mediante
el intercambio de gluones® Al tener color los gluones esan sujetos a con -
namiento dentro de los hadrones; al intentar separar gluones se producen los
mismos efectos de hadronizacon que en el caso de los quarks.

8Recordar que el tamano caracterstico de un probn es de 10'° m.

9Notar que lo opuesto ocurre con la interaccon electromagretica.

1°Nuevamente notar la diferencia con el electromagnetismo: su partcula mensajera, el
fobn, no tiene carga ekctrica por los que los fotones no interacuan entre s electromag-
reticamente (un fobn no puede intercambiar un fobn con otro fobn).
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Figura 2.11: Creacbon de mesones por separacon de quarks. Al intentar
separar los quarksu y d la densidad de energa en el campo fuerte (re-
presentada por las Ineas) crece hasta que es su ciente para crear un par
quark-antiquark dd. Como resultado se crean dos mesones. Figurashde:
/lwww.quantumdiaries.org/2010/10/22/qcd-and-confinement/



2.7 Propiedades intmsecas de las partculas 57

Como se muestra en el ejemplo de la Fig. 2.12, en una interaccon fuerte un
quark puede cambiar su color (pero no su sabor). Como el color (al igual que
la carga ekctrica) debe conservarse, la \diferencia" de color debe lle\arsela
un glwon. Los gluones tienen entoncedos colores: un color y un anticolor. A
pesar de que, gy by sus anticolores permiten formar 9 combinaciones color-
anticolor, solo 8 esan permitidas por la teora. No es posible tener gluones
con carga de color de tipar, gg o bb, es decir sin color neto.

Figura 2.12: Ejemplo de un procesq! g+ g en el que cambia el color pero
no el sabor de un quark.
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Captulo 3

Aceleracon de partculas

Una partcula cargada que se mueve por una regon del espacio donde hay
campo electromagretico experimenta la fuerza de Lorentz dada por

dp _ ¥ B
a—e E + c ; (3.1)

donde v es la velocidad de la partcula ye su carga ekctrica. Los campos
ekctrico y magretico son E y B, respectivamente.

El segundo ermino del lado derecho de la Ec. (3.1) corresponde a la fuer-
za ejercida por el campo magretico, que es perpendicular tanto a la velocidad
de la partcula como al campo magretico puesto que es el resultado de un
producto vectorial. Al ser perpendicular a la velocidad actia como fuerza cen-
trpeta: modi ca la direccon del movimiento de la partcula mantenendose
constante el nodulo de la velocidad. Esto sigi ca que el campo magretico no
realiza trabajo sobre la carga y no modi ca entonces su energa ciretica. La
variacon en la energa se debe solo a la accon del campo ekctrico:

dE dr

H:ev E:ea ~V,; (3.2
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dondeV es el potencial escalar. Tomando el caso unidimensional:

1 @V )
E'e— r' e V: (3.3)
@r
As, 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-
leracon de partculas en ciclotrones y otros aceleradores arti ciales, como se
desarrolla a continuacon.

3.1. Aceleradores arti ciales

El primer acelerador de partculas moderno fue el cicloton de Lawrence,
desarrollado en Berkeley, entre 1928 y 1931. Un diagrama de un acelerador
cicloton como este se muestra en la Figura 3.1.

Figura 3.1. Esquema de un acelerador cicloton.

El instrumento consta de dos regiones semi-circulares donde un campo
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magretico de ecta las partculas cargadas. El radio de giro de las partculas

es
(E=eV)

"9 300z (B=G)

dondeZ es el rumero abmico.

Separando las dos regiones semi-circulares hay una brechap( donde
se aplica una diferencia de potencial. Las partculas se inyectaban engalp
(por ejemplo, colocando un material radioactivo) y eran aceleradas por la
diferencia de potencial. Debido a los efectos del campo, las partculas descri-
ban una semi-circunferencia y volvan a cruzar elgap donde la diferencia
de potencial haba sido invertida durante el tiempo de vuelo. El proceso se
repeta unay otra vez, geneandose nas y mas energa, hasta que el giroradio

cm; (3.4)

de la partcula se haca igual al maximo espacio disponible.

El primer cicloton fue muy pequeno, tena un dametro de 13 cm y ace-
leraba protones hasta 80 keV de energa ciretica. En los llamados sincro-
ciclotrones, el cambio de potencial en gap se sincroniza con el paso de las
partculas. Con esta tcnica, en 1946 se logo acelerar rucleos de deuterio
hasta 195 MeV.

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

La energa maxima que puede obtener una partcula en un acelerador
sincroton esta determinada por:

= |a intensidad maxima de los campos magreticos,
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Figura 3.2: Izquierda: esquema del anillo de un acelerador sincroton. Dere-
cha: imagen del tinel con el anillo de circulacon del LHC.

= el tamano del anillo!
= |as erdidas de energa de las partculas (por radiacon sincroton).

El Large Electron-Positron Collider (LEP) del CERN us 1312 imanes de
enfoque, 3304 imanes de de exbn y un anillo de 27 km de circunferencia. Los
electrones y positrones se aceleraban hasta 50 GeV y colisionaban\de frente".
En el LHC, tambén en una circunferencia de 27 km, protones con nados por
imanes superconductores con campos de 77 kG son acelerados hasta 6.5 TeV
y colisionan\de frente" (dando una energa total de colisbn de 13 TeV).

Otro tipo de aceleradores son los lineales o LINAC (del ingkkinear
Accelerator). En estos las partculas no sufren perdidas sincroton y no se
necesitan imanes de de exbn. Se suelen usar como inyectores de partculas
pre-aceleradas en los aceleradores sincroton. En el caso del Stanford Li-
near Accelerator Centre (SLAC), un LINAC se usa en forma directa como
acelerador. Su tubo de aceleracon tiene 3 km. Los electrones y positrones
se aceleran all y son de ectados en los extremos para luego colisionar con
energas 50 GeV.

1En un acelerador cicloton, lo determinante es el radio del instrumento
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Los aceleradores de partculas nmas relevantes a nivel mundial son:

= CERN

- LEP: se u® durante 11 anos hasta noviembre de 2000. Colisiorp
e y €' hasta energas de 180 GeV.

- LHC: Usa el unel del LEP. Colisionapy p a 13 TeV.

FERMILAB (Chicago)

- TEVATR ON: colisionapy pa 1.8 TeV.

HERA (Hamburgo): Colisionap de 820 GeV core de 267 GeV.

SLAC (Stanford)

- SLC: colisionae® y e a 100 GeV.

- PRP: es un anillo que colision@ y €' a 30 GeV.

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

Los detectores actuales esan basados en semiconductores de silicio que
permiten reconstruir el movimiento de las partculas a trawes de las corrientes
generadas. Estos dispositivos permiten una digitalizacon inmediata y una
reconstruccon tridimensional de la trayectoria de la partcula.

Para determinar la energa de las partculas se utilizan calormetros. Los
hay electromagreticos y hadonicos. Basicamente, determinan la energa a
trawes de la profundidad hasta la que se desarrolla la lluvia de partculas
desencadenada en el detector por la partcula incidente. En la Figura 3.3 se
muestra un esquema del detector ATLAS del LHC.
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Figura 3.3: Esquema (izquierda) y foto (derecha) del detector ATLAS (LHC).

3.2. Rayos @smicos

Los rayos msmicos fueron descubiertos por Victor Hess en 1912. Se trata
de partculas energeticas que llegan a la Tierra desde el espacio exterior (fuera
de la atnosfera).

Las partculas primarias que forman los rayos ®@smicos son protones
(86 %), partculas (rucleos de He, 11 %), electrones (2%) y rucleos nmas
pesados (1%). Hay, ademnas, pequefas proporciones de positrones y antipro-
tones que se creen de origen secundario (esto es, que se generan debido a
interacciones de los rayos @msmicos primarios con el medio interestelar).

El espectro en energa de los rayos @msmicos se extiende desde energas
del orden de 10 eV (rango dominado por contribuciones locales del sistema
solar) hasta energas por encima de ?®eV. En el rango nas alto de energa
la composicon de los rayos @smicos es incierta.

A energas 10" 2 eV el ujo de rayos msmicos en la Tierra es de

1 partcula por m? s 1. Aenergas 10' 16 eV, donde el espectro cambia
de N(E)/ E 2" aN(E)/ E 3, el ujo es de 1 partcula por m? ano 1.
A energas muy altas, arriba de 1& eV, donde el espectro parece volver a
endurecerse, el ujo es de 1 partcula por km? ano L. En la Figura 3.4 se
muestra el espectro observado de rayos @smicos.

Entre unos pocos GeV vy la llamadaodilla (kne€ del espectro, a unos
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Figura 3.4: Espectro observado de rayos @msmicos.
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104 15 eV, el espectro esh bien descripto por:
N(E)dE / E #"dE: (3.5)

A energas mayores a 30 GeV, donde los efectos de modulacon de los
campos magreticos solar y terrestre dejan de ser importantes, la radiacon
@smica parece ser completamente isotopica. Esto es de esperar ya que, inde-
pendientemente de la naturaleza de las fuentes, el campo magretico gahctico
destruye la anisotropa de partculas cargadas. Solo en el caso de las energas
mas altas, podra esperarse observar anisotropa en las direcciones de arribo
de los rayos msmicos desde fuentes cercanas, como lo ha con rmado en el
ano 2017 el observatorio de rayos msmicos Pierre Auger. Las partculas mas
energeticas deben ser de origen extragahctico, ya que su giroradio no puede
ser contenido en la Galaxia.

Los efectos de los campos magreticos hacen que una astronoma gahctica
de rayos @msmicos sea imposible, ya que las partculas detectadas no guardan
memoria de las fuentes en su direccon de arribo. Solo en el caso de fuentes
extragahcticas cercanas y para partculas con energas por arriba de ¥0eV
tal astronoma es factible.

La densidad de energa de rayos @smicos en regiones lejos de la in uencia

solar es:
ev

cme’
Esta densidad es comparable a la de la luz estelar (0.6 eV/cm?®), a la
del fondo msmico de radiacon (CMB, 0.26 eV/cn?) y a la del campo
magretico gahctico ( 0.25 eV/cn?®, paraB 3 G).

' RC (3.6)

En base a la densidad medida de rayos @smicos se puede calcular la
potencia inyectada por los mismos en la Galaxia. Consideremos que esta es
un disco de radioRg = 15 kpc y espesoihg = 200 pc. Su volumen sea@:

Ve= RZhs 4 10F°cm® (3.7)
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El tiempo de residencia de los rayos @smicos en el disco venda determinado
por la escala temporal de difusbn de las partculas (ver Sec. 4.1):

tq D (3.8)

donder es la distancia a recorrer por las partculas YD es el coe ciente de
difusbn. Para el caso de la Galaxiar = hg y D 10 cn? s %, por lo que
resultaty 10" s. Luego:

VG!RC
d

Whre = 41 10°ergs®: (3.9)

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

A n de postular posibles aceleradores gahcticos de rayos msmicos, el
primer paso es explorar si existen sistemas astrofsicos capaces de generar
grandes diferencias de potencial que permitan acelerar en forma electrosatica
partculas cargadas.

3.2.1. El criterio de Hillas

Si una partcula escapa de la regpon donde se estaba acelerando, no poda
obtener mas energa. Esta situacon impone un Imite en la energa maxima:

Emax = GBR; (3.10)

dondeq es la carga ekctrica de la partcula aceleradaB es el campo magre-
ticoy R es el tamano de la acelerador. Esta ecuacon se obtiene exigiendo que
el radio de Larmor de la partcula, Ry = E=(qB), no exceda el tamafo de la
regon de aceleracon. Este es un criterio geonetrico general conocido como
criterio de Hillas, y esutil para seleccionar posibles sitios de aceleracon.
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Si la carga de la partcula esZe, la energa naxima es:
Emax = QZBR; (3.11)

El diagrama de Hillas es un ga co que muestra la relacon entre el tamafo de
una fuente y el campo magretico para los posibles escenarios de aceleracon de
rayos @smicos. El diagrama se presenta en la Figura 3.5. Las Ineas diagonales
indican diferentes energas maximas de las partculas. Estas energas son
posibles para una cierta fuente si la Inea pasa por la regon del diagrama
ocupada por la fuente. Se puede ver que las fuentes mas compactas requieren
grandes campos magreticos para lograr la aceleracon de rayos msmicos nmas
energeticos. En cambio, los objetos nas extendidos pueden acomodar a estas
partculas en principio con campos magreticos mucho mas cebiles.

Figura 3.5: Diagrama de Hillas para la energa maxima posible de rayos
®smicos.R indica el tamano lineal de la fuenteB su campo magretico yz
la carga de la partcula.
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3.2.2. Rilsares

Los pulsares son estrellas de neutrones: estrellas colapsadas donde la pre-
sbn de la gravedad es sostenida por la preson de degeneracon de los nucleo-
nes. El tamano tpico de las estrellas de neutrones Bs = 10% cm y su masa
M =1:4M . Esto hace que su densidad sea:

M 14 1:99 10%g
(4=3)R ® (4=3) 10 cmd
6:6 1014%: (3.12)

Al colapsar las estrellas arrastran su campo magretico junto con la mate-
ria, por lo que las estrellas de neutrones resultantes estin fuertemente magne-
tizadas y en rotacon mapida (debido a la conservacon del momento angular).

El campo magretico resultante es, en primera aproximacon, dipolar. En la
Figura 3.6 se muestra un esquema de un pulsar.

Figura 3.6: Esquema de un pilsar. La emison en radio es emitida en forma
de haces desde los polos, por lo que es visible lo si apunta directamente
hacia el observador.

El campo magretico super cial tpicoesB  10'? G.? Sean la velocidad

2Este decae fuertemente con el tiempo, y mas apidamente si el plsar interactia con,
por ejemplo, una estrella companera. As, plsares \viejos" tienen camposB < 10° G.
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angular de la estrella de neutrones ¥ = 2 = su perodo de rotacon. A

una distancia b

1s
las Ineas de campo magretico dipolar deberan moverse nas apido que la
luz - y con ellas las partculas que por ellas se muevan. De aqu que a partir
de R, las Ineas se abren cerandose \en el in nito", como se muestra en el

C

R, = 48 10 cm; (3.13)

esquema de la Figura 3.7. Las partculas que se muevan sobre estas Ineas de
campo pueden entonces escapar del sistema.
Si una esfera magnetizada rota, las cargas sobre ella experimentaan una

fuerza:

e
c
Esta fuerza haa que las cargas de signo opuesto se separen originando un
campo ekctrico tal que se anule la fuerza de Lorentz. En primera aproxima-

con:

F=-~ ¢ B: (3.14)

E= -~ ¢ B: (3.15)

Como la fuerza de Lorentz no es launica fuerza que actia, la zona inme-
diatamente cercana al plsar presenta una gran complejidad. Retomaremos
la descripcon mas adelante.

La rotacon de la esfera separa la carga y esta no se modi ca a menos
gue cambie™ Por lo tanto, el potencial ekctrico es esttico. El potencial
electrosttico generado en la super cier{ = R ) de la estrella de neutrones
seg:

1

BR?2 B R 2 p
— V: (3.16
TS (3.16)

V ER = 6 10
1012 G 1 cm

Vemos, pues, que partculas arrancadas de la super cie y que se mueven por
las Ineas de campo pueden ser aceleradas hasta grandes energas.

Sin embargo, como las partculas que escapan del sistema lo hacen a
trawes de las Ineas abiertas, el ujo generado quedara determinado por= a,
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Figura 3.7: Esquema de un pulsar donde se muestran el radioy la locali-
zacon del radio de luzR_. En este esquema la velocidad angular del pulsar
~y su momento magretico ~ estin alineados.
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dondea es el radio donde se originan las Ineas abiertas (ver Fig. 3.7). Como
las Ineas de un dipolo quedan de nidas por sén=r = cte tenemos que
a' R sen . Luego,

serf o, _
R C
R 1=2 R 1=2
sen g’ —~ = RL ; (3.17)
Por tanto,
R3 12 ' R3
Finalmente,
2 2 3
V= Ba _ BR
C c?
B R * p ?
v 108 — V: 3.19
102 G 10° cm 1s ( )

Vemos, pues, que los pulsares pueden acelerar partculas hasta energas de
10 eV =10 TeV. Si el plsar rota muy apidamente (P 0:1 0:01),
Emax 10 ' eV. El Imite efectivo es menor que este valor ya que las

partculas sufrian perdidas radiativas durante el proceso de aceleracon.

>Pueden los pulsares contribuir al grueso de los rayos @msmicos Gahc-
ticos? Para responder esta pregunta se necesita saber: 1) cuantos pulsares
con perodosP < 1 s hay en la Galaxia y 2) cuanta energa en partculas
relativistas deposita un pulsar en el medio interestelar.

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

10

N —
80

10°: (3.20)
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La potencia emitida por un pulsar aislado es:

BZ
E T 4R? ¢ (3.21)

E BZR°R ‘c: (3.22)
Aqu hemos usado que el campo dipolar depende con el radio de acuerdo a

3

B(R) = Bo % ; (3.23)

con B, el campo magretico super cial. Evaluando erR = ¢ 1, obtenemos:

2 4p6
E BocsR =1 _ (3.24)
2 4
6 10" 1019;(3 135 ergs®; (3.25)

dondel es el momento de inercid.Una parte de esta energa escapa como
ujo de Poynting y otra parte como un viento de partculas. El cociente
entre las densidades de energa asociadas es

— WPoynting ; (3.26)
inento
el cual depende de la distancia al pulsar y en cierta medida tamben de la
direccon. Se estima que vale 1000 cerca de la super cie del pulsar y cae
hasta un valor de 0:1 en unos cuantos radios estelares:

B R 3 2

P
10 —
102 G 10° cm 1s

(3.27)
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ParaP = 0:1 s tenemos 1000 y por lo tanto, para una potencia tpica
en un pulsar, se obtiene que la potencia inyectada en rayos @smicos por un
pulsar es:

10000

2 1.
1000 6 102 ergs™: (3.28)

E
Wge — 6 10! ergs!?
Si hay del orden de 1®pulsares en la Galaxia:
wpdsares g 10% ergsh: (3.29)

Este valor es mucho menor que el necesario para explicar el origen de los rayos
®smicos gahcticos. Debe existir entonces otro tipo de fuente astrofsica en
la Galaxia capaz de acelerar rayos msmicos.

3.2.3. Remanentes de supernova

Cuando ocurre una explosbn de supernova (SN) el material que formaba
la estrella es eyectado y el medio interestelar es perturbado en la regon donde
ocurrd la exploson.

