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Procesos radiativos

Intensidad: número de partículas incidentes por unidad de 
área, por unidad de ángulo sólido, por unidad de energía y por 
unidad de tiempo sobre un cierto detector no especificado. 

Designaremos a la intensidad de part́ıculas de tipo i por Ii. Aśı, la intensidad
de rayos � es I� , la de protones Ip, etc.

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

F =

Z

⌦
I cos ✓d⌦,

donde ✓ es el ángulo entre la dirección de movimiento de las part́ıculas y la
normal al área sobre la que inciden. La integración se hace sobre todo el ángulo
sólido subtendido por las part́ıculas.

<latexit sha1_base64="jbn3XvoJshtrOamjVda8TC7DWsQ="></latexit>



Flujo isotrópico de radiación:

F = ⇡I,

y el número de part́ıculas por unidad de volumen es

n =
4⇡

v
I,

donde v es la velocidad de las part́ıculas. Como nos interesarán part́ıculas
relativistas, v ⇡ c en la mayoŕıa de los casos.
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Por lo general las part́ıculas que se detectan no tienen una única enerǵıa, aśı
que es conveniente introducir una función distribución en enerǵıas n(E):

n(E) =
#de part́ıculas

unidad de volumen⇥ unidad de enerǵıa
, [n(E)] = cm�3 erg�1.

El número de part́ıculas por unidad de volumen con enerǵıas entre E y E + dE
es entonces n(E)dE, por lo que el número total de part́ıculas por unidad de
volumen puede calcularse como

n =

Z 1

0
n(E)dE, [n] = cm�3.

El número de part́ıculas por unidad de volumen con enerǵıas mayores a E es

n(> E) =

Z 1

E
n(E0)dE0,

y el correspondiente flujo integrado resulta

F (> E) =

Z 1

E
F (E0)dE0.
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La densidad de enerǵıa de las part́ıculas es:

U =

Z 1

0
E n(E)dE, [U ] = erg cm�3,

por lo que el flujo de enerǵıa será

S =
c

4⇡
U [S] = erg cm�2 s�1.

Finalmente, consideremos una fuente localizada a una distancia d y que rad́ıa
isotrópicamente. En ese caso, su luminosidad puede definirse como

L(> E) = 4⇡d2
Z 1

E
F (E0)dE0, [L] = erg s�1.

Para una fuente de radio R que rad́ıa isotrópicamente

L = 4⇡R2S.
<latexit sha1_base64="dS1mDxhzCtdsB0NyE1LHngVGYDY="></latexit>



Introduciremos ahora un concepto de gran importancia, el de sección eficaz
para una interacción. El número dNi de interacciones de tipo i que ocurren en
el intervalo de tiempo dt en el volumen dV será proporcional a:

1. el número de part́ıculas de tipo b que haya en dV ,

2. el número de part́ıculas incidentes de tipo a que atraviesan dA en dt.
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Si nb es la densidad de part́ıculas de tipo b en el blanco, y na es la densidad
de part́ıculas incidentes de tipo a en el sistema de referencia del blanco, entonces

dNi = d�i(nbdV )(navadt).

La constante de proporcionalidad d�i es la sección eficaz diferencial, que carac-
teriza la probabilidad de interacci’on de las part́ıculas de tipo a y b a través del
mecanismo i.

La sección eficaz total (no diferencial) �i para la interacción i es la suma
sobre todos los posibles estados (valores de enerǵıa y momento y dirección de
movimiento) de las part́ıculas después de la interacción. Tiene unidades de área,

[�i] = cm2.

Tanto d�i como �i son invariantes relativistas.
La unidad de medida t́ıpica para la sección eficaz de interacción entre part́ıculas

es el barn (b):
1 b = 10�24 cm2

1 mb = 10�27 cm2.
<latexit sha1_base64="zIPeNdIWSCYwH+jqp++X/Ed0mYY="></latexit>



Algunas definiciones útiles
Sección eficaz total�tot =

X

i

�i.

Pi =
�i

�tot
.

� = (n�)�1.

tcool =
�

v
,

donde v es la velocidad de la part́ıcula (⇠ c en el caso de part́ıculas relativistas)
y  es la inelasticidad, que es la fracción de su enerǵıa inicial E0 que pierde la
part́ıcula en una interacción,

 =
|�E|
E0

.

t�1
cool = � 1

E

dE

dt
,

A t�1
cool se lo suele llamar tasa de enfriamiento. Si las part́ıculas pierden enerǵıa

por más de un proceso, entonces

t�1
cool =

X

i

t�1
cool,i.