Una explosbn de supernova tpica libera una energeE 10°* erg. Esto
se produce en una escala temporal muy corta, mucho nas corta que cualquier
otra escala temporal involucrada. La velocidad de la materia eyectada por la
explosbn, Veyec, S€ relaciona con la energa a trawes de la expresbn

E 1=2 M 1=2 L
Veyec 104 Werg M_ km S
E 1=2 M 1=2
2 = o 1
10 10 erg M pc yr (3.30)

La velocidad del material eyectado tpicamente es mayor que la velocidad
del sonido en el medio interestelar, por lo que origina ondas de choque al
propagarse. Una onda de choque es una perturbacon que produce una dis-
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continuidad en los paametros que caracterizan un medio. El espacio queda
dividido por la onda de choque en dos regiones: la regon chocada y la no
chocadd, como se muestra en la Fig. 3.8. Para que se genere un choque es
necesario que la perturbacon tenga una velocidad superonica, puesto que de
lo contrario la perturbacon se disipara en forma de ondas sonoras. Se#f,

la velocidad de la onda de choque @ la velocidad del sonido en el medip

el umero de Mach se de ne comd  V,=C.. En el caso de las supernovas,

la onda de choque se mueve hacia afuera del sitio de la explosbn, viajando
delante de la super cie de separacon entre el medio interestelar y el material
eyectado.

Figura 3.8: Choque plano visto en el sistema de referencia del medio 1 (iz-
quierda) y en el sistema de referencia de la onda de choque (derecha). Notar
queV, = Uy, U < Vi = Ug,.

El medio interestelar puede modelarse a trawes de una ecuacon de estado
politopica tal que

PV =cte; TV !=cte; TP® )* =cte; (3.31)

donde = Cp=C, es el ndice adiakatico del gas. Los calores espec cos a

4En ingks, la regon no chocada se denominaupstreamy la chocadadodvnstream
5 ; i . _ —
La velocidad del sonido en un gas ideal puede calcularse con@® = = kg T=m, con
kg la constante de Boltzmann, T la temperatura del gas, ym la masa abmica promedio.
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preson y volumen constante son

dQ _ @Uu @V _ dQ _ @u

= = = = + P = = — = - :
Ce ar .~ @T, @r, ° VT dar , @t

respectivamente. Para un gas monoabmico = 5=3.

Las propiedades del medio perturbado se relacionan con las del medio
sin perturbar por medio de las relaciones de Rankine-Hugoniot (tambén
llamadas relaciones de salto)

iVi= oV, (3.32a)
ViP+ Pr= V2 + Py (3.32h)
P, 1, P, 1,
S S VA S .Y, 32
(D, 277 D, 2% (3-32¢)

las cuales se deducen a partir de las ecuaciones de conservacon de la efierga
momento y masa (las cuentas en detalle pueden verse en Landau & Lifshitz,
1959; Clarke & Carswell, 2007).

En el caso de una onda de choque fuertd( 1) y no relativista
(Veh < 0:1c¢) que se propaga en un gas ideal, no conductor, en estado esta-
cionario y con campo magretico despreciablgla relacon entre las densidades
a ambos lados del frente de choque resulta

+1

7 (3.33)

HlI\J

donde los subndices 1y 2 designan a las propiedades del medio no chocado
y chocado, respectivamente. Para un gas monoabmico= 5=3 y entonces

= 4: (3.34)

TN

6Los choques donde las erdidas de energa resultan despreciables se denominan adia-
katicos.
"Notar que estas propiedades describen bien al medio interestelar.
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Las velocidades del material se relacionan como

— = = - 3.35
\ 4’ ( )
mientras que el cociente de temperaturas es
2
T2_2( DMy_ 5Sy. (3.36)

ComoM; puede ser muy grande, la regon chocada puede estar muy caliente
respecto a la no chocada.

En el caso de incorporar un campo magretico perpendicular al frente de
choque, se encuentra una relacon adicional dada por

Bz _
B,

N
N
I
N

(3.37)

Estos resultados muestran que la temperatura, preson, densidad y campo
magretico del medio chocado aumentan, mientras que la velocidad del uido
decrece. En consecuencia, el material detas del choque ya no es superonico.

3.2.3.1. Etapas de un remanente de supernova

Debido a que la inyeccon de energa de una exploson 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 propagacon, las propiedades del choque van
cambiado con el tiempo y es posible dividir la vida de aquel en tres etapas
principales cuyas caractersticas se describian a continuacon.

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

rlot (3.38)
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donder 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
exploson:

4 1=3 =

3 IsM r|3;f = Meyec ) re !l 1sm Méygc; (3.39)
siendo sy la densidad del medio interestelar. Considerando una densidad
de partculas del medio interestelarny = sv=my, puede escribirsa ;s en

unidades convenientes como:

1=3 _
r9 M eyec Ny 1=3

M l1cm 3

g pC: (3.40)

Esta distancia corresponde a un tiempo:

5=6 1=2 —
Mo 200 |\/Ieyec E NH 1=

Veyec M 10Plerg lcm?3

tis = yr:  (3.41)

» Fase Sedov o adiatatica. La siguiente fase de la evolucon del remanente
de supernova es la fase de Sedov. Durante esta la energa es aproximadamente
constante ya que las perdidas radiativas se pueden despreciar. La evolucon
es adialatica, es decir,

1 4
E 5 3 Isu rSngec ism 12 r_23 (3.42)
Luego,
_d -
3_2d_; . IS}\A—Z £ 1=2

r3=2dr ' Isﬁz Edt

o —— (3.43)
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Teniendo en cuenta los coe cientes y unidades apropiadas:

. 1 2251 .o 155 Ny % 5 ]
_ I r 3=2 1=2 nH 1=2 1.

Asumiendo equiparticon entre la energa interna y la ciretica:

3 1
SNHkT - oM eyeVoyeo (3.46)

se obtiene que la temperatura del material eyectado por la SN y calentado
por la onda de choque es

T/ V¥ r 3Egnyh: (3.47)

En unidades convenientes:

3
"
T' 6 166 — E:n,tK
2 pc S17H
t

] 2=5 2=5

(3.48)

Cuando las perdidas radiativas empiezan a afectar la diramica del remanente
este abandona la fase de Sedov. Invirtiendo la ecuacon para la temperatura
obtenemos la edad de la fase de Sedov:

tsedov ' 3 10 Te 50 Eslis nHl:3 yr; (3.49)
dondeTg = T10°K).

» Fase radiativa. Cuando la escala temporal de enfriamiento radiativo del
gas,tens, S€ hace menor quéseqoy, €S decCirtens  tseqovs €l remanente entra
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en la llamada fase radiativa. Dado que

T3=2
tent ' 4 10°-2—yr; (3.50)
Ny
esta condicon se cumple cuando
r 200km s *(Esy n3)*™*: (3.51)

Como la dependencia e y ny es cebil, esto ocurre para velocidades

v 200kms?: (3.52)

En la nueva fase, el interior del remanente est formado por gas caliente

rodeado por una @scara de gas fro. A medida que la @scara avanza va

barriendo el medio e incrementando su masa. De aqu que a pesar de ir des-

aceleandose, su momento radial permanezca aproximadamente constante:
% % r3 O (3.53)

Si la @ascara se forno enty con radior = rq y velocidadv = vy, entonces,

4 4
5" 3 = 5" Vo
V. 1=4
Ir=r"Tp 1+4—0(t t())
o
v 3=4
r=vo 1+420t to) (3.54)
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Parat grande

r/ t+¥
t 3=4

/ t ¥ 200kms?t ——
L ms 3 10yr

(3.55)
Cuandot 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 energa, del orden de 10°! erg. Es razonable preguntarse,
entonces, si juegan algun papel en la produccon de rayos @smicos. 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:

10terg
Wen =
SNT 50 315 10's
6:3 10Mergst: (3.56)

Entonces, si las supernovas pudieran transformar menos del 10 % de su ener-
ga en rayos @smicos, seran capaces de explicar el origen de estos.

El hecho de que se observe emisbn de origen no £rmico en remanentes de
supernovas implica que en ellos hay partculas relativistas. La deteccon de
rayos X de origen sincrotonico indica la presencia de electrones con energas
por arriba del TeV y la deteccon de radiacon gamma podra senalar la
presencia de hadrones con energas similares. El mecanismo que acelera estas
partculas parecera ser difusivo (lo que lleva acilmente a un espectro del
tipo ley de potencias), pero existen tamben otros mecanismos posibles de
aceleracon. Lo que todos tienen en conun es que la presencia de un campo
magretico juega un papel crucial en la aceleracon de las partculas.

La relevancia de un proceso de aceleracon de partculas esta directamente
relacionada con lae ciencia de aceleracon del mismo, ... Para determinar
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ge tan mpidamente se aceleran las partculas resulta conveniente de nir un
tiempo caracterstico de aceleracon parametrizado como:

cB
tacel = acelq?; (3.57)

conqy E la carga y energa de la partcula, respectivamente. La naxima
e ciencia posible de aceleracon corresponde @ce = 1, mientras que valores
acel 1 implican aceleracbn poco e ciente.

3.3. Mecanismo de aceleracon difusivo

Consideremos la siguiente situacon: se arroja una pelota perfectamente
ehstica contra un muro. Si la velocidad de la pelota esV en el sistema de
referencia del laboratorio, rebotarl con velocidad ¥, como se muestra en
la Figura 3.9.

Figura 3.9: Colisbn ehstica de una partcula con una pared ja.

Si ahora la pared se mueve con una velocidag luego del choque la
velocidad de la pelota seaV + 24 (la velocidad no cambia en el sistema de
referencia de la pared), como puede verse en la Figura 3.10.

Si en vez de una se tienen dos paredes una movendose hacia la otra,
la partcula ganar velocidad con cada choque hasta que) las paredes se
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Figura 3.10: Colisbn ebstica de una partcula con una pared en movimiento.
Se muestra la velocidad de la partcula antes (izquierda) y desples (derecha)
de la colison.

detengan oii) la pelota se haga tan energetica 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 magreticos turbulentos. La turbulencia puede actuar como un \es-
pejo magretico” creando regiones con mayor densidad de energa magretica
donde las partculas cargadas son de ectadas; ver Figura 3.11. Esta situa-
con, considerada originalmente por Fermi (1949), es fsicamente improbable
y no es posible generar de esta manera los rayos @smicos gahcticos.

El mismo mecanismo hkasico puede operar, sin embargo, en remanentes
de supernova o en otros sistemas astrofsicos con choques. Consideremos la
onda de choque que genera una supernova como la descripta en la Sec. 3.2.3.
En ambas regiones puede establecerse turbulencia magretica: en la regon
chocada por la compreson del uido y el desarrollo de inestabilidades, y en la
regon no chocada por los efectos de los propios rayos @smicos que atraviesan
el frente de choque y perturban el plasma generando inestabilidades.

Supongamos que el choque se mueve con velocitfaén la direccon del
eje X, como se muestra en la Figura 3.12. El plasma en la regon chocada se
mueve con velocidad/,. La velocidad del choque y la del gas detias deel se
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Figura 3.11: Nubes con inhomogeneidades magreticas pueden actuar como
centros dispersivos.

Figura 3.12: Interaccon de un rayo @smico de energd; con un frente de
choque que avanza a velocidad,. Extrado de Protheroe (1999).
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relacionan por el factor de compreson como
— = (3.58)

Para un choque fuerte no relativista = 4. Usando transformaciones rela-
tivistas (ver por ejemplo Gaisser 1990) puede establecerse que la variacon
neta de energa de una partcula con energa iniciaE que completa un ciclo
yendo de la regon chocada a la no chocada y de vuelta a la chocada es:

h Ei 4
_— - — = 3.59
£ 3 (3.59)
Para obtener el espectro de energa tenemos que hallar la probabilidad
de que una dada partcula cruce el choque un rumero arbitrario de veces.
Para ello consideremos el proceso en el sistema de referencia del choque (ver

Figura 3.13).

Figura 3.13: Un rayo @smico cruza un choque. Este esquema muestra la
situacon en el sistema de referencia con el choque en reposo.

El ujo neto de partculas que se pierden en la regon chocada es:

V.
lper = Nrc — cm ?s %; (3.60)
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dondengc es la densidad de partculas relativistas.

En la regon no chocada, un rayo msmico con velocidad (en el sistema
de referencia del laboratorio) que forma unangulo, se acercama al choque
con velocidadVs+ vcos en el sistema de referencia del choque. A n de que
pueda cruzar el choque:

cos > %: (3.61)

Entonces, suponiendo que los rayos @smicos en la regon no chocada son
isotopicos, la razon a la cual las partculas cruzan desde la regon no chocada
a la chocada es:

Z
1 1
I eruce = NRe T v (Vs+ vcos )2 d(cos) (3.62)
) v
lcruce  NRrc 4 cm s (3.63)

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

Toer 4 Vs (3.64)

cruce \Y

Pescape =

La probabilidad de que la partcula sea de ectada en la regon chocada y
vuelva al choque es:
Pregreso =1 I:)escape: (3.65)

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

I:>(cruce> n) = (1 Pescapén: (366)

Como el incremento fraccional de energa por cruce ese=E, la energa
luego de cruzam veces es:

E=Ey 1+ — ; (3.67)
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dondeE, es la energa inicial. Tomando logaritmo a ambos lados:

E E
In B nin 1+? X (3.68)
donde In(E=E
= n(—_OE); (3.69)
In 1+ =

Luego, el espectro de partculas aceleradas y con energas sea:

JGE)/ (1 Pescapd"

In(E=E o)
J(>E)=K(1 Pescape* EE); k =cte
_ In(E=Eo) . _ _ ot
In(J(>E)) = k°+ N+ E=E) IN(1  Pescapd;  K°=1In(k) = cte:
(3.70)
Finalmente:
INJ(>E) =k ( 1)InE); (3.71)
donde !
In 1 °
In(l Pescapa
1 = ! 3.72
InA+ E=E) 4 1)Vs (3.72)
In 1+ = <

Teniendo en cuenta que para O:

x? X2
In1+ x) X 7+::: y In(1 x) X — i (3873
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resulta:
!
4V,
v 3
1 =1+ ——: (3.74)
A( 1)Vs ( 1
3 c
+2
1 :) = 1: (375)

Por lo tanto, el espectro diferencial de rayos @smicos que emerja de la fuente
luego den cruces seg:
J(E)!/ E (3.76)

Para una onda de choque fuerte:
=4 =) =2 (3.77)

Si bien el espectro observado de rayos msmicos es de la fod(g) / E 27,
la diferencia en el ndice espectral se explica por efectos de difuson de las
partculas en el medio interestelar.

>Cuwal es la energa maxima que pueden alcanzar las partculas? Para
responder a esta pregunta es necesario calcular la tasa de ganancia de energa
de las partculas e igualar a la tasa de perdidas radiativas. De all se puede
despejar la energa maxima { siempre y cuando esta satisfaga que el giroradio
de las partculas con esa energa sea menor que el tamano de la regon de
aceleracon.

La tasa de aceleracbn es:

., _ 1dE _h Ei=E
acel E dt - tcicIo
4C Ve, 4 .

3 E ciclo*

(3.78)
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Aqu teiclo D=V? depende del coe ciente de difusonD del medio (ver
Sec. 4.1). Este coe ciente se supone dependiente de la energa:

D=D(E)/ E; (3.79)

con > 0. El coe ciente de difuson a lo largo del campo magretico es un
cierto rumero de veces el valor del coe ciente de difusbon mnimo, conocido
como coe ciente de difusbn de Bohm

1
Aqu rgy es, como antes, el giroradio de las partculas

_Ev. E |
" qcB gB’

ry (3.81)
dondev- esla componente de la velocidad perpendicular al campo magretico,
g = Ze es la carga ekctrica y la aproximacon es \alida para partculas
relativistas (v ©).

El coe ciente de difusbn paraleld a B es:

Dk = D gohm: (3.82)
Para valores tpicos deV;=0:1cy = 10 se obtiene:

dE

— 1:5 10 “ecB: .
i 5 10 *ec (3.83)

acel

Por otro lado, el coe ciente de difuson perpendicular es:

Dk

D> 1y 2

(3.84)

8Se llama a un choqueparalelo si la normal al frente de choque es paralela &, es decir,
Vs k B. Asimismo, se denomina a un choqueerpendicular si Vs ? B.
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de donde puede deducirse:

dE

— 4 10 %ecB: .
g 0 “ec (3.85)

acel

Las ondas de choque de los remanentes de supernova permanecen fuertes
como para acelerar partculas durante unos 10° anos. Las energas maximas
alcanzables (considerandB 10 ° Gy perdidas sincroton) son

E>N  10MZ eV (3.86)

max

para choques paralelos, y
ESN  10°Z eV (3.87)

para choques perpendiculares.
Para el caso de que el choque sea oblicuo, con unangulentre la normal
al choque y el campo magretico, el coe ciente de difuson es:

D = Dxcog + D, sir? : (3.88)

En esta situacon el valor de la energa maxima estaa comprendido entre los
valores dados en las Ecs. (3.86) y (3.87) .

Efectos adicionales importantes a tener en cuenta en diversas situaciones
astrofsicas son:

1. La modi cacon del choque por efecto de la presbn de los rayos msmicos
gue estan siendo acelerados, lo que introduce no linealidades.

2. Ondas de choque relativistas. En este caso el ndice adiakatico del gas es
=4=3 en vez de 83, lo que lleva a =7 y por lo tanto a espectros con
1.5 si se tienen en cuenta efectos de anisotropa. En choques relativistas
se tiene tpicamente 15 2:0.
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3. Efectos termodiramicos producidos por la radiacon que escapa de la re-
gon chocada, afectando los centros de disperson magreticos.

4. Inestabilidades inducidas por los propios rayos @msmicos que pueden llevar
a una magni cacon de los campos magreticos (inestabilidades de Bell).

Hay una gran variedad de fuentes astrofsicas en las que se forman ondas
de choque y pueden acelerarse partculas cargadas hasta velocidades relati-
vistas. Estas fuentes incluyen:

= jets en rucleos gahcticos activos Active Galactic Nuclei AGN) y micro-
cuasares (MQ),

= ondas de choque producidas por eruptores de rayos gamraimma-Ray
Bursts, GRB),

bbulos y manchas calientes {ot spot9 en radio galaxias,

= asociaciones de estrellas masivas,

= estrellas tempranas con vientos poderosos,

= wmulos de galaxias donde colisiones pueden formar ondas de choque,
= sistemas binarios con colison de vientos estelares,

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

3.4. Magnetohidrodiramica

La teora de la magnetohidrodiramica (MHD) es una posible aproxima-
con al problema de un uido en presencia de un campo electromagretico.
Para que la aproximacon MHD sea \alida, se deben cumplir dos condiciones
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kasicas: el uido debe ser ekctricamente casi neutro (es decir, con una densi-
dad de carga muy pequena) y debe formar un plasma (estar completamente
ionizado).

En MHD no relativista, el campo relevante es el campo magretid®. De
hecho, si la velocidad del ujo e¥ cen todas partes, se puede demostrar
que E B . Esto tamben signi ca que la corriente de desplazamiento
puede ignorarse, de modo que

4
r B=_J (3.89)

donde J es el vector de corriente ekctrica. Teniendo en cuenta adenmas que
la densidad de carga es muy pequena, la expreson de la fuerza de Lorentz se
simplica a

J B

1
fi = S =4—r B B: (3.90)

Otra de las hiptesis de la MHD es que el uido satisface la ley de Ohm
en la forma simple

T= E+Z B (3.91)

donde es la conductividad ekctrica del plasma.
A estas ecuaciones debemos agregar el resto de las ecuaciones de Maxwell:

_ 1@,
E= o (3.93)
r E=4 (3.94)

La densidad de carga . no es un paametro relevante; si es necesario, se
puede calcular a partir de la Ec. (3.94) una vez que se resuelva el problema
y se conozcéE.

Combinando las Ecs. (3.89), (3.91) y (3.93) obtenemos la ecuacon central
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de la MHD, la llamadaecuacon de induccon para el campo magretico:

&

@t
La ecuacon de induccon establece que el campo magretico en un punto dado
en el espacio vara en el tiempo porque es advectado con el ujo (primer
ermino en el lado derecho) y porque se difunde (segundo ermino en el lado
derecho). Una suposicon que se suele hacer en las aplicaciones astrofsicas
de la MHD es que la conductividad del plasma es muy grande. Entonces, el
ermino difusivo en la ecuacon (3.95) puede despreciarse en comparacon con
el ermino convectivo. Esta aproximacon se conoce como MHIeal En la
MHD ideal las Ineas de campo magretico esan congeladas en el uido: si el
uido se mueve la Inea lo acompana conservando su topologa.

2
r ¥ B gt ’B: (3.95)

El conjunto de ecuaciones de MHD debe completarse con las ecuaciones
para la conservacon de la masa y el momento (incluida la fuerza de Lorentz,
pero no la viscosidad):

@ —-n-

ot " (v)=0; (3.96)
@v _ 1 :
_t+ (‘V r ) ¥y = r P r + 4— r B B; (3.97)

Mas una ecuacon para la conservacon de energa y una ecuacon de estado.
Aqu, como de costumbre,P es la presbn, es la densidad de masay es
el potencial gravitacional.

La transformacbon de energa magretica en ciretica requiere romper la
topologa de las Ineas: MHD resistiva. En un uido de conductividad imper-
fecta, el campo magretico generalmente puede moverse a trawes del uido
siguiendo una ley de difuson con la resistividad del plasma sirviendo como
constante de difuson.

En la MHD resistiva las Ineas de campo magretico pueden moverse por
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el uido trans riendo energa al mismo.

3.5. Reconexdon magretica

La energa almacenada en campos magreticos puede liberarse subitamen-
te en eventos de reconexon magretica, en los que se produce un cambio en la
topologa de las Ineas de campo. Esta energa es transferida a las partculas
del plasma en escalas de tiempo cortas y puede dar lugar a una poblacon de
partculas no ermicas. Para que este proceso pueda ocurrir son necesarios:

1. Un plasma con una regon de conductividad nita. En la aproxima-
cbn magnetohidrodiramica, es comun considerar a los plasmas astrofsicos
como de conductividadin nita , lo cual signi ca que en la ecuacon de in-
duccon magretica se desprecia el ermino difusivo frente al conductivo. Esto
implica el congelamientode las Ineas de campo magretico en las Ineas de
uido. En esas condiciones no es posible que la topologa del campo magre-
tico se rompa, por lo que es necesario que {en al menos alguna regon{ el
plasma tenga conductividad nita.

2. Flujos convergentes de material.  En regiones donde vale el congela-
miento magretico (conductividad in nita), el campo magretico es arrastrado
por el uido al moverse. Luego, si las Ineas de uido de los plasmas se des-
plazan en una direccon convergente, las Ineas de campo magretico tamben
se acercan entre ellas.

3. Regiones con polaridades de campo magretico opuestas. Cuando
Ineas de campo magretico paralelas y de polaridad opuesta se acercan a
una corta distancia, las corrientes de plasma no pueden sostenerlas si la
conductividad es nita y las Ineas reconectan.

Una geometra \alida para el desarrollo de la reconexon magretica es
la propuesta por Sweet y Parker (Sweet, 1958; Parker, 1957), similar a la
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presentada en la Figura 3.14. Supongamos un campo magretico en el plapo

y un campo ekctrico en la direccon del ejez. En la denominada zona neutral
tipo-X, el campo magretico es cebil y las partculas cargadas son aceleradas
por un campo ekctrico inducido en la direcconz, pacticamente uniforme
alrededor de la regon tipo-X. Si los ujos convergentes tienen su movimiento
en la direccon del ejey, entonces el plasma luego de la reconexbn es eyectado
en la direccon del ejex debido a la tenson magretica (ver Figura 3.14).

Figura 3.14: Esquema de la con guracon antes (izquierda) y despies (dere-
cha) de la reconexbn magretica. Luego de la recombinacon de las Ineas, las
partculas son arrastradas por el campo magretico con una velocidad, en
la direccon horizontal (eje x); el ejey esht en la direccon vertical y el z es
perpendicular a este plano.

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

Va = p:o; (3.98)
donde B es la intensidad del campo magretico, es la densidad y ( la
permeabilidad magretica del plasma previo a la reconexon.

La e ciencia de aceleracon de este proceso depende detdaa de reco-
nexon del campo magretico. Si la misma es alta, la reconexbn es @apida y
el proceso es e ciente. No obstante, en el modelo propuesto la longitud de
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la regdbn de reconexon es grande, y puede demostrarse que en ese caso la
tasa de aceleracon se vuelve lenta. Por este motivo hace falta agregar un
ingrediente mas para que la reconexon magretica sea un proceso viable de
aceleracon de rayos msmicos: laurbulencia

3.5.1. Reconexon magretica turbulenta

Si el uido es turbulento, entonces la reconexon magretica puede ocurrir
como un gran rumero de reconexiones de pequefa escala. La reconexbon sobre
estas escalas pequenas determina la tasa de reconexon local, mientras que la
tasa de reconexon global es mucho mayor debido a las multiples reconexiones.
Un esquema de este escenario se muestra en la Figura 3.15 para el caso de un
campo levemente esto@stico de acuerdo al modelo de Lazarian & Vishniac
(1999).

Figura 3.15: Esquema de la reconexbn magretica turbulenta. representa
la escala espacial de salida del material, determinada por la estocasticidad
del campo magreticoB. La escalaL es astrofsica. En el recuadro se
muestra una regon de aceleracon individual, de pequena escala.

En el escenario de reconexon magretica turbulenta las partculas relati-
vistas son aceleradas en multiples islas magreticas. La e ciencia de acelera-
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con resulta del orden de:

acel 0:3 Vrgc ; (3.99)

dondev,ec Va es la velocidad de reconexon. Dependiendo de las condicio-
nes en el plasma, el ndice espectral de lal espectro de partculas resultante
puede semp < 2:5.

Vale destacar que existen muchas fuentes astrofsicas en las que la reco-
nexon magretica puede ser un feromeno importante. Algunas de ellas son:

» El Sol (los procesos de reconexbn se originan en la corona solar debido al
movimiento del plasma subyacente).

= Sistemas con discos de acrecon tales como MQs y los ujos magnetizados
en AGNs.

Estrellas altamente magnetizadas, como las T-Tauri.

Magnetares.

Fast radio burstsy gamma-ray bursts

Nebulosas creadas por pulsares, como la del Cangrejo.
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Captulo 4

Ecuacon de transporte

4.1. Difuson y conveccon

La difuson consiste en el movimiento propio, caotico, de las partculas
{ en este caso rayos msmicos { respecto a un medio. Este movimiento es
esto@stico debido a las nultiples interacciones que un rayo @smico sufre
con losatomos del medio y/o las irregularidades magreticas (ver Fig. 4.1).

Figura 4.1: Dos partculas con distinto camino libre medid atravesando un
gas con tamano lineal caracterstic&. Para la partcula de arriba (trayectoria
roja) el medio es transparente y lo atraviesa sin interactuar, mientras que para
la partcula de abajo (trayectoria azul) el medio es opaco y difunde enel. Si
la velocidad de la partcula esV, entonces en el primer caso el tiempo de
cruce esteuee  R=V, mientras que en el segundo ég.ce R?=D  R=V.
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El movimiento de las partculas puede modelarse como una caminata al
azar por lo que, en promedio, el desplazamientar que una partcula realiza
al cabo de un intervalo de tiempo t por difusbn es nulo, i.e.,h ri = 0.
No obstante, se tiene quér r%i = 6D t 6 0. El coe ciente de difuson D
es una medida de la facilidad con que la partcula se propaga en ese medio:
cuanto mayor esD, nas lejos difunde en el mismo intervalo de tiempo.

Otro proceso de transporte de partculas en un medio es l@nveccon
(o adveccon). En este caso las partculas son arrastradas por el movimiento
macros®pico del medio, como granos de arena en el viento. Lo cquela
a los rayos msmicos al uido es el campo magretico, el cual a su vez esta
congelado en las Ineas de uido en un plasma de conductividad in nita (ver
Sec. 3.5). Notar que el tiempo de conveccon no depende de la energa de las
partculas, sino de la velocidad del uido y de la escala espacial del problema.

4.2. Ecuacon de transporte

En el captulo anterior se estudiaron mecanismos capaces de acelerar ra-
yos @smicos e inyectarlos en el medio. Ahora nos interesa estudiar @mo
evoluciona dicha poblacon de rayos msmicos debido a la interaccon con los
blancos en la regon (campo magretico, materia y radiacon) y a los ferome-
nos de transporte.

Caracterizaremos la poblacon de partculas relativistas a trawes de la

funcon distribucon
dN

dE dV’
es decir, el rumero de partculas a tiempat en la posicon + por unidad de
volumen dv, con energa en el intervalo & alrededor deE.

n(x E;t) = (4.1)

La evolucon de esta distribucon viene determinada por laecuacon de
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transporte o ecuacon ciretica, cuya forma es:

@n @bn)
— D +
ot r (Drn
dondeD = D(E;+) es el coe ciente de difusobnb= b(E;*t)= dE=dt O
es la tasa total de perdida de energa de las partculas por distintos procesos,
T = T(E; +) es la escala temporal de escape de las partculas de la regon de
nteesy Q(E;*;t) es el ermino fuente de inyeccon.

oE" 2: Q(E; & 1); (4.2)

La Ec. (4.2) describe el balance entre los procesos que inyectan y remueven
partculas por unidad de tiempo por unidad de volumen en el espacio de fases
de las posiciones (y eventualmente direcciones de movimiento) y la energa.
El segundo ermino del lado izquierdo da cuenta del trasporte espacial de
partculas por difuson. En el caso mas general el coe ciente de difusorD
es un tensor; si el medio es uniform® = D(E). En general se asume que
la dependencia en la energa es una ley de potencias:

D(E)= DoE ( > 0); (4.3)

pero esto puede variar signi cativamente en diversos medios. En ausencia de
cualquier otra informacon se suele adoptar el coe ciente de difuson mnimo,
conocido como coe ciente de difuson de Bohm (ver 3.3):

%rgc; (4.4)

Dg =
dondery es el giroradio de las partculas. En algunos casos, la difusbn com-
pite con la conveccon como mecanismo de transporte de las partculas (por
ejemplo en regiones donde hay vientos fuertes).

El tercer ermino representa las perdidas de energa continuas, es decir
aquellas interacciones que producen cambios pequefos en la energa de las

LPara una verson mas general de la ecuacon de transporte, consultar el libro de Ginz-
burg & Syrovatskii (1964) o el artculo de Ginzburg & Ptuskin (1976).
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partculas respecto de su energa inicial. AqQub es la tasa (total) de perdida
de energa; si sobre las partculas actuan varios procesos de enfriamiento

X X dE
dE,‘F’,t)— b = F

i=1 i=1 i

(4.5)

El cuarto ermino del lado izquierdo da cuenta del escape de partculas de
la regon de intees; el tiempo de escape €B. En este ermino pueden intro-
ducirse de forma efectiva el escape por conveccon y tamben por difuson {
de manera de simpli car aun nas la Ec. (4.2) eliminando el segundo £rmino.
En ese casd ! = tdif1 + t.k,, dondetgs Y teony SON los tiempos tpicos de
escape por difusbn y conveccon, respectivamente. En el ermino de escape
tamben pueden incluirse efectos de perdidas de energeatasto cos, en los
gue la partcula pierde tanta energa que es removida del intervalo de energa
de intees. Si las partculas son inestables, tamben puede tenerse en cuenta
en este ermino la desaparicon de partculas por decaimiento; en este caso
T = tgec €S €l tiempo de decaimiento.

Finalmente, el ermino de la derecha es el ermino fuente. Aqu se inclu-
yen todos los feromenos que inyectan partculas en la regon de intees. Por
ejemplo, la inyeccon de partculas mediante algin mecanismo de acelera-
cbn puede introducirse de manera efectiva en este ermino utilizando alguna
funcon inyeccon adecuada.

4.3. Soluciones de la ecuacon de transporte

4.3.1. Solucon general

La ecuacon de transporte (4.2) es una ecuacon diferencial en derivadas
parciales de tipo inhomogeneo. Puede resolverse utilizando el netodo de la
funcon de Green. ParaD = D(E), b= bE) y T = T(E), la funcon de
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GreenG(E; #;t) de la Ec. (4.2) satisface:

%Ct; DrzGJr@@ébG)J, $: (E Eo) (r %) (t t);.  (4.6)

dondeEy, ¥y Y to son los valores iniciales. La solucon es (Ginzburg & Syro-
vatskii, 1964):

et et — 1 (f +0)? .
G(E,‘I“,t, Eo, fo,to) = leE)J (4 )3:2 exp ? 4— (t to ),
4.7)
donde
EEg (4.8)
Y7 g BE) |
y z
® D(E)
E;Eo) = —= dE: 4.9
EE)= 4 (4.9)
Luego, la solucon general de la Ec. (4.2) es
Z +1 VA VA t
n(E;#t) = dro  dEo  dto Q(Eo; fo;to) G(E; #;t; Eo; #o; to):
1 1
(4.10)
En el caso particular de un sistema en estado estacionario,
Z t
G(E; +; Eo; o) = dto G(E; ;t; Eo; *o; to); (4.11)
1
cuya solucon es
S 1 * )2
2 p ( ) si >0

G(E FEoir) = _ MENG )™ P TE) 4
"0 si <0
(4.12)
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Si el proceso es no estacionario, pero homogeneo en el espacio:

G(E;t;Eo;to) = (t to ) (4.13)

E) P T(Ey)

Finalmente, en el caso estacionario y homognedgE; +;t) = n(E), entonces

G(E;Ep) = j

1

T(Eo)

4.3.2. Caso estacionario, homogneo y sin escape

Consideremos el caso sencillo de un sistema de partculas en estado es-
tacionario en una regon homogenea, donde puede despreciarse el escape
(T!'1 )yenlaque se inyectan partculas relativistas con un espectro
Q(E) = KE P conp > 0. La ecuacon paran(E) es en este caso

d
g PEIN(E)] = Q(E): (4.15)
Parap 6 1y suponiendo queb(E)n(E)! OparaE!1 ,lasolucon resulta

K E (1D

"B o D HE)N

(4.16)

4.3.3. Casos no estacionarios

Supongamos que en una regon actia, durante intervalo acotado de tiem-
po, un mecanismo de inyeccbon continua de partculas que puede describirse
mediante una funcon de la formaQ(E) = KE P (p > 0) parat toy
Q(E) = 0 para t > to. Supongamos adenas que las perdidas de energa
son del tipob(E) = AE? con A una constante. Resolviendo la ecuacon de
transporte

@qEt) . @ . .
ot - @eXE)nE N+ QED (4.17)
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parat>t g, resulta

8
(p+1)
5% 1 (1 AEt)P ! siAEt< 1
n(E;t) = s KE (o) (4.18)
—_— SiIAEt 1
A(p 1)

Para el caso de una inyeccon instannea eh= 0 del tipo Q(E;t) = KE P (t),
la distribucon de partculas resulta

(
KE P(1 AEt)? 2 si AEt< 1
n(E;t) = (4.19)
0 si AEt 1

Notar que parap = 2 el espectro no se modi ca en su forma, solo va cam-
biando la energa maxima de las partculas de acuerdo & . (t) = 1 =(At).

4.3.4. Un caso con difuson

Consideremos un acelerador que inyecta partculas relativistas que esca-
pan de la fuente difundendose en el medio circundante sin sufrir perdidas de
energa signi cativas. Supongamos que queremos conocer la distribucon de
partculas en un dado instante de tiempot y a una cierta distanciar de la
fuente, adoptando simetra eskrica. La ecuacon de transporte que describe
este escenario es

@(E;1) _ D(E)_@ 2 @(E;1)
@t r2 @r @r

N @@E[b(E)n(E;t)]+ Q(E;t); (4.20)

donde D(E) es el coe ciente de difuson espacial de las partculds En el
caso particular de queQ(E;t) = KE P (Ro) (t), el coecienteD(E)/ E ,
y el tiempo de las perdidas de energa de las partculas en el medio sea

2Este coe ciente puede ser dependiente dey r, si las propiedades del medio cambian
con el paso del tiempo o la distancia a la fuente.
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tent = E=(E) cte, se encuentra que (Aharonian & Atoyan, 1996)

KE P (P Dt r?
. KE® - 4.21
n(E;rt) 2R3 exp tent R& ( )

con S

exp(t =t enr) 1

Rar  Raif(E;t)=2 D(E)t (4.22)

=t enf
Esteultimo valor es conocido como el radio de difuson, el cual se corresponde
con la distancia que una partcula de energeE logra efectivamente recorrer
en un tiempot luego de escapar de la fuente.

Es importante notar que la distribucon de partculas en la fuente y la
distribucon de partculas a una cierta distanciar de la misma, en un cierto
instante t, sean diferentes. Si el coe ciente de difusbn es independiente de
la energa ( = 0), el espectro en energas conserva la forma del espectro
inyectado por la fuente, pero el ujo de partculas cambid. Si 6 0, tanto
el ujo como el espectro de energa de las partculas se ven modi cados.