<latexit sha1_base64="U8ajwiWMJC+sMdWqypLwoEJln9w="></latexit>

Probabilidad de interacción i

Camino libre medio

Tiempo de enfriamiento



El proceso de pérdida de energía más relevante será aquel que tenga el 
tiempo de enfriamiento más pequeño. Dependerá tanto de la 
probabilidad de que la partícula interactúe por ese mecanismo 
(representada por la sección eficaz) como de cuanta energía pierda la 
partícula por interacción (inelasticidad). 

En el caso general, tanto la sección eficaz como el camino libre medio 
y la inelasticidad dependerán de la energía (y eventualmente de la 
dirección de movimiento) de las partículas. La sección eficaz 
diferencial dependerá también en general de las propiedades de los 
blancos.



Emisividad

La emisividad de un sistema físico es el número de fotones por unidad de 
energía, volumen y ángulo solido emitidos en cada punto del sistema a un 
tiempo t. 

En el sistema cgs sus unidades son [q] =erg-1s-1cm-3sr-1.



Emisividad

                                                                                          q� (E� ,⌦� ,~r) =

I
d⌦a

Z
dEa

I
d⌦b

Z
dEb na(Ea,⌦a,~r)nb(Eb,⌦b,~r) ⇥

vr (1� ~�a · ~�b)
d�

dE�d⌦�
,

donde vr es la velocidad relativa entre part́ıculas y blancos y la sección efi-
caz (doble) diferencial depende, en general, de Ea,b,  , E� y ⌦� . La emi-
sividad representa el número de fotones por unidad de enerǵıa, volumen y
ángulo sólido emitidos en ~r a tiempo t; en el sistema cgs sus unidades son
[q� ] =erg�1s�1cm�3sr�1.

A partir de la emisividad definimos la luminosidad espećıfica L� inte-
grando sobre el volumen de la región de emisión:

E�L� (E�) = 4⇡E2
�

Z

V
q� (E� ,~r) dV.

donde se supuso que la emisividad es isotrópica. La luminosidad integrada tiene
unidades de potencia, [L] = erg s�1, mientras que las unidades de la luminosidad
espećıfica son [L�(E�)] =erg s�1 erg�1.
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Radiación térmica

La forma más sencilla de producir radiación electromagnética es calentando
un gas. Al hacerlo, la agitación térmica del gas aumenta y las part́ıculas car-
gadas (generalmente electrones) son aceleradas en interacciones coulombianas
(generalmente con núcleos atómicos) en el gas. Aśı, estas part́ıculas producen
emisión libre-libre (o Bremsstrahlung); como el gas está en equilibrio termodinámico,
la emisión tiene un espectro térmico.

Un caso particular aplicable a muchos objetos astronómicos es el de un
cuerpo negro, que es un absorbente radiativo perfecto en equilibrio termodinámico
a una temperatura T (o sea, un plasma ópticamente grueso).

<latexit sha1_base64="1qjP+ksHrP3OSOnqEdbg27LN/8g="></latexit>







El espectro de emisión de un cuerpo negro en función de la enerǵıa está dado
por la distribuci’on de Planck:

nBB(Eph) =
8⇡

h3c3

"
E2

ph

exp (Eph/kT )� 1

#
, [nBB] = erg�1 cm�3.

El máximo de la distribución de Planck ocurre para

Eph, max ⇡ 1.59 kT ⇡ 1.37⇥ 10�10

✓
T

K

◆
MeV.

Esta es la llamada Ley de desplazamiento de Wien, Eph, max / T .
<latexit sha1_base64="nvKhj/Bx2xU8JhdjYZ0pTF2lE3g="></latexit>



BB



La enerǵıa media hEphi de los fotones emitidos por un cuerpo negro puede
obtenerse dividiendo la densidad de enerǵıa

UBB =

Z 1

0
Eph nBB(Eph)dEph,

por el número total de fotones por unidad de volumen

NBB =

Z 1

0
nBB(Eph)dEph.

Luego,

hEphi = 2.7 kT ⇡ 2.3⇥ 10�10

✓
T

K

◆
MeV.
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Para obtener fotones con energías medias de 1 GeV por radiación de 
cuerpo negro, las temperaturas deben ser del orden de T~ 1013 K. Estas 
temperaturas no pueden hallarse en objetos astrofísicos usuales. Solo son 
posibles durante breves lapsos en eventos explosivos, como las erupciones 
de rayos (Gamma-Ray Bursts, GRB) o el Big Bang. 

La densidad de fotones de una fuente tipo cuerpo negro con esa 
temperatura es extremadamente alta: NBB ~ 4.6  1046 cm-3.



Fuentes donde la temperatura llegue a 1010 K o más no pueden generar rayos
gamma ya que los fotones térmicos se aniquilan.

El camino libre