En el caso particular en qud tent, €l resultado depende unicamen-
te de los efectos de la propagacon difusiva de las partculasi(E;t)

KE Pexp( R=Rg)=( 3?R%;) y Rgr =2 D(E)t. De estas expresiones
puede observarse gque, a una distancia jR, el espectro de partculas a ba-
jas energas esh exponencialmente suprimido ya quRgs R, mientras que
paralas energas tales quRqy; R la solucon resultan(E;t) / E (P*G=2) ),

Si el acelerador inyecta partculas de forma continua, tal qQU(E;t) =
KE P ( t), la solucon puede encontrarse haciendo la convolucon del resul-
tado hallado en Ec. 4.21 con la funcon Heaviside { t9con0 t° t.
Para tiempost <t ¢y, Se obtiene que (Atoyan et al., 1995)

P

.._ KE r ]
n(E;rt) = r(E)rerfc m ; (4.23)

3Tenemos la misma cantidad de partculas pero distribuidas sobre la super cie de una
esfera de radio mayor.
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con erfcg) = (2 P ) Rzl exp ( x?) dx la funcon error complementaria. A
una distancia R ja, el ujo de partculas con energa E crece exponen-
cialmente cont para Rgj R. Cuando Rgj R, la Ec. 4.23 tiende a
n(E;R;t) = KE P=4 D (E)R), es decir,n(E;R;t) / E (* ), Este ndice

espectral di ere en = 2 respecto del ndice de una inyeccon del tipo(t), por

lo que la fuente de inyeccon continua producia en el Imite Rgj R un

espectro mas duro que una fuente de inyeccon instananea.
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Captulo 5

Procesos radiativos |

5.1. Conceptos lasicos

El concepto kasico en el estudio de los procesos radiativos es elrden-
sidad de nida de la siguiente manera:

Intensidad : rumero de partculas incidentes por unidad de area por unis
dad de angulo lido y por unidad de tiempo sobre un cierto detector no
especi cado.

Designaremos a la intensidad de partculas de tipppor I;. As, la inten-
sidad de rayos sem | , la de protonesl, etc.
A partir de la intensidad se de ne el ujo de partculas como

Z
F= lcos d ; (5.1)

donde es elangulo entre la direccon de movimiento de las partculas y
la normal alarea sobre la que inciden. La integracon se hace sobre todo
elangulo lido subtendido por las partculas. En particular, para un ujo
isotopico de radiacon

F=1 (5.2)
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y el umero de partculas por unidad de volumen es

n= —I, 5.3

v (53)
dondev es la velocidad de las partculas. Como nos interesaan partculas
relativistas, v ¢ en la mayora de los casos.

Por lo general las partculas que se detectan no tienen unaunica energa,
as que es conveniente introducir una funcordistribucon en energas n(E):*

#de partculas

. 1.
unidad de volumen unidad de energa '

n(E) = [N(E)]=cm 3erg
(5.4)
El rumero de partculas por unidad de volumen con energas entreE y
E + dE es entoncesi(E) dE, por lo que el rumero total de partculas por
unidad de volumen puede calcularse como
Z 1
n= n(E)dE; [n]=cm 2 (5.5)
0

El umero de partculas por unidad de volumen con energas mayoresa es
z 1

n(>E)= n(EY de® (5.6)
E

y el correspondiente ujo integrado resulta
Z 1
F(>E)= F(EY dE® (5.7)
E

La densidad de energa de las partculas se puede calcular como

Z,

U= En(E)dE; [U]=ergcm 3; (5.8)
0

YEn el caso generaln(E;+, ;t) es el rumero de partculas por unidad de energa por
unidad de volumen por unidad deangulo lido en el instantet; ver Captulo 4.
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por lo que el ujo de energa sea
S= 4£U [S]=ergcm %s (5.9)

Finalmente, consideremos una fuente localizada a una distandig que rada
isotopicamente. En ese caso, sluminosidad puede de nirse como
Z 1
L>E)=4d? F(E9dE® [L]=ergs (5.10)
E

Notar entonces que para una fuente de radiR que rada isotopicamente

L=4R?2S: (5.11)

5.1.1. Seccon e caz

Introduciremos ahora un concepto de gran importancia, el dgeccon
e caz para una interaccon. Consideremos un ujo de partculas de clasa
con velocidadv,, que interaccionan con un blanco de volumenVd= dA dx
formado por partculas de tipo b (ver Figura 5.1).

Figura 5.1: Esquema de interaccon entre partculas proyectiles y partculas
blanco.

El rumero dN; de interacciones de tipad que ocurren en el intervalo de
tiempo dt en el volumen & ser proporcional a:
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1. el umero de partculas de tipo b que haya en

2. el rumero de partculas incidentes de tipoa que atraviesan @\ en d.

Siny, es la densidad de partculas de tipd en el blanco, yn, es la densidad de
partculas incidentes de tipoa en el sistema de referencia del blanco, entonces

dN; = d i(np dV)(Nava dt): (5.12)

La constante de proporcionalidad d; es la seccon e caz diferencial, que
caracteriza la probabilidad de interaccon de las partculas de tipaay b a
traves del mecanismoi.

La seccon e caz total (no diferencial) ; para la interacconi es la suma
sobre todos los posibles estados (valores de energa, momento y direccon de
movimiento) de las partculas desples de la interaccon. Tiene unidades de
area,

[]=cm?

Tanto d ; como ; son invariantes relativistas.

La unidad de medida tpica para la seccon e caz de interaccon entre
partculas es el barn (b):

10 # cm?
10 27 cm?:

1b
1mb

La seccon e caz total para la interaccon entre dos tipos de partculas
se obtiene sumando las secciones e caces de todos los posibles procesos que
pueden ocurrir durante la interaccon entre las partculas,

X
tot = i (5.13)

La probabilidad relativa de que ocurra un cierto canal de reaccon es en-
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tonces
P = —: (5.14)
tot
A partir de la seccon e caz se pueden de nir otras cantidadesutiles. La
primera es elcamino libre mediode una partcula en un medio de densidad
nunerica de blancosn:
=(n) % (5.15)

El camino libre medio puede interpretarse como la distancia promedio que
recorre la partcula en el medio entre dos interacciones. Una cantidad rela-
cionada es etiempo de enfriamientode una partcula:

ten = 7, (516)

dondev es la velocidad de la partcula ( ¢ en el caso de partculas relati-

vistas) y es lainelasticidad que es la fraccon de su energa iniciaE, que
pierde la partcula en una interaccon,

] Ej.

Eo

= (5.17)
Para un proceso de perdida de energa que pueda considerarse continuo, el
tiempo de enfriamiento se de ne a partir de la tasa de perdida de energa

como
. 1dE

tenf E dt’
se lo suele llamatasa de enfriamiento Si las partculas pierden energa

(5.18)

At t

enf
por mas de un proceso, entonces

temi = tenpi (5.19)

El proceso de perdida de energa nas relevante sela aquel que tenga el tiempo
de enfriamiento nmas pequefo. Notar que esto depender tanto de la proba-
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bilidad de que la partcula interaccione por ese mecanismo (representada por
la seccon e caz) como de cuanta energa pierda la partcula por interaccon
(inelasticidad).

En el caso general, tanto la seccon e caz como el camino libre medio
y la inelasticidad dependeran de la energa (y eventualmente de la direc-
cbn de movimiento) de las partculas. La seccon e caz diferencial dependera
tamben en general de las propiedades de los blancos y en muchos casos se
necesitam, como veremos, integrar sobre estas variables.

La radiacon se produce por la interaccon de partculas de algun tipoa
con distribucon ny(E,;  a; ¥) con un blanco de tipob, formado por partculas
materiales o por fotones, distribuidos segumy(Ey; 1, ¥). La emisividad de
la radiacbn  resultante sea?

| z | z
q(E; ;= da dEs dp dEpna(Ea; a D) Nu(En 61

vl T W g g (520
dondev, es la velocidad relativa entre partculas y blancos;s o= 4 pCOS ,

es elangulo de colison @ngulo entre las direcciones de movimiento de las
partculas que interaccionan) y la seccon e caz (doble) diferencial depen-
de, en general, d&,,, , E y . La emisividad representa el rumero de
fotones por unidad de energa, volumen yangulo lido emitidos e a tiem-
po t; en el sistema cgs sus unidades san][=erg 's *cm 3sr *. Notar que
la Ec. (5.20) es simplemente una generalizacon de la tasa de colisiones de
la Ec. (5.12), integrada sobre todas las variables que describen el estado de

partculas y blancos.

A partir de la emisividad de nimos laluminosidad espec calL integran-

2Si partculas y blancos son del mismo tipo, se debe multiplicar la Ec. (5.20) por £2.
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do sobre el volumen de la regbn de emisbn:

z
EL(E)=4E? q(E;®dV: (5.21)
\%
donde se supuso que la emisividad es isotopica. La luminosidad integrada (en
algin rango de energas) tiene unidades de potencia,. [ =erg s !, mientras
que las unidades de la luminosidad espec ca soh [(E )] =erg s ! erg !.

El problema fundamental de la astrofsica de rayos consiste en la deter-
minacon de q (o L ) para distintos escenarios astrofsicos.

5.2. Radiacon ermica

La forma nmas sencilla de producir radiacon electromagretica es calentan-
do un gas. Al hacerlo, la agitacon ermica del gas aumenta y las partculas
cargadas (generalmente electrones) son aceleradas en interacciones coulom-
bianas (generalmente con rucleos abmicos) en el gas. As, estas partculas
producen emison libre-libre (o Bremsstrahlung; como el gas est en equili-
brio termodiramico, la emisbn tiene un espectro rmico® Un caso particular
aplicable a muchos objetos astroromicos (por ejemplo, a la radiacon @smi-
ca de fondo de microondas) es el de wuerpo negrg que es un absorbente
radiativo perfecto en equilibrio termodiramico a una temperatural (0 sea,
un plasmaopticamente grueso). El espectro de emisbn de un cuerpo negro
en funcon de la energa est dado por la distribucon de Planck:

8 E

3¢ exp Epn=kT) 1 °

Neg (Epn) = [nee]=erg ‘cm % (5.22)

3Un espectro ermico no es sironimo de un espectro de cuerpo negro. De hecho, el
espectro ermico de un gasopticamente delgado usualmente presenta Ineas de emison
que dependen de las abundancias qumicas del gas, mientras que en un espectro de cuerpo
negro no guarda esta informacon puesto que las Ineas son reprocesadas.
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Aqu Epn = h es la energa de los fotones de frecuenciah es la constante
de Planck yk es la constante de Boltzman. El maximo de la distribucon de
Planck ocurre para

T
Eph:max L59KT 1:37 10 '° K MeV: (5.23)

Esta es la llamada Ley de desplazamiento de WielBpn. max / T (ver Figura
5.2).

Figura 5.2: Densidad de fotones emitidos por un cuerpo negro en funcon de
la energa, para distintas temperaturasT. La energa a la que se alcanza el
maximo (marcada con Ineas a rayas) aumenta linealmente al aumentar.

La energa mediahEyi de los fotones emitidos por un cuerpo negro puede
obtenerse dividiendo la densidad de energa
YA 1

Ugs = Eph Nes (Eph) dEph; (5.24)
0
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por el rumero total de fotones por unidad de volumen
Z 1
Nes = nes(Epn) dEpy: (5.25)
0

De aqu resulta que

_ T
hEphi =2:7kT 23 101 e MeV: (5.26)

Para obtener fotones con energas medias de 1 GeV por radiacon de cuerpo
negro, las temperaturas deben ser del orden de 10 K. Estas tempe-
raturas no pueden hallarse en objetos astrofsicos usuales. Slo son posibles
durante breves lapsos en eventos explosivos, como las erupciones de rayos
(Gamma-Ray Bursts GRB) o el Big Bang.

La temperatura tpica en un GRB es del orden de 16 K. La densidad
de fotones de una fuente tipo cuerpo negro con esa temperatura es extrema-
damente alta:Ngg 4:6 10' cm 3. El camino libre medio de un fobn en
un medio de densidadh es

n )% (5.27)

donde es la seccon e caz para la aniquilacon de dos fotones en un par
electon-positon, + ! e" + e . Para un valor tpico de la seccon e caz
10 % cm?,
lcm (5.28)

Luego, la fuente sea auto-absorbida y los fotones no podian escapar de ella.

De todo esto se concluye que las fuentes de rayogue se observan en el
continuo son de origemo ermico. Describiremos a continuacon varios me-
canismos no ermicos de produccon de rayos, empezando por aquellos que
implican interaccon de partculas cargadas con campos electromagreticos.
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5.3. Radiacon sincrotpon

5.3.1. Radiacon sincroton de una partcula

El movimiento de una partcula de cargae y masam en un campo mag-
retico B queda determinado por la fuerza de Lorentz,

d( mv) _ €

gt c (v~ B): (5.29)

Como la fuerza es perpendicular & entoncesv = jv = cte. Como la fuerza
tamben es perpendicular aB, la componente de la e{elocidad paralela al
campo permaneceil constanteyy = cte. Luego,v, = v2 V2 = cte. De

agu que la partcula se mueva describiendo una telice con su eje paralelda
como puede verse en la Figura 53Alangulo  que forman la velocidad de la
partcula y el campo magretico se lo conoce compitch angle La frecuencia
de giro en el plano normal &8 es

lg= — = —— (5.30)

donde se introdujo el factor de Lorentz de la partcula, tal que E = mc?2.

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

rada estn dada por

2 2vZ B2 (5.31)
3m2cd ¢
Usando que = v=c= v,=csin (ver Figura 5.3) e introduciendo el radio

chsico del electon ro = €2=m¢¢?, la potencia total puede escribirse como

o
I
wIinN

me 2 .
He crz 2 ?B?sir? : (5.32)

4Si la velocidad inicial de la partcula tiene componente nula en la direccon paralela a
B, entonces el movimiento es circular en el plano perpendicular al campo.
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Figura 5.3: Diagrama del movimiento de una partcula de velocidad y factor
de Lorentz alrededor de una Inea de campo magretico. La mayor parte de
los fotones radiados son emitidos en un cono de semi-aperturdl= en la
direccon de movimiento de la partcula.

Si la partcula es ultra relativista, 1 y la potencia total radiada resulta
2 Mg 2 5 5 5 .5

P=- — crf{ “B“sin": 5.33

3 m € (5.33)

Gran parte de la radiacon es emitida en un cono de angulo de apertura
1= en la direccon del momento de la partcula, por lo que la emison
ser tanto mas colimada cuanto mas energetica sea la partcula.

La perdida de energa de la partcula por unidad de tiempo se obtiene
directamente a partir de la expreson para la potencia:

_ dE

2 Me 2 5 000 .0
Psiner = S — — Crf “Besin” : 5.34
sincr dt 3 m e ( )

sincr
Notar que, para un valor dado del factor de Lorentz, las perdidas dependen de
la masa de la partcula comam 2, por lo que son 10° veces nas importantes

para electrones que para protones. Si ahora de nimos la seccon e caz de
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Thompson como

_8 &
T7 3 me

8
:§r§ 6:65 10 *®cm?; (5.35)

y promediamos sobre elangulo suponiendo una distribucon isotopica

(P()d =1=2sin d; [0; ]), se obtiene que
dE 4 me 2 2
F sincr é H o Umag
dE 2

2

2 B
S 66 10 % = Zevs? (5.36)

sincr

dondeUnyg = B2=8 es la densidad de energa magretica.

La Ec. (5.34) da la perdida total de energa por radiacon sincroton de
una partcula con factor de Lorentz . La emisbn no es monoenergetica; su
distribucon en energa est dada por

— . Z
_ p3e38 sin Epn  *

P(;Epn; )= — Ee e, Ks=z( ) d; (5.37)

dondeEy, = h y Ks=3 es la funcon de Bessel modi cada de segunda especie
y orden 5=3. La energa caractersticaE. se de ne como

ehB sin

— (5.38)

3

EC = 4—

La funcon de la Ec. (5.37) tiene un maximo agudo paraEgn.max  0:29%.
(Figura 5.4). En unidades convenientes es, aproximadamente,

Me

B .
Ephmax 51 10 % e 2sin MeV. (5.39)

Entonces para que un electon con  10° emita rayos de energa 5 GeV
hace falta un campo muy altoB  10'? G.
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La funcbn Z,
F(X)= x Ks=3( ) d (5.40)

X

puede aproximarse dentro del rango diramico:@ x 10 por una expre-
son mucho mas simple:
F(x) = Cx¥3e * (5.41)

con C 1:85. Cerca del maximo enx 0:3 esta expreson tiene una
exactitud del 1%, y es asimismo una muy buena aproximacon para todo
x 2 [0:1; 10], como se puede ver en la Figura 5.4.

Figura 5.4: Comparacon entre la funconF (x) de la Ec. (5.40) y la aproxi-
macon simple de la Ec. (5.41).

5.3.2. Radiacon sincroton de una distribucon de par-
tculas

Consideremos ahora una distribucon en energa de partculas(E; ) en
algun intervalo de energaE™" E  E™, En ese caso, el espectro sincro-
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ton puede calcularse integrando la Ec. (5.37) en la energa de la partculas
y en el pitch angle

Z Z cmax
P(Epn) = P(E;Em; )N(E; )dEd (5.42)
E min
Las unidades de (5.42) son de potencia por unidad de energa por unidad de
volumen, P(Epn)] =s *cm 3. Supongamos que la distribucbn de partculas
es istopica y su forma funcional es la de una ley de potencias en la energa,

n(E) dE = KoE PdE [n]=erg cm 3 (5.43)

donde K, es una constante yp es el ndice espectral. Para valores dgp,
tales queE, E™" Epn Y Ec(E™)  Epp, los Imites de la integral en la
Ec. (5.42) pueden reemplazarse por cero e in nito, respectivamente, en cuyo
caso el resultado de la integral es

p+l p_1

4K (e’B 2 3he 2 _ et

= 2 .
P(Eph) a(p) th2 4m 3C5 Eph ) (544)
dondea(p) es una funcon del ndice espectral,
2p l)=2p 3 31 3p+19 p*s
a(p) = p_ " 12 4 (5.45)

8 (p+1) EBY
El valor de a(p) para algunos valores de se indica en la Tabla 5.1.

p| 1 15 20 25 30
a(p) | 0.283 0.147 0.103 0.085 0.074

Tabla 5.1: Algunos valores de la funcora(p).

El punto importante es que el espectro sincroton de una distribucon de
partculas tipo ley de potencias es otra ley de potencias en la energa de los
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fotones,P(Epn) /' Ej, con

— 1.
=2 = (5.46)

En la Figura 5.5 se muestra un espectro sincroton tpico parg = 2.

Figura 5.5: Ejemplo de un espectro sincroton tpico generado por una dis-
tribucbn de partculas del tipo N(E¢) / E. 2 en un campo magretico ho-
mogeneo. La curva lida es la distribucon espectral en energaJpectral
Energy Distribution, SED) sincroton total, mientras que las curvas a rayas
son la contribucon de electrones de distintas energas, y las curvas punto-raya
y punto-punto-raya son ajustes lineales en distintas porciones del espectro.
Notar que la variable gracada es'L (") = "P (") con P(") dada por la Ec.
(5.42).

Otra caracterstica importante de la radiacon sincroton es que esh in-
trnsecamente polarizada. En el caso de un campo magretico homogneo el
grado de polarizacon lineal es

p+1 .
p+7=3

o(p) = (5.47)

Esto da valores de 69 75% parap =2 3. Si el campo magretico tiene
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una componente aleatoria el nivel de polarizacon sea menor,

(D= ofp) Oi (5.48)

dondeB, es la componente aleatoria del campo.

5.3.3. Absorcon de la radiacon sincroton

Los fotones sincroton pueden ser absorbidos por los propios electrones en
presencia de un campo magretico. Esto lleva a una modi cacon del espectro
sincroton a bajas frecuencias.

Para una distribucon en energa de las partculas tipo ley de potencias
como la de la Ec. (5.43), el coe ciente de absorcon de la radiacon es

=A =2 (5.49)

donde es la frecuencia YA es una funcon complicada dep:

p_ =2 p— 3p+2 3p+22 6
_ 3e? 3e P ol2___ ¢ KoB (p+2) =2 Té pIZ %
+8
8m 4m?3cd 2 o
(5.50)

Luego, la intensidad de la radiacon resultante sea
1()=L@ e (5.51)

dondej eslaemisividad de la fuente (cantidad de energa emitida por unidad
de tiempo, de frecuencia, deangulo lido y de volumen) lyes su dimenson
lineal.

Cuando I 1 la fuente es transparente a su propia radiacon y
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decimos que espticamente delgadaEn ese caso

()= |m0L(1 e Y jI/ (5.52)
Si en cambio 1, la fuente es opaca opticamente gruesay
j PUZ_ paies e
1)~ == A (5.53)
La condicon 1 divide entonces el espectro de la fuente en dos regiones.

Si llamamos , a la frecuencia crtica tal que ( ;) =1, entonces

n < L) > 1: la fuente esopticamente gruesa y( )/ 5%,

> ,9) < 1: la fuente esopticamente delgada y( )/

Como = | lafrecuencia crtica depende del tamano de la fuente. Una
fuente en expansbn, como ufet, presenta regiones de diferentes tamanos que
se hacen opticamente delgadas a diferentes frecuencias. El resultado es un
espectro chato, combinacon de los distintos espectros emitidos en distintas
zonas. En la Figura 5.6 se muestra @mo diferentes regiones il emiten a
distintas frecuencias.

La presencia de un plasma ermico tamben puede modi car el espectro
sincroton, ya que el plasma puede absorber la radiacon. El coe ciente de
absorcon en este caso es / 2 por lo que

1() j—/ — 1 2 (5.54)

En el rango 100 MHz 10 GHz y para una temperatura del plasma
absorbenteT  10* K, tenemos que

2 3=2 2
Ne T - kpc
m 3 100 K 100 MHz

=55 10?2 (5.55)
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Figura 5.6: Emisbn a distintas frecuencias de las diferentes regiones de un
jet. A medida que el plasma se expande, su densidad decrece y el valor de la
frecuencia crtica , se va corriendo hacia frecuencias nmas bajas.

n T 3=4 I 1=2
=234 — — MHz: .
a=23 cm3 10K kpc z (5-56)

Aqu ne es la densidad del plasma (considerado homogeneol) i dimenson
lineal de la fuente.

5.3.4. Lmite cwantico

Si el campo magretico donde son inyectadas las partculas relativistas
es muy intenso la aproximacon chsica para la radiacon sincroton de las
secciones anteriores deja de ser \alida. En este regimen, ademas, comienzan
a ser probables la aniquilacon y creacon de pares en un campo magretico

B:®

et+e +B | + B
(5.57)
+B ! e +e +B:

SEstos procesos esan cinematicamente prohibidos en ausencia de campo.
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Para electrones, la probabilidad de que sucedan estos feromenos cuanticos
es apreciable cuando la energa caracterstica de los fotones sincroton en la
aproximacon chsica, Ec. (5.38), es del orden de la energ&. del electon.
Esto ocurre paraEe & Eit, con

B
Ecrit = meC2 EC . (5.58)
Aqu B. es el campo magretico crtico,

2c
Bo=

44 108°G: (5.59)

As, por ejemplo, en un campo magreticoB = 10’ G, electrones con energa
Ee. & 2.2 10% eV sean capaces de radiar fotones sincroton con energas
Su cientemente alta para crear pares, iniciando cascadas electromagreticas.

5.3.5. Efecto sobre el espectro de electrones

Las perdidas radiativas sufridas por las partculas relativistas modi can
su distribucon en energa. Para determinar ®mo, consideremos la solucon
de la Ec. (4.15).

Para perdidas por radiacon sincroton (E) / E?, luegon(E)/ E ®*D,
O sea que el espectro de los electrones se hace mas \blando" respecto de la
inyeccon, incremenandose en uno la potencia d& (ver Figura 5.7).

5.4. Radiacon de curvatura

Como se vio en la Seccon 5.3.1, el movimiento de una partcula relativista
de cargag = Zey energa E en un campo magreticoB es una frelice depitch
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Figura 5.7: Espectro de partculas relativistas en estado estacionario con
rerdidas b(E) = AEZ2. A energas altas (donde dominan las perdidas por
radiacon sincroton) la distribucon se quiebra hacendose nmas \blanda”.

angle y radio de curvatura

E

= gBsin (5.60)

g
que sigue la curvatura de las Ineas de campo. Luego, la curvatura de la
trayectoria de la partcula (y por ende su espectro radiativo) se debe tanto a
la curvatura de la telice (determinada por los valores d&, By ) como a la
curvatura de las Ineas de campoR.. Cuando la contribucon mas importante
a la curvatura de la trayectoria es la del movimiento helicoidalr § Re),
el espectro radiativo queda determinado por la intensidad d&; este es el
caso de la radiacon sincroton. En cambio, si la telice esh muy \estirada”
(r¢ Re¢), la mayor contribucon a la curvatura de la trayectoria se debe a la
de las Ineas de campo; en este caso se dice que la partcula em#diacon
de curvatura Se suele armar que la radiacon de curvatura es aquella que
emiten las partculas cuando se muevesobrelas Ineas de campo. Esto no es
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estrictamente correcto, pero es una buena aproximacon paBa muy grandes
ya que en ese regimen las intensas perdidas de energa radiativas producen
que elpitch angle se reduzca considerablemente.

Si el valor deB es su cientemente alto como para poder aproximar que
la curvatura de la trayectoria de las partculas es igual a la de las Ineas
de campo, entonces la radiacon se producia pramente en el egimen de
curvatura. En este caso, el espectro de emisbn de un electon con energa
Ee= <MeC* es el mismo que en el caso de la radiacbn sincroton { excepto
que el giroradio se reemplaza por el radio de curvatuid, de la Inea de

campo®

P Z
. _ 392 e Eph 1 i
P(Ee, Eph) - TR—CE—C Eph e, K5=3( ) d y (561)

con . 5
g - 3hcy 29 10°,

TIR S Reom) ¢
La energa perdida por el electon es radiada en la direccon del movimiento
dentro de un cono de angulo £ .. La tasa total de perdida de energa se
calcula integrando el espectro de emison sobre la energa de los fotones,

Z
dEe _ . — 2e2C 4.

ev: (5.62)

(5.63)

curv
Notar que, en esta aproximacon, la tasa de perdidas no depende de la inten-

sidad del campo magretico sino solo de su radio de curvatura.

Si se tiene una distribucon de electrone®N (E¢) en un campo con cur-
vatura R, el espectro total emitido por radiacon de curvatura se obtiene

6Seat(t) una curva tal que £t) es continua y no nula. SiT es el vector tangente a la
curva y s la longitud de arco, entonces la curvatura der(t) se de ne como = dT=ds.

Una expresbpn alternativaes = je%(t)  £°9t)j =j%t)j3. El radio de curvaturaesRe = 1= .
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integrando la Ec. (5.61) en la energa de los electrones,

Z Emax
Eg‘]ll’]
Nuevamente, en esta aproximacon el resultado no dependera @ sino de
R.. Cuanto menor seaR., mayor sel la potencia radiada.

Si una partcula se mueve alrededor de una Inea de campo con curvatura
nita, en general emitia tanto radiacon de curvatura como sincroton. Se
pueden igualar las perdidas sincroton con las de curvatura para de nir un

angulo crtico i, de tal forma que la radiacon de curvatura domina para
valores delpitch angle <

mec® 1

Tg.
eBR. R¢

Sin( crit) = (5-65)

Cuando «it @mbos procesos deben tenerse en cuenta (ver, por ejemplo,
Kelner, Prosekin & Aharonian 2015). Si el campo magretico es regular, la
radiacon de curvatura estaa polarizada como la sincrotion.

La radiacon de curvatura es un proceso importante en la regon polar de
los pulsares. All el radio de curvatura de las Ineas de campo magretico vale

Re — (5.66)

dondeR es el radio de la estrella de neutrones y su velocidad de rotacon.

5.5. Radiacon Compton inversa (IC)

Cuando un fobn de energaEy, es dispersado por un electon de energa
Ee,
e+ ! e+ ; (5.67)
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el electon puede ceder energa al fobn y producir rayos gamma. Este proceso
se denomina efecto Compton inverso (Inverse Compton, IC).

Figura 5.8: Diagrama de la interaccon Compton inversa vista en el sistema
del laboratorio (izquierda) y el sistema en reposo del electon (derecha).

En la Figura 5.8 se muestra un esquema de la interaccon en el sistema
propio del electon K ° (donde este estaba inicialmente en reposo) y en el
sistema del laboratorioK , donde el electon esa en movimiento antes de
la colison. Denotaremos a las cantidades medidas en estos dos sistemas de
referencia con smbolos primados y no primados, respectivamente. A partir
de la conservacon de la energa y del momento puede hallarse acilmente la
energa del fobn luego de la colison en el sistema propio del electon,

0
Eph

0 _ .
- 1+(E%=med)(1 cos 9’

(5.68)

donde °es elangulo de disperson (aquel que forman las direcciones de
movimiento del fobn antes y despies de la interaccon). Notar quee° Egh,
por lo que el electon le cede energa al fobn. La energa nal del fobn en

el sistema de referencia del laboratorio es entonces

E = E°@+ ccos)); (5.69)

p
donde . es el factor de Lorentz del electony .= 1 .2
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Si ED, meC? la interaccon ocurre en el llamadolmite de Thomson;
la condicon equivalente en el sistema del laboratorio €s.E m2ct. En
este egimen la colisbn es casi ehstica en el sistema en reposo del electon y
EO Egh. La maxima energa que puede alcanzar el fobn dispersado es

E.max 4 2Eph; (5.70)

gue corresponde al caso de una colison frontal. Aunque la energa caracte-
rstica de los fotones dispersados es grande, aun es mucho menor que la del
electon { que en este Imite solo pierde una pequena fraccon de su energa
en cada interaccon.

Consideremos un fobn de energe&Ey, que se mueve formando unangulo
respecto de la direccon de la velocidad del electon. En el sistema en reposo
del electon esteangulo vale
0_ sin

tan "= m: (5.71)

Si el electon es muy energetico ly

1
tan ©° “cot — (5.72)
e 2
Entonces, en su sistema en reposo, el electon\ve" a los fotones incidir sobre
el en direccon contraria a la de su movimiento y formando un cono de semi

apertura 1= .

Algo parecido ocurre con el angulo de disperson de los fotones en el
sistema del laboratorio. Su valor es

cos I+ o

_— 5.73
1+ .cos?$ ( )

COS ; =

donde § es elangulo de disperson en el sistema en reposo del electon. Cuan-
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do ¢ 1,cos, 1, porlo que los fotones son dispersados en la direccon
en la direccon del movimiento del electon antes de la colison, dentro de un
cono de semi apertura pequena 1= ..

55.1. La seccon ecaz IC

La seccon e caz diferencial exacta para la interaccon Compton est dada
por la brmula de Klein-Nishina,

0 1
JER 0 | 0
0
dw e E EIOh+ - sin? ° %EO oEph §;
de°d © 2 EY EC ES Eon
P P 1+ " (1 cos9
eC2
(5.74)
donder. es el radio chsico del electon. En el Imite de ThomsonE®  EJ,
y la seccon e caz se reduce a
cdm T L@ 0 B0 EQ (5.75)
dEod © 2 Ph '

La seccon e caz total ¢ es un invariante relativista, as que puede ha-
llarse, por ejemplo, integrando la Ec. (5.74). De niendx = EgEp,=mZc?,
la seccon e caz total (promediada enangulo) en el sistema del laboratorio
resulta

2 2 1
1 2 5 n@e2x+ S+

B 4 1
IC 7 "8x X X2 X

2 (1 +2x)? - (570)

donde 1 =(8=3)r2 066 10 ?* cm? es la seccon e caz de Thomson.
En la Figura 5.9 se gra ca la seccon e caz total. Se observa claramente que
existen dos regmenes distintos de interaccon. En el egimen de Thomson,
parax 1,

Ic (1 2X) x L (5.77)
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Parax 1 la seccbn e caz total decrece abruptamente,
3 11
c g TX Yin 4x 5 x 1 (5.78)

Este Imite se conoce comaegimen de Klein-Nishina. En este egimen el
electon trans ere casi toda su energa al fobn en unaunica colison y E

E.. Sin embargo, como la seccon e caz se hace mucho mas pequena que la
de Thomson, el ujo resultante (proporcional al umero de interacciones)

se reduce considerablemente.

5.5.2. Espectro de emison

Para una distribucon en energa de electrones.(Ee; ¢;*) que interac-
tia con una distribucon de fotones ne(Eyn; on;+) (@mbas en unidades de
erg cm 3sr 1), la emisividad de fotones (en unidades de ergs *cm 3sr 1)
puede escribirse para el caso nmas general como

Z, | Zepo |

i i _ d KN

Ne(Ee; ) Non (Epn; pni®) 1 (5.79)

Aqu es elangulo de colison (aquel entre las direcciones de movimiento del
fobn y el electon antes de la disperson). Esta expreson puede simpli carse
considerablemente bajo ciertas suposiciones. Si 1, entonces la direccon
de movimiento del fobn dispersado sela aproximadamente la misma que la

del electon antes de la colison: . Entonces
d KN d KN .

lo cual permite eliminar la integral sobre .. A la aproximacon de la Ec. (5.80)
para la seccon e caz doble diferencial se la conoce como aproximacdread-
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Figura 5.9: Seccon e caz de la interaccon Compton inversa en funcon de
la variable x = E.Epn=mZc* (panel superior), y de la energa del electorE,

para una energa inicial del fobn ja " = E,, =1 eV (panel inferior).
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on". La expreson para la seccon e caz diferencial es (Aharonian & Atoyan
1981):

du _ 4r? z2 2z 272
1+ + :
dE  bE. 21 z) bl 2 K1 2)?

(5.81)

dondez = E =E.<b 51+ b)y b =2(1  .cos )EpnEe=x(mec?)?. En la
aproximacon head-on entonces,
4 £ I Z gmax

g(E; ;¥=c dEpn  d ph dEc (1  .cos )
EFr;Lin Eénin dE

dKN

Ne(Ee; ;%) Npn (Epns pn; ¥ (5.82)
Los Imites para Ep, permitidos por la cinematica son

z 1 max 2E .
Pho™ 1 z 241 ccos) Pho ™ (1  ccos )

min —

(5.83)

Un caso importante es aquel en que el campo de fotones blanco y la distri-
bucon de electrones son isotiopicos:

1

Non(Epn; pni ) = 2= Non (Epn; #) (5.84)
1

Ne(Ee; (%)= 4 Ne(Eeif): (5.85)

Bajo esta aproximacon elangulo de colison tamben estarm distribuido
isotopicamente, por lo que es posible promediar la Ec. (5.82) sobrg;, e
integrar en . La expresbn nal para la emisividad (ahora en unidades de
erg 's tcm 3) es:

Z Emax Z Emax
e ph
q(E;®»=8r 50 _ dEeNe (Ee; 1) ~ dEph Npn (Epn; ) f(E ;Ees Epn):
Egnln ESHH

(5.86)
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Aqu (Aharonian & Atoyan, 1981)

| . B 1 72 Z 27°
f (E ; Ee, Eph) - bEe 1+ 2(1 Z) * ul Z) b2(1 2)2
23 27 In ul Z)

M1 22 bl 2) Z ;

(5.87)

conz = E =E, y b= 4EE.=(m.c?)?. Los Imites de integracbn sobre E,
guedan determinados por la condicon

—_— Z ;
Ee 1+D

(5.88)

Un caso sencillo para el que, bajo ciertas aproximaciones, es posible resolver
la Ec. (5.85), es el de una distribucbn isotopica tipo ley de potencias de
electrones,

Ne(Ee) = KoE,P EM <E,<E M, (5.89)

gue interacciona en el egimen de Thomson con una distribucon de fotones
blancongn(Epn). En el intervalo de energa de los fotones dispersados para el
que se satisfaga que

S S

n < .
: 2 B y : B (5.90)

NI =

la Ec. (5.85) puede integrarse sobre la energa de los electrones para dar
(Blumenthal & Gould 1970)

z
q(E)/ E D2 dE, EL Y np(Epn): (5.91)

O sea que el espectro de fotones dispersados es tamben una ley de potencias
en la energaE de ndice espectral = (p+1)=2.



138 Procesos radiativos |

5.5.3. Tasa de perdida de energa

El alculo de la tasa de perdida de energa para un electon de energ&.
por interacciones IC con un campo de fotones puede calcularse de manera
similar a lo hecho en la seccon anterior. Se debe tener en cuenta la energa
perdida por el electon en cada colison e integrar sobre todos los posibles
estados nales del fobn dispersado. Entonces, de manera general se tiene que

dE Z I Z I
g E=c dEd dEm d (B Epn)Nen(Epn; pn)

d KN .,
(I  ecos )W' (5.92)

El resultado toma una forma sencilla en el egimen de Thomson cuando el
campo de fotones blanco es isotopico:

dEe 4 2
= —-ctU ; 5.93
dt ., 3 ToPne (5.:93)
donde z

es la densidad de energa del campo de fotones blanco. Notar que esta expre-
sbn es formalmente icentica a la tasa de perdida de energa de un electon
por radiacon sincroton (Ec. (5.36)) si la densidad de energa del campo
magretico Uny,g Se reemplaza por la del campo de fotones. En el egimen de
Thomson, entonces, la importancia relativa de las perdidas de energa sin-
croton e IC queda jada por la densidad de energa de los campos blanco:

tIC ;Th Umag
= : 5.95
1:sincr Uph ( )
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En el egimen de Klein-Nishina la tasa de perdidas resulta aproximadamente

z
dEe 3 Npn 4E E 11
¢ 1(Me®?  dEpr=" In d = . (596
dt . 8 7(Mec) = (Mec®)?2 6 (596)
Para un campo de fotones monocronatico de energaE i,
CT1Uph = In —F— — 5.97
dt 8° T i " T 6 (5.97)

dondeUy, = nhEyni y n es la densidad nunerica de fotones blanco. Mientras
gue en el egimen de Thomson la tasa de perdidas depende fuertemente de
la energa de los electrones comb 2, en el egimen de Klein-Nishina la
dependencia es muy cebil/ In ..

Como hemos visto, las perdidas radiativas sufridas por las partculas re-
lativistas modi can su distribucon en energa en estado estacionario res-
pecto del espectro de inyeccon. Consideremos nuevamente la solucon de la
Ec. (4.15) para analizar el efecto de las perdidas de energa por IC. En el
egimen de Thomson,k(E) / E2 { luego n(Ee) / Ee ®. O sea qgue el
espectro de los electrones se hace nmas \blando" respecto de la inyeccon, in-
crementndose en uno el ndice espectral. En el egimen de Klein-Nishina,
por otro lado, b(E) cte y entoncesn(Ee) / Ee ® D El ndice espectral
disminuye en uno y el espectro de los electrones se hace mas \duro" respec-
to del de inyeccon. Si el mecanismo de enfriamiento dominante es el IC y
la energa de los electrones abarca un intervalo su cientemente amplio como
para que la interaccon ocurra en ambos regmenes, la distribucon en energa
de los electrones presentaa un quiebre debido al cambio en el ndice espectral
aproximadamente para la energa de transicon.
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5.6. Radiacon por produccon de foto-mesones

La interaccon de protones energeticos con fotones puede resultar en la
creacon de piones a trawes de las reacciones

p+ ! p+ °©

(5.98)
p+ ! n+ T

Para que esto ocurra la energa del fobn en el sistema en reposo del probn
debe superar el valor umbral

0 — m - _ : :

=m 1+ _— =144:7 MeV. 5.99

th zmp ( )

Para energas mayores tamben es posible la creacon de multiples piones,
p+ ! p+a®+b "+ )

(5.100)
p+ ! n+ *+a%+h T+ ) ab=0;12:::

La vida media de los piones cargados es de2:6 10 & s. Decaen pro-
duciendo, con una probabilidad del 99.98770 %, un neutrino y un mwn, que
a su vez decae en un electon/positon y otro neutrino,

+! ++ +!e++e;

I+ I e + (5.101)

Los piones neutros tienen una vida media mucho mas corta, 8:4 10 1’ s,
Decaen el 9898 % de las veces en dos fotones,

°1 2: (5.102)
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Figura 5.10: Seccon e caz para la creacon de piones por interacciones
probn-fobn. Los puntos son datos experimentales y la curva lida la seccon
e caz calculada usando el odigo Monte Carlo SOPHIA para interacciones
fotohadonicas (Mecke et al. 2000).

En la Figura 5.10 se muestra un gia co de la seccon e caz de creacon de
piones en colisionep . La seccon e caz para el procesp+ ! p+ Otie-
ne un picode 0:25 mbpara® 300 MeV, y luego decrece a menos de 39
cerca de © 1 GeV. Algo similar ocurre para la seccon e caz del proceso
p+ ! n+ ¥ peroconunsegundo picode 0:1 mbpara 700 MeV.
El valor medio de la seccon e caz total, para todos los canales de interaccon,
es del orden de

hpyi 0:1mb: (5.103)

Atoyan & Dermer (2003) han propuesto la siguiente parametrizacon sencilla:

( .
340 b si 200 MeV 9 500 MeV
o (9 (5.104)

120 b si %> 500 MeV

El primer rango de energa corresponde, aproximadamente, a aquel donde se
produce ununico pon por interaccon, mientras que en el segundo es posible
gue se creen nutiples piones por colison.

La tasa de perdida de energa para un probn de factor de Lorentz , que
interacciona con un campo de fotones con una distribucon en energgn( )
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esh dada por (Stecker 1968)

V4
m,c !
dt 2

nh()ZZ P
. d 2 d%, (9 , (9% (5105
p h=20p t

Aqu , (9 es lainelasticidad, que se de ne como la fraccon de su energa
inicial que el probn pierde en la interaccon. De acuerdo con Atoyan &
Dermer (2003), , tamben puede aproximarse en forma sencilla por una
funcon de tipo escabn,

( .
0:2 si 200MeV 2 500MeV
o (9 Y (5.106)
0:6 si > 500 MeV

En el caso de un campo de radiacon ermico de densidad de enerda
con una energa media por fobntkTi, se obtiene (Mannheim & Schlickeiser
1994)

dE, P o KTi 2
—F =1:8 10% P Vst 5.107
dt ergcm 3 eV ev's ( )

Para un campo de radiacon con una distribucon en energas del tipo ley de
potenciasnpy / 2 en cambio,

P | 2
dE, =43 107 -~ ph B “ovsth:

dt ergcm3  GeV

(5.108)

Para protones con una distribucon en energan,(Ep; ¥) en el intervalo
E p:min Ep Epmax que interaccionan con una distribucon de fotones
npn( ; *), la emisividad de piones resultante (en unidades de efgem 3 s 1)
puede obtenerse en forma similar a lo visto para la produccon de fotones
a trawes de la interaccon Compton inversa, utilizando las secciones e caces
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adecuadas al caso,

4 E p; max Z 1
d (E ;¥)=c dE, np(Ep; ¥)
0

Ep; min

P ) rlph( )
(5.109)
Aproximadamente E3 de los piones creados sean®, que decaean en ra-
yos . De acuerdo con Kelner & Aharonian (2008), la emisividad de rayos
producto del decaimiento de piones neutros creados en interacciones fotoha-
donicas puede calcularse como
z

QE)=  npEp) () ( ix) g,

p

(5.110)

En esta expresonny(Ep) y npn( ) son las distribuciones en energa de los
protones y fotones, respectivamente,= 4 E ,o:mf,c4 yx = E =E;. Lafuncon
( ;x)vale

Es[mzﬁm““-w si x<Xx
) 2 2:5+0:4In( = o)
= B exp s In — In > Si X X X4
E X 1+y
Si X>X 4
donde, conr = m =m,,
= r re 2r r2+2r) ; A11
X X
= ; 5.112
Y= X ( )
y el valor de ¢ esh relacionado con la energa umbral,
m m?
0=2 —+ —: (5.113)

2
mp, m2
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Finalmente, los valores deB , y s (en unidades de cis 1) en funcon
de esan tabulados en Kelner & Aharonian (2008).

Un tratamiento alternativo nmas sencillo para calcular la emisividad de
rayos es el de Atoyan & Dermer (2003), que hace uso de la llamaalroxi-
macon de la funcional . En este formalismo se supone que la energa de cada
tipo de partcula que se crea producto de la interaccon puede tener ununico
valor. En el canal de produccon de ununico pon por colisbn la inelastici-
dad vale ; 0:2. Entonces, si la energa del probn e€, la energa de los
piones neutros seeE , 0:2E, y la de cada foonE  0:5E ; =0:1E,. En
el egimen de producccon de nultiples piones la inelasticidad vale, 0:6.
La energa perdida por el probn se divide casi completamente entre tres
piones ( °, y *) llamados leading pions cada uno tenda una energa
E  0:2E,. Laenergade cadarayo sel entonces nuevamente  0:1E,.
Teniendo ademas en cuenta que en cada colisgn existe una probabilidad

0:5 de que el probn se convierta en un neuton con la emison de un*,
la emisividad de rayos resulta

q(E) 201 Pi;) , (10E )n,(10E ): (5.114)

Aqu |, es latasa de colisiones,

Z

Z, 2,
MpC d nphz() d°, (9 ° (5.115)

p 2
2P h=20p h

yPi=( 1 p)=(2 1)eslaprobabilidad de que la interaccon proceda
a trawes del canal de creacon de ununico pon. La inelasticidad media es

- 1—
D_tp_p'
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5.7. Creacon de pares por interacciones foto-
hadpbnicas

Para energas del fobn en el sistema de referencia del probn mayores que
Eq” =2mec? = 1:022 MeV, de la interaccbn entre un probn relativista y
un fobn pueden crearse pares:

p+ ! p+e +e: (5.116)

La seccon e caz diferencial es la de Bethe-Heitler:
mn ! #

2 2EQ EO 1
E§+E§+§E§Eg In e _¢

de _ 4r? _
meC?ES, 2

E = E_gf] (5.117)
donde =1=137 esla constante de estructura nekj, es la energa del fobn

y E2 (E2) la del electon (positon), medidas en el sistema de referencia
en reposo del probn. En Maximon (1968) se reportan aproximacionesutiles
para la seccon e caz total. De niendox®= Eg=mec®y =(x*+2)=(x° 2),
se tiene que

8
2, x> 2° 1 23, o
I + = + —
% 3'e o 1374 x4
) g (28 218 2 2 7 )
r2 Eln(ZX% =t o 61n(2x9 St x°& 4

(5.118)

Una parametrizaconutil para la inelasticidad . puede encontrarse en
Begelman et al. (1990). Con un error menor al 1%, par®< 1000 puede
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aproximarse como

1
. 4%— 1+0:3957Ink° 1)+0:1In*(x° 1)+0:0078IrF (x° 1) ;

p X°
(5.119)
mientras que parax®> 1000,

me 4  878+5513In(x) 1:612IrF (x9 + 0:668 I (x9 |
© myx° 31111In(X%9 8.0741 '

(5.120)

Si bien la seccbn e caz para la produccon de pares en colisiones probn-
fobn es 100 veces nmas grande que la de la creacbn de piones, la inelasti-
cidad del proceso de creacbn de pares es muy pequefa, 2me=m, 1.
Esto signi ca que, apenas se supera el umbral para la creacon de piones,
este ultimo proceso pasa a dominar las perdidas radiativas de los protones
por colisiones con fotones.

La tasa de perdida de energa para un probn de factor de Lorentz , que
interacciona con una distribucon de fotones,, se calcula de forma araloga
al caso de produccon de fotomesones,

Z
2 pE
nph(Eph) p Eph
2 h
Edh EY

V4
dg, *  m, !
i =27 v G
3 Ep

e

dES, ¢ o Ep: (5.121)

2p

La Figura 5.11 muestra un ga co de la tasa de perdida de energa de un
probn en funcon de su energa debido a la interaccon con fotones del fondo
®smico de radiacon, de acuerdo con los @lculos de Kelner & Aharonian
(2008). Para energas mayores B, 6 10 eV, las erdidas por creacon de
mesones dominan completamente el enfriamiento. Debido a la interaccon con
los fotones del fondo @smico, no se espera que lleguen a la Tierra protones con
energas mayores a 10° eV provenientes de fuentes a distancias mayores
a unos 50 Mpc. Debera aparecer por lo tanto un quiebre en el espectro
de rayos @msmicos a muy altas energas, efecto conocido como de Greisen-
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Zatsepin-Kuzmin (efecto GZK).

Figura 5.11: Tasa de perdida de energa por interacciones fotohadionicas
con el fondo @msmico de radiacon. La produccon de pares es importante a
energas por debajo del umbral de creacon de piones, que luego domina com-
pletamente el enfriamiento de los protones. De Kelner & Aharonian (2008).

5.8. Produccon de pares \en tripletas” ( tri-
plet pair production )

Un electon o un positon pueden producir un par electon-positon al
interactuar con un fobn a trawes de la reacciones
I e +e +¢'

(5.122)
et + I e +e +e:
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Para que el proceso sea posible la energa de las partculas debe superar
cierto valor umbral. Medida en el sistema en reposo del electon (position),
la energa del fobn debe serEgh > Am .

La seccon e caz para esta interaccon se puede aproximar como:

PP ( Sh) = T f( 3h) (5.123)

donde = 1=137 es la constante de estructura na,t es la seccon e caz
de Thomson, ), = EJ =mc” es la energa (adimensional) del fobn en el
sistema de referencia en reposo del electonfyes una funcon que vale 1

para energas cercanas al umbral. Algunos valores flepara distintos valores

de p, son:

f (100) = 0:86 (5.124)
f (300) = 1:32 (5.125)
f(10°) =1:81 (5.126)
f(10*) =2:70: (5.127)

Por ej., para un electon de 10 GeV que interacciona con un fobn de 100 keV,
e - 10 mb.

La tasa de perdida de energa para un electon de energ&. que inter-
acciona con una distribucon de fotonesi( pn) es

P Z Z
dE. 2C 1 max d N( ph) 2 onEe g o 012

2 ph ph
dt TPP Ee min ph 4

f(pn): (5.128)

En el caso particular de una distribucbn monoenergetica de fotones de ener-
ga y densidadny,, y aproximando ademasf ( 9 1,
dE. 8 e 122

—C 1 Npp — ; (5.129)
dt TPP 3 P
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donde .= E¢=5(mMe).
Para mas detalles sobre este proceso, ver Mastichiadis (1991) y Dermer
& Schlickeiser (1993).
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Captulo 6

Procesos radiativos ||

Estudiaremos ahora los procesos producidos por la interaccon de part-
culas relativistas con materia.

6.1. Radiacon Cherenkov

La radiacon Cherenkov ocurre cuando una partcula cargada viaja a tra-
\es de un medio diekctrico con ndice de refracconn(! ) > 1 con una velo-
cidad que localmente excede la velocidad de la luz en ese medio. Cuando la
partcula pasa por el medio diekctrico interacua con las mokculas locales
inducendoles una polarizacon que desaparece cuando la partcula se aleja.
En el proceso se emite un pulso electromagretico, en la mayora de los medios
en el rango del UV/visible.

La radiacbn se emite en un cono cuyo eje es paralelo a la velocidad
de la partcula y que tiene unangulo de semiapertura (ver Fig. 6.1) que
depende del ndice de refraccom(! ) del medio,

cos = (6.1)

vn(1)’

Aqu ! es la frecuencia de la radiacon emitida yc=n es la velocidad de la
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luz en el medio.

Figura 6.1: Cono de radiacon Cherenkov emitido por un medio diekctrico
cuando es atravesado por una partcula cargada.

La energa radiada por unidad de frecuencia!d por unidad de longitud
dx recorrida por la partcula en el material esa dada por

dE _2e? ¢

dl dX o P ! n(! )2v2 6.2

Usando que d = v dt, la tasa de perdida de energa por unidad de frecuencia
resulta
dE _2e’v 1 c
d dt 2 n(! )2v2
Una aplicacon importante de la radiacon Cherenkov es en la deteccon de
rayos de muy alta energa. Cuando estos entran en la atnosfera terrestre

disparan una cascada electromagretica. Los electrones y positrones que se

(6.3)

crean pueden tener energas tan altas que su velocidad excede la de la luz en
la atnosfera. La radiacon Cherenkov que se emite puede detectarse al nivel
de suelo, proveyendo informacon sobre los rayosprimarios.

Es importante enfatizar que la radiacon Cherenkov es un proceso ma-
crosmpico, ya que involucra caractersticas globales del medio como el ndice
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de refraccon, y que la radiacon no es emitida por la partcula sino por el
medio.

6.2. Interacciones de electrones relativistas con
materia

6.2.1. Bremsstrahlung relativista

Es la radiacon producida cuando un electon relativista es acelerado en el
campo electrosttico de un rnucleo u otra partcula cargada. Consideremos la
produccon de un fobn de energaE por un electon relativista con energa
Ee meC? que es dispersado por un rucleo de cargée. La seccbn e caz
diferencial para la interaccon es:

iE (Eg;E ) = £ (Ee; E ); (6.4)
conre = €=(m.c) el radio chsico del electon y 1=137 la constante de

estructura na. La funcon depende del estado de ionizacon de los blancos.
Para un rucleo desnudo (i.e., un gas totalmente ionizado) viene dada por

2, E_# p 2Ee(Be E) 1

3 Ee mMeC?E 2’
(6.5)

mientras que para un rucleo que est completamente apantallado por todos

los electrones (e.g., hidogeno neutro del medio interestelar) viene dada por

mn #

E 2 2 1
ELE)= 1+ 1 — £ 1 = In 22 +2 1
(EeE) E. 3 : 9

E 2

e

(EqE)= 1+ 1

E
Ee
(6.6)
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La emisividad' de la radiacon producida puede obtenerse como:

C Na(®) Z1 d
2 P (Ee;E )ne(Ee;®) dEe [erg tem 3s tsr 1,
4 . dE
(6.7)
con n, la densidad de blancos y. el espectro de los electrones relativistas.
Si consideramos que parE. m.c la distribucon de electrones es

o0 (E ;%)=

Ne(Ee; ) = KeE.P [erg tcm 7 (6.8)

su emisividad Bremsstrahlung al interactuar conatomos con apantallamiento
completo resulta:

cmpna(f) Ko

FI(E ;+) =
g (E =4 ) o 1

E P (6.9)

con
A

°T AN, Z2r2In(191Z =)
dondeNg es el rumero de Avogadro yA es el peso abmico. Es importante
destacar que el espectro de rayosresultante tiene la misma forma que el
espectro original de electrones relativistas.
Las perdidas de energa por Bremsstrahlung para los electrones pueden
ser muy grandes, pudiendo radiar fotones con energa  E.. Las perdidas
para un electon individual vienen dadas por:

gcm ?; (6.10)

Z
dEe _ cn Ee meCZE d g
d . %, dE

(E¢;E ) dE : (6.11)

Br

En el caso de un plasma ionizado (sin apantallamiento) estas resultan:

" =4naZ?r2c [In( &) +0:36]E: (6.12)

Br

!La relacon entre emisividad y luminosidad fue dada en la Ec. 5.21.
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En el caso de apantallamiento total, se tiene:

dE. 2,2 1=3 1
=4n,Zr5sc¢c In(183z2 —
dt o e ( ) 18

Ee: (6.13)

En la Figura 6.2 se muestra a modo de ejemplo una SED por Bremsstrah-
lung relativista para una distribucon de electrones de tipo ley de potencias
con ndice p=2:2, Egmin =1 MeV, Eemax = 20 GeV, y normalizacon arbi-
traria. El espectro para energasE < E ¢min tiene pendiente +1, mientras
que para energasEemin <E < E emin tiene pendiente = (p 2). Notar
gue la energa maxima de los fotones es del orden de la energa maxima de
los electrones.

Figura 6.2: SED generada por una distribucon de partculas del tipo
Ne(Ee) /' Ee %2 en un campo de materia homogeneo. La curva lida es
la SED, y la curvas punteada y rayada son ajustes lineales en distintas por-
ciones del espectro.
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6.3. Interacciones de protones relativistas con
materia

6.3.1. Radiacon por decaimiento de piones neutros

En la colison inehstica de protones relativistas con protones de baja
energa (colisionespp) se producen mesones. Los canales con energa umbral
mas baja corresponden a la creacon de piones:

p+p! p+p+ %+al+b T+ ) (6.14)
p+p! p+n+ T+a+b T+ ) (6.15)
p+p! n+n+2 *+a’+p "+ ) (6.16)

donde las multiplicidades de pionea y b son enteros positivos cualesquiera.
El umbral de energa ciretica de los protones relativistas para que sea posible
la creacon de ununico pbn neutro es

m
Th=2mo 1+ 280 MeV (6.17)
4m,

dondem oc?> 135 MeV es la energa en reposo del pbn neutro.

La vida media del pon neutroes o« 85 10 7 s. Dicho pbn decae,
con una probabilidad de 988 %, en dos fotones:

01 + (6.18)

Los piones cargados tienen una vida media de 2.6 10 & sy decaen,
con una probabilidad de 9999 %, como

T T+ (6.19)
! + (6.20)
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Consideremos el decaimiento de los piones neutros. Si &ldecae en
reposo, cada uno de los fotones tenda una energa

E = %m o> 67:5 MeV: (6.21)

Sin embargo, los piones neutros rara vez son creados en reposo y por tanto
decaen en vuelo. Consideremos el decaimiento de un pon que en el sistema
del laboratorio tiene una velocidadsr = c. En el sistema de referencia del
pon los dos fotones salen formandoangulos y ( + ) con la direccon de

la velocidad del pon, a n de que se conserve el momento. En la Figura 6.3
se muestra un diagrama de esta situacon.

Figura 6.3: Decaimiento de un pon neutro, visto en el sistema conovil. La
echa punteada indica la direccon de movimiento del pon en el sistema de
laboratorio.

La distribucon de los fotones es isotopica en el sistema propio de los
piones. El rumero de fotones emitidos entre y +d es

c:j_N d =sin d: (6.22)

Si la energa de uno (cualquiera) de los fotones en el sistema centro de masas
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de E®™ = m +c?=2, entonces en el sistema del laboratorio su energa es

_EQ1 cos ).
= P > : (6.23)
Luego
ECm . ECm dN
dE = p———sin d = p———-d: (6.24)
1 2 1 2 d
Como dN dN
entonces p
dN 1 1 2 2
= =P , (6.26)
dE Ecm E2 m%c*

gue es independiente de la energ@ . El rango permitido de energas de los

fotones es - -
1 E £ om 1+

Ecm
1+ 1

(6.27)

La Figura 6.4 muestra la distribucon espectral de fotones inyectados en el
decaimiento de piones neutros con diferentes energés. Para cada valor de
E el espectro de fotones es una constante (recangulo) que se extiende entre
los Imites dados por la Ec. (6.27). El centro de cada recangulo se ubica en
E®™ =67:5 MeV, la altura vara con E ya que elarea 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.

Supongamos ahora que, en una dada regon, protones relativistas con una
distribucon en energa N,(E,) interaccionan con un blanco de protones de
baja energa y densidad nunericany. La emisividad inyectada de piones
neutros por colisiones inebsticapp es

Z EmaX
P d
q(E)=cny Np(Ep) T(Ep;E ) dEp: (6.28)

min
EP
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Figura 6.4: Esquema de la distribucon espectral de rayos producto del
decaimiento de una poblacon de piones neutros.

Aqud =dE es la seccbn e caz diferencial para la produccon de un® de
energa E por un probn de energa E,.

Existen diferentes aproximaciones adecuadas de la seccon e caz. En la
aproximacon de la funcional delta(Aharonian & Atoyan 2000) se asume que,
dado un valor de energa cireticaT, del probn relativista, todos los piones
neutros se crean con la misma energd = T ,. Entonces

SEE)= B TH) wlEp) (6.29)

donde ,, es la seccon e caz inebstica total para interaccionepp. En esta
aproximacon, la emisividad de piones neutros de la Ec. (6.28) resulta

qE)= ™MN, mE+r S mE@+ S o (6.30)

Experimentalmente, sobre un amplio rango de energas (GeV a TeV) la
inelasticidad vale aproximadamente 0:17 (Gaisser 1990). Una aproxi-
macbn precisa para la seccon e caz es (Kelner et al. 2006, ver Figura 6.5)
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2 I 432

2 4 By 5
op (Ep) = 343+1:88L +0:25.° 41 =N mb; (6.31)
P

dondeL =In(Ep=1TeV)y E' = T)' + my¢®  1:22 GeV.

Finalmente, una vez conocida la emisividad de piones neutrQgE ), la
emisividad de fotones producto de su decaimiento puede calcularse como

‘s (E)
q(E)=2 pq— dE ; (6.32)
Emll’] m C4

con
m?,c*

E™(E )= E +
(E) 4E

(6.33)

En la Figura 6.6 se muestra a modo de ejemplo una SED pagproducida
por la interaccon de una poblacon homognea y estacionaria de protones
relativistas con ndice espectralp =2y E,.max = 20 TeV con un campo de
materia. Notar que el espectrp queda limitado al rango de rayos , y se
extiende desdeE & 0:1E hastaE 0:1Ep.max. La SED en general es
plana, con un ndice 0.

La tasa de perdida de energa por colisiones ineasticagp, para un probn

de energaE, que interacciona con protones blancos de densidad nunerica
ny esa dada por:

dE, th

— — CMuKppEp p(Ep) ( Ep  Ep'): (6.34)

dt

Aqu es la funcon de Heaviside (( x) =1 parax Oy ( x) =0 para
x < 0), Kp, 05 es la inelasticidad total yE[' es el umbral de energa de
los protones relativistas para la produccon de piones.



6.3 Interacciones de protones relativistas con materia 161

Figura 6.5: Seccon e caz inehstica para colisionepp. Los crculos llenos
son datos experimentales y los vacos resultados del @digo de simulaciones
SIBYLL. De Kelner et al. (2006).

Figura 6.6: Ejemplo de una SEppgenerada por una distribucon de protones
del tipo Np(Ep) /' Ep 2 en un campo de materia homogeneo. La curva olida
es la SED, y la curva a rayas es un ajustes lineal en la porcon del espectro
gue se comporta como una ley de potencias.
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6.3.2. Radiacon por aniquilacon probn-antiprobn

La reaccbn lasica es:
p+p! : (6.35)

Elcanalp+ p! © esh prohibido por conservacon del momento, mientras
quep+p! %+ Oyp+p! *+ estn prohibidas por conservacon
de la paridad. La primera reaccon permitida es:

p+p! v+ o+ 0 (6.36)

La seccbn e caz para esta reaccbn es del orden dg, 24 10 % cm?.
En general, la multiplicidad es > 3. Fotones se inyectan por decaimiento
del ©.

El proceso de aniquilacon con creacon directa de fotonep+ p! +
esh permitido pero la seccon e caz es muy pequena:

op! 3 10 ¥em?: (6.37)

6.3.3. FRerdidas por ionizacon

Cuando un probn o un rucleo (de cargaeZ y masaM) atraviesa un
medio, lo ioniza y por tanto pierde energa. La tasa de perdida de energa
por ionizacon esk dada por (ver, por ejemplo, Schlickeiser 2002):

o
dt

E
s +2In 2 2% evs?
MeC
(6.38)
dondeE  (M=m¢)Mc? es la energa de la partcula, = v=ces su velocidad,

y n es la densidad del medio (en cn). En el Imite no relativista:

=7:62 10 °Z%n ! 222+4In

ion

S

=7:62 10 °Z%n

ion kin

e
dt

2Mc?2 Ein
11:8 +1In
Mc?

eVs! (6.39)
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conEy, = E Mc?' Mv2=2 Mc? Por otro lado, cuandoE ~ Mc?:

dE =
—— =762 10°Z%n 202+4I n
dt . : : M c?

ion

evVs!? (6.40)

Si consideramos un medio ya ionizado, con una concentracande elec-
trones, en el caso no relativista se tiene:

S

dE 2M 2 =
—— =7:62 10 °9%z? | n
dat . : Evin : Mc?

on

1
5 In(n) +38:7 eVs'!

(6.41)
mientras que siE ~ Mc?,

dE W
— =762 10°°%n In In(n)+74:1 eVs?! (6.42)
dt ., MeC?
con 8
3E SiE o Mc?
w 2 (6.43)

= M .
2 om.2 — siMc2 E M Me2,

Me
e

Aunque las perdidas por ionizacon no conducen a radiacon signi cativa
por parte del rucleo, su @lculo puede ser valioso cuando se desea considerar
interacciones de un rucleo que primero debe atravesar un medio. A altas
energas las perdidas por creacon de piones son dominantes.

Las perdidas por cada interaccon individual no son grandes en general,
pero su efecto acumulativo puede ser signi cativo. La energa necesaria para
ionizar unatomo de H en el estado fundamental es de lo 13.6 eV.

6.3.4. Interacciones pon-nucleo y pon-pon

Si la densidad de hadrones es alta pueden ocurrir interacciones de piones
con rucleos o entre piones.
En el primer caso la seccon e caz presenta un pico para energas del
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pon de 190 MeV con valores , 200 mb. Luego la seccbn e caz cae
apidamente hasta unos 40 mb a 1 GeV. A altas energas la seccon e caz se
vuelve suave y se puede parametrizar como:

= a+

p ; (6.44)

oTloT

+

donde p es el momento en GeW del pon. Los valores dea y b para
son:

y

a’ =22:26 0:33 mb b" =25:10 2:83 mb Ge\c
a =24:37 029 mb b =24:94 2:65 mb Ge\=c

Los © tienen una vida media demasiado corta como para interactuar antes
de decaer.
La seccon e caz para la interaccon es, a bajas energas:

35 mh (6.45)

A energas altas la seccon e caz es incierta (ver Figura 6.7).

6.3.5. Interaccon neuton-probn

Se pueden producir neutrones (relativistas) mediante las interacciones:

p+ ! n+
p+p! n+p+ *+a+b t+ )
p+p! n+n+2 *+a’+p *+ ) (6.46)

Dichos neutrones pueden interaccionar con protones antes de decaer:

p+n! p+p+ +a+b t+ ) (6.47)
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Figura 6.7: Seccon e caz de la interaccon (Greynat et al., 2014).

Para energas cireticas del neuton incidente mayores que 290 MeV la seccbn
e caz para colisioneqip permanece constante en

' 395 1.0mb: (6.48)

A energas menores la seccbon e caz se incrementa hasta llegar a 1 b a energas
del MeV. Por debajo de 100 MeV la seccon e caz se comporta corio *.

6.3.6. Aniquilacon de electrones y positrones

La aniquilacon de electrones con positrones puede ser una fuente impor-
tante de rayos a trawes de la reaccon (ver Figura 6.8):

e +e ! + (6.49)
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Cuando las dos partculas se aniquilan en reposo, la energa de los fotones
resultantes es simplemente

E = me® =0:511 MeV (6.50)

La radiacon de Inea de esta energa se suele llamamadiacon de aniquila-
con. Si uno de los leptones se mueve a gran velocidad, uno de los fotones

emergentes tenda gran energa, mientras que el otro tenda una energa de
MeC2.

Figura 6.8: Diagrama de la aniquilacon de un electon con un positon.

La seccon e caz para la aniquilacbn de un positon de energaE. = m 2
con un electon en reposo es:

" 4
. = r_fl 2+24 Ilm( L p% : (6.51)
Cuando 1
. o) 1 (6.5
mientras que para = v=c 1
2
R —=: (6.53)

Expresada en £rminos de cantidades en el sistema del centro de masas,
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la seccon e caz se puede escribir como:

2
re2 1 o4
4cm cm cm

cm —
e =

(6.54)

N
gro| o

om = Pe—— (6.55)

Para un plasma de electrones y positrones, la tasa de aniquilacon es:

Re = g%c[ln(xﬂ x 7 [Rel= C—r:g (6.56)

dondex = . Y la exactitud de esta aproximacon es mejor que el 14 %.

Si se tiene una distribucon no ermican, (E. ) de pares en el plasma,
el rumero de aniquilaciones por unidad de tiempo es:

N.= nene R, dEe dE. dV (6.57)

donde dV es el elemento de volumen del plasma. La luminosidad por ani-
quilacon de pares, por consiguiente, se@:

y
L® = (Ee + Ee )Re Ne (Ee)Ne (Ee ) dEe dEo dV:  (6.58)

La aniquilacon de parese puede ocurrir tamben con la emison de un
unico fobn, pero en este caso el electon debe estar ligado a unatomo. El
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atomo asegura la conservacon del momento. La seccon e caz del proceso es:

475 %2 2 4 +2
ph- 72 e 2,2 47 In[(1 +
425 4.2
2e” T para 1
5 4,2
A'ZTre para 1 (6.59)

donde la energa del positon esm .¢? y el nucleo abmico tiene cargaeZ.
Las reaccioneg” + e ! i tambéen son posibles, pero la seccon e caz
cae con un factor _
1 i 2

qi 2
137

Para 3 fotones, entonces, la reaccon es 137 veces menos probable que la mas

usuale"+e ! 2 .Lareaccone"+e ! 4 es 18769 veces menos probable

quee" +e | +

(6.60)

Otras formas de aniquilacon de pareg son posibles:

et +e | t+

Figura 6.9: Diagrama de la aniquilacone® + e ! * +

Esta es una reaccon electromagretica, no cebil. La seccbn e caz es:

et | —mb; (6.61)

dondes = (Ee + E¢ )?  (Cper + CPe )? (en unidades de Ge¥), es el
cuadrado de la energa en el centro de masas.
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et +e | +
En este caso
10 10
e sb: (6.62)
6
Figura 6.10: Diagrama de la aniquilacone* + e ! +

= Finalmente, se pueden producir hadrones por aniquilacon de pares,
e"+e ! g+ q! hadrones. Esta es una interaccon electromagreti-
ca, como se muestra en la Figura 6.11. La seccbn e caz depende del
tipo de quark. Para la creacon deuu, dd y ss la seccon e caz es el

dobledelades* +e I * +

Figura 6.11: Diagrama de la aniquilacone® + e ! q+ q! hadrones.
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Captulo 7

Absorcon

Los rayos creados por partculas relativistas en una fuente astrofsica
pueden ser absorbidos por campos de radiacon o materia en la fuente misma
0 en su trayecto al observador. Los principales mecanismos de absorcon son
la creacon de pares en el campo Coulombiano de un rucleo y la creacon de
pares por aniquilacon de fotones:

+ | e +e: (7.1)

A bajas energas, el efecto Compton directo puede ser relevante y a energas
muy altas y en presencia de campos magreticos intensos los fotongaieden
crear pares,

+B! e +e: (7.2)

Supongamos que la intensidad original de los rayoses| °(E ) y que se
los inyecta en un medio de densidad de blancaos Luego de atravesar una
distancia x, la intensidad sea

| (E)=1%E )e ;: (7.3)
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donde la cantidad
= nx (7.4)

se llamaprofundidad optica del medio y es la seccon e caz para la inter-
accon de los rayos con los blancos. En general, la profundidad optica es
una integral de Inea que tiene en cuenta el efecto acumulado de la absorcon
a lo largo de la visual.

El camino libre mediodel fobn en un medio uniforme de densidacd es

—_— 1 .
= (7.5)

La probabilidad de que el fobn sea absorbido luego de haber atravesado una
distancialL es
P =1 e : (7.6)

7.1. Procesos de absorcon de energa

7.1.1. Creacon de pares en un campo Coulombiano

El umbral de energa para que un rayo cree un pare en el campo
electrosttico de un rucleoN de cargaeZ es In.¢2 1:022 MeV.
La seccon e caz para el proceso es:

7 2E 109 2E. E MeC?
| =47 %2 _| — _— = 7.7
Nte e 9" m@ Ba P¥E —E zz (1)
y
7 1 1 2E. E
NIle = r2 -In =— = para MeC”. (7.8)
47 %2 ~| 83 i

9 Z1=3 54 E zZ2

Aqu E. eslaenerga de los leptones producidos. La primera ecuacon se usa
para rucleos sin apantallamiento (gases completamente ionizados), mientras
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gue la segunda para casos con apantallamiento.

Notar que comor. = 2:8 10 3 cm, la seccon e caz es pequena y
el camino libre medio en el medio interestelar (donde tpicamenta sy
0:01 1 cm 3) es extremadamente largo. Esto signica que la Galaxia es
esencialmente transparente a los rayos

7.1.2. Absorcon por creacbon de pares en un campo
de radiacon

Un fobn de energa E puede producir un pare en una interaccon con
un fobn de energa Ey, si

E Epn (1l cos) > 2(mec?)? (7.9)

donde es elangulo entre las direcciones de movimiento de los fotones.

La seccon e caz total de la aniquilacon + ! €'+ e esh dada por:
3 1+
(E (Epn) = 75 72 2(2 2+@  Hln T (710

donde 1 es la seccon e caz de Thomson y

_ 2(mec*)? .
1 2= EEn(l c05) 0 < L (7.11)

Asumiendo isotropa en la distribucon de los fotones blanco, es \alida la
siguiente aproximacon para la seccon e caz (Vila & Aharonian, 2009):

35 1 1
= — + = 1In Z+
(s0) 23% So > So 6
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Figura 7.1: Seccon e caz total para la creacon de pares por aniquila-
con de dos fotones, en un campo de radiacon blanco isotopico. Aqu

donde el paametro
_ E Epn

Sp =

T (me?)?
determina la energa de los leptones inyectados en el sistema de referencia
del centro de masasE ™ = m.c?s,.

(7.13)

En la Figura 7.1 se muestra la seccon e caz total para una distribucon
de fotones blanco isotopica en funcon del paametrcsy. En el Imite sg! 1
la seccon e caz se anula, mientras que es similar a la del efecto Compton
inverso paras, 1. Para una dada energaE de los fotones , la energa
umbral de los fotones blanco eEy, = (m(c?)?=E . La seccbn e caz de la
interaccon tiene un maximo pronunciado 0:2 1 parasy & 3; en conse-
cuencia, fotones con una dada energa son nas e cientemente absorbidos
por fotones blanco con energas cercanas a la energa umbral en un rango
angosto alrededor dé,, & 3Eq.
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Siun fobn de energa E debe atravesar una regon de taman® con un
campo de fotones isotopico de densidad,,, la profundidadoptica seg:
Z 1 Z R
(E ) = nph(Eph; r) (E ; Eph) dEph dl’; (7-14)

En(E) O

con Ey, = (Mec?)2=E la energa umbral de los fotones blanco.

En medios astrofsicosn,, puede ser muy alta en cercana de fuentes,
por lo que la absorcon en campos de radiacon es un feromeno conun. Por
otro lado, la densidad de fotones media interestelar de nuestra Galaxia es
demasiado baja como para que la opacidad sea signicativa. En cambio,
sobre escalas cosmobgicas la opacidad del fondo @smico de radiacon a la
propagacon de rayos puede ser importante.

En el caso de tener una fuente de rayoscon una luminosidad intrnseca
L , la atenuacon por + | €' + e intrnseca sea determinada por la
cantidad de fotones absorbentes y el tamano de la fuente. La mayor e ciencia
de absorcon  se da para fotones blanco cuya energa es cercana a la umbral
de la interaccon, y por lo tanto inversamente proporcional a la de los rayos

MeC?)?
Eph (MeC) . (7.15)
E
El paametro de compacticidadl para una fuente se de ne como:
Lph. — 1 1
I R [I[]=ergs “cm (7.16)

dondeR es el tamano tpico yLy, la luminosidad del campo de radiacon
absorbente de la fuente. Aproximanda,n 4 cn ;nR2Epn, s posible estimar
la opacidad  de la siguiente manera:

(E) Npn R l: (7.17)
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La regon central de un AGN puede tener luminosidades isotopicas de
L 10®ergs'!ydimensionesR 10 cm, lo que da una compacticidad
| 10¥ergs®cm . En el caso particular en queE 1 MeV Ep, y
usando que cerca delumbral ' =2, resulta 1C?. Por consiguiente,
fuentes como esta pueden estar fuertemente auto-absorbidas a menos que la
emison no sea isotopica. De hecho, el que se observe emisbrindica que
debe existir una importante anisotropa obeamingel cual es consistente con la
idea de que la radiacon se origina enets { chorros de partculas eyectadas
por la fuente central.

7.1.3. Absorcon en campos magreticos

Un fobn  puede ser convertido en un pag en presencia de un campo
magretico:
+B! e +e: (7.18)

La razn a la que se produce esta transformacon es muy pequefa a menos
gue

E B
= = = o1 7.19
donde
2
By = m(f 44 108G: (7.20)

Se necesitan, pues, campos magreticos muy fuertes para que este feromeno
domine la atenuacon de los rayos . Estos campos se dan en los pulsares.
El camino libre medio de un fobn con energaE > m (> en un campo

B es
44 ~ Ber

- 10@)mcBsin() P 3

(7.21)

donde es elangulo entre la direccon de propagacon del fobn yB. Para
= 0 no hay produccon de pares. Como la creacon magretica de pares es
muy sensible a la intensidad del campo magretico, el criterio para que ocurra
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es (Erber 1966):
E B sin( ) 1
—: 7.22
2meC? Ber 15 ( )

7.1.4. Interaccon Compton directa

La interaccon Compton directa puede ser una causa importante de ab-
sorcon para fotones de energas 1 MeV. Cuando el electon esh en reposo,
la energa E* del fobn dispersado es:

EO

S T EEm@A os());

(7.23)

donde es elangulo de dispersbn yE° la energa original del fobn. La
energa ciretica que gana el electon es:

N E°(1 cos()) :
T T T me2[l+ (E%=me?)(1  cos())]

(7.24)

La seccon e caz para la interaccon Compton directa depende de la pola-
rizacon de los fotones. Si el vector ekctrico de los fotones incidentes forma un
angulo con el de los fotones emergentes, la seccon e caz puede expresarse
como (en unidades de cfelecton 1):

2 El 2 EO El
e ——+ — 2+4co() d : (7.25)

El.EO. - e -
dcEER)= 4 B E'Ee

Si el fobn incidente no est polarizado:

r2 E* ? E° E! )
¢ —+ — sin() d: (7.26)

El.EO. = e —
dcBERES)= 4 & BT E

A bajas energas, e integrando sobre d, estaultima expreson se transforma
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Figura 7.2: La fuente F se mueve con una velocidad en una direccon que
forma unangulo con la direccon de la visual.

en la seccon e caz Thomson:

8
T = Ergz (7.27)

7.1.5. Debilitamiento de rayos por efectos Doppler y
gravitacional

Los rayos pueden ser afectados por el estado de movimiento de la fuente
0 por la presencia de campos gravitacionales intensos en la fuente.

Si la fuente se mueve hacia el detector a una velocidad formando un
angulo con la visual, como se muestra en la Figura 7.2, entonces la energa
de la radiacon emitida se ve modi cada por efecto Doppler:

Eos= EO; (7.28)

donde =[ (1 cos())] ! es el factor DopplerE° es la energa del fobn
en el sistema de referencia de la fuenteBP"s es la energa en el sistema de
referencia del observador. Cuando la fuente se aleja del observador:

=[ 1+ jeos()i)] < L, (7.29)

y la energa observada resulta menor que la emitida.
La expansbon cosmobgica del Universo tamben modi ca la energa de los
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fotones. Elcorrimiento cosmobgico al rojo se de ne como:

z — = ; (7.30)

donde es la longitud de onda de los fotones recibidos y es la que tenan
al ser emitidos. De aqu que la variacon de energa del foon debida a la

expanson es:

EO
1+z
El corrimiento al rojo puede expresarse en funcon de los factores de escala
del Universo al tiempo actualt,.wa Y cuando el fobn fue emitido temitqo :

obs —

(7.31)

_ R(tactual)_

(1+2)= R(temitido ) (732)

La diferenciatacal temitido €S €l tiempo en que la radiacon viap hasta el ob-
servador. El factor de escala se determina a trawes de un modelo cosmobgico
relativista.

Si la fuente de los fotones esh sometida a un campo gravitacional fuerte,
la energa de un fobn emitido en la fuente sufria un corrimiento al rojo de
origen gravitacional, de acuerdo con la teora de la Relatividad General. Si
la fuente tiene una masaM y un radio R, la variacon de la energa de un
fobn emitido con energa E° sem

GM
E = SO E (7.33)

de tal forma queE°®s = E° E .
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7.2. Cascadas electromagreticas

La inyeccon de rayos de alta energa en medios formados por materia
(plasma, gas, lidos), radiacon 0 campos magreticos resulta en la forma-
con de parese si la profundidadoptica a la propagacon de los rayos es

& 1. Si estos pares tienen su ciente energa, pueden producir, a su vez,
mas radiacon  por Bremsstrahlung relativista, efecto Compton inverso y/o
radiacon sincroton. En estas condiciones, una cascada electromagretica se
desarrolla en el medio. El resultado de esta cascada es degradar la energa
de los fotones originales y multiplicar el rumero de leptones (ver Fig. 7.3).
El espectro emergente depende del espectro original de inyeccon y de las
caractersticas del medio.

Figura 7.3: Modelo simplicado de una cascada electromagretica iniciada por
un electon.

Una vez iniciada, la cascada se desarrollaa hasta que las escalas tempora-
les de los diferentes procesos radiativos en competicon que producen fotones
fuera del rango , sea menor que la de los procesos que resultan en rayos
La cascada tamben se detenda si el tiempo de enfriamiento radiativo de las
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Figura 7.4: Efecto de las cascadas electromagreticas en el espectro de un
microcuasar. La curva rosa punteada muestra el espectro intrnseco y las
otras curvas el espectro reprocesado. El efecto de las cascadas vara con la
fase orbital, siendo nas relevante cuando el objeto compacto est detas de
la estrella (curva roja olida). Adaptado de Orellana et al. (2007).

partculas excede el tiempo de las perdidas no radiativas o si la profundidad
optica a la propagacon de los rayos cae por debajo de 1.

Cascadas electromagreticas se desarrollan en numerosas situaciones as-
trofsicas. Por ejemplo, la inyeccon de rayos en binarias de rayos X o
rucleos gahcticos activos puede iniciar cascadas. En la magnebsfera de los
pulsares, se espera el desarrollo de cascadas emgémselectrosaticos donde
los electrones son acelerados. Los rayo®riginados en fuentes extragahcti-
cas distantes pueden iniciar cascadas electromagreticas en el fondo msmico
de radiacon, etc.

A energas para las cuales > 1, el efecto sobre el espectro inyectado
es una disminucon en un factore ¢, donde la opacidad efectiva es menor
que la original. Dependiendo de la dureza (pendiente) del espectro inyectado,
puede ser mas 0 menos notable la acumulacon de fotones con energas por
debajo de la condicon = 1. Esto se ejemplica en la Figura 7.4 para el
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caso de un microcwasar de gran masa en el que su espectro intrnseco se ve
afectado por una cascada producida por la interaccon de fotonescon la
radiacbn estelar.

7.2.1. Cascadas electromagreticas en la materia

Consideremos una cascada electromagretica en un medio donde el Bremss-
trahlung relativista es el principal mecanismo de enfriamiento. Supongamos
que un fobn de energa E meC? incide en tal medio. Su camino libre
medio sela

(o) % (7.34)

donde |, es la seccbn e caz para la creacon de un pag en el medio yn
es su densidad.

El par creado a una profundidad = R dentro del medio tendia, a su
vez, un camino libre medio de:

e — (7.35)

donde g es la seccon e caz para Bremsstrahlung relativista. La energa de
cada elemento del pae es

E

Y ?O; (7.36)

donde E; = E . Desples de una distancia g (que es = R) cada
partcula rada un nuevo fobn con energa
E

E® = =2 (7.37)

4

Estos fotones, al cabo de una distancR, creaan nuevos pares. A medida
gue la cascada se desarrolla el rumero total de fotones y leptones aumenta
pero su energa media disminuye. A una profundidadl = z=R el rumero de
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partculas sea:
N(L) €; (7.38)

mientras que la energa por partcula a esa profundidad es:
E  Eee': (7.39)

O sea que la energa va decayendo aproximadamente en forma exponencial
con la profundidad.

La cascada cesa cuando se alcanza una energa:

E. Ege lm (7.40)

° E
Loax I =2 (7.41)

Ec

dondelL . €s la distancia a la cual el Bremsstrahlung deja de dominar las
perdidas. El rumero de fotones a esta profundidad es=B del rumero total
de partculas:

N total € L max (7 -42)

El tratamiento general de una cascada electromagretica implica resolver
las ecuaciones cireticas acopladas que describen la cascada (se trata de ecua-
ciones integrodiferenciales). Es posible realizar ciertas aproximaciones que
arrojan resultados semi-analticos, como los que se muestran en la Figura
7.5; para mayores detalles ver Rossi & Greisen (1941). Un tratamiento alter-
nativo para el estudio nunerico de cascadas electromagreticas (o hadionicas)
consiste en aplicar ecnicas MonteCarlo.
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Figura 7.5: Numero de fotones con energa> E que una cascada genera a
una dada profundidad dentro del material. Cuanto mayor es la energgg
del fobn inicial, mas fotones se generan en total.

7.3. Cascadas hadpbnicas

Cuando un probn de muy alta energa impacta en un rucleo, interacciona
con algun nucleon produciendo piones. Tamben pueden producise partculas
extranas y antinucleones. Si la energa es su ciente, cada nuevo hadon pue-
de tamben interaccionar dentro del rucleo dando lugar a una\mini-cascada"
hadonica. Los nucleones que interaccionan con el probn primario por lo
general son removidos del rucleo depndolo en un estado que puede ser ines-
table; como consecuencia el nucleo se fragmenta y se emiten rucleos mas
livianos en un proceso conocido congpallation. Los rucleos ligeros inyec-
tados se suelen llamaastillas o fragmentos de astilladoEstos fragmentos
son emitidos mas 0 menos isotopicamente en el sistema del laboratorio. En
cambio, los productos de la cascada hadonica tienen un una componente
importante de su momento en la direccon de movimiento probn original.
Normalmente, neutrones son eyectados tanto por el rucleo original como por
los fragmentos.

Los piones producto de la cascada hadionica decaen segun:
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! + (7.43)

' e + ¢+ (7.44)

Tanto los rayos como lose producidos en estos decaimientos dan lugar a
cascadas electromagreticas.

Los muones tienen vidas medias relativamente largas, por lo que antes
de decaer pueden perder energa por los mismos mecanismos radiativos que
afectan a los electrones y positrones. Los muones resultado de una cascada
iniciada por un rayo @smico en la atnosfera pueden alcanzar la super cie
terrestre. Los detectores de rayos @msmicos, precisamente, operan detectan-
do radiacon Cherenkov que producen estos muones. Puede detectarse la luz
Cherenkov que producen en la atnosfera o la que generan en tanques cerra-
dos, llenos de agua.
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Captulo 8

Detectores

Los problemas y desafos que plantea la deteccon y medicon de rayos
de origen @msmico son formidables. De hecho, la situacon de la astronoma
a estas energas esunica, en el sentido de que lo en esta banda el ruido de
fondo es mucho mayor que las senales a detectar.

Para cuanti car este problema, observemos que el ujo medio de rayos
X de 1 keV incidente sobre un detector enorbita es de 15cm ?s 1, lo
que es unas 100 veces nmas que el ujo de rayos @smicos en las mismas
condiciones. En cambio, el ujo medio de rayos conE > 100 MeV es de

2 10 “cm 2 s ! sr ' {unas mil veces menor que el correspondiente ujo
de rayos @smicos.

Al interaccionar con un detector, los rayos @smicos producen partculas
secundarias que a su vez producen rayoslocalmente. La eliminacon de
estas contribuciones locales al \fondo" de radiacon ha sido y es el principal
problema tcnico en la astronoma .

Dado que los rayos interaccionan con la materia por diferentes procesos
con distinta probabilidad segin su energa, las tcnicas de deteccon varan
con la energa de los fotones a detectar. La relativa importancia de las distin-
tas formas de interaccon para los rayos de distintas energas en distintos
materiales se muestra en la Figura 8.1.
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Figura 8.1: Importancia relativa de los diferentes mecanismos de perdida de
energa de un rayo en funcon de la energa del fobn y del rumero abmico
del material blanco.

Los distintos instrumentos haan uso de estos efectos a las distintas ener-
gas. A energas muy altas € 100 MeV) los rayos producen cascadas en
la atnosfera y sus caractersticas pueden ser inferidas a partir de la recons-
truccon de las cascadas.

En la Figura 8.2 se muestran las curvas de sensibilidad para la deteccon
de fuentes puntuales de los diferentes detectores gamma (tanto pasados como
actualmente operativos) que se describrian a continuacon, entre otros, mas
algunos detectores de rayos X. Comenzaremos describiendo los instrumentos
que observan a muy altas energas desde Tierra y seguiremos hacia energas
decrecientes, revisando los principales detectores espaciales.

8.1. Astronoma gamma desde tierra: teles-
copios Cherenkov

Cuando un rayo ingresa a la atnosfera inicia una cascada electromag-
retica (extended air showerEAS). SIE > 100 GeV, la cascada se desarrolla
hasta una altitud de unos pocos km sobre el nivel del mar (10 km para



8.1 Astronoma gamma desde tierra: telescopios Cherenkov 189

Figura 8.2: Curvas de sensibilidad en el continuo para fuentes puntuales de
diferentes detectores de rayos X y. JEM-X (3{35 keV), IBIS (15 keV {

10 MeV) y SPI (18 keV { 8 MeV) son instrumentos a bordo del saelite
INTEGRAL ; las curvas corresponden a un tiempo de observacon efectivo
de un ano. Las sensibilidades de COMPTEL y EGRET son para tiempos
tpicos de observacon acumulados durante los 9 afnos de operacon de la
mison. Para el observatorio espaciat-ASTROGAM (0.3 MeV { 3 GeV) la
sensibilidad es para una deteccon con 3desples de un ano de exposicon
efectiva para una fuente a alta latitud gahctica. La sensibilidad dd-ermi-
LAT es tamben para una fuente a alta latitud gahctica despies de 10 afnos
de observacon en modasurvey. Para MAGIC, VERITAS, HESS y CTA la
sensibilidad corresponde a 50 horas de observacon. Para HAWC, LHAASO
(1 10 TeV) y HISCORE (10 10* TeV) corresponden a 5 anos, 1 ano y
100 h de observacon, respectivamente. LHAASO (Large High Altitude Air
Shower Observatory) y HISCORE (Hundred*i Square-km Cosmic ORigin
Explorer), ambos en construccon con distinto grado de avance, son arreglos
de detectores Cherenkov con un principio de funcionamiento distinto al de
los IACT. De de Angelis et al. (2018).
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E 100 GeV - 1 TeV) donde se alcanza el rumero maximo de partculas
secundarias; luego se desvanece nas profundo en la atnosfera. 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 atnosfera. La emison
Cherenkov se produce en forma de un pulso de duracon de algunos ns y esta
contenida en un cono cuyo eje coincide con la direccon de arribo del rayo
(ver Fig. 8.3). Elarea iluminada en tierra (light pool) tiene unos 250 m de
dametro, aproximadamente, y la densidad de fotones que arriban durante el
pulso es de 100 m? a1l TeV.

Figura 8.3: Esquema de la emison y deteccon de la luz Cherenkov generada
en una cascada electromagretica en la atnosfera.

La luz Cherenkov es colectada en telescopios formados por arreglos de
espejos que la enfocan en una @amara que opera como detector. Las caracte-
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rsticas de la imagen obtenida permiten determinar la direccon de arribo y
energa del rayo . La forma de la misma permite rechazar eventos que no se
deben a cascadas iniciadas por fotones. En particular, las inagenes debidas
a cascadas electromagreticas son elipses angostas y elongadas en el plano
de la @amara. El eje mayor de la elipse corresponde a la extenson vertical
de la cascada y apunta en la direccon de la fuente en el campo visual del
telescopio. Una sola imagen no permite reconstruir apropiadamente la geo-
metra espacial de la cascada, por lo que se utilizan arreglos de telescopios
gque proveen una visbn estereosmpica: si varios telescopios detectan la misma
cascada, la posicon de la fuente queda determinada por la interseccon de
los ejes mayores de todas las inagenes.

La energa total emitida durante la cascada en forma de luz Cherenkov
es proporcional a la energa 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 energa del rayo. El
rango de energas potencialmente detectables es de50 GeV a 100 TeV,
dependiendo del instrumento, el tiempo de exposicon y la fuente observada.
La resolucon en enega tpica es de 15 20% paraE & 100 GeV.

El detector consiste en un espejo que colecta y re eja la luz Cherenkov
sobre un foco donde hay un tubo fotomultiplicador (PMT). Si el tiempo de
integracon del PMT es mayor que la duracon del destello Cherenkov, la
senal detectada es: Ze,

C= C(E) (E)A dE; (8.1)

E1

donde C(E) es el ujo Cherenkov dentro de los Imites de sensibilidad en
energa E, y E, del PMT, (E) es la curva de respuesta del PMT W es el
area colectora. A su vez,C(E) depende de la transmison atmosericaTl (E)
y del espectro de emisividad de la cascadéE):

C(E)= (E)T(E); =cte: (8.2)
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La senal Cherenkov se detecta sobre un ruido producido por el cielo noc-
turno. El brillo del cielo es:
Zg,
B = B(E) (E) A dE; (8.3)
E1
donde es el intervalo de integracon,B (E) la dependencia del brillo con la
energa de los fotones, y elangulo lido cubierto por el telescopio.

La relacon senal-ruido es entonces:

ZE2

S (E)A 2
N P5T C(E) ——21""

_ B(E) dE: (8.4)

La mnima senal detectable es (S=N) . De aqu que la energa mnima

detectable sea )
B(E) =2

S YR G}

(8.5)

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 arti cial.
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 @smicos. Las cascadas hadonicas
iniciadas en la atnosfera por los rayos msmicos tienen componentes electro-
magreticas que emiten luz Cherenkov.

Hay diferencias, no obstante, entre las cascadas iniciadas por rayog
aquellas iniciadas por rayos msmicos que permiten diferenciarlas. La tarea
no es &cil: las cascadas iniciadas por rayos @smicos, a una energa dada, son
10° veces mas numerosas que las iniciadas por rayos

La diferenciacon efectiva de ambos tipos de eventos se hace sobre la ba-
se de una ecnica conocida com@herenkov imagingo \mapeo Cherenkov",
por lo que este tipo de detectores se conoce colmaging Atmospheric Che-
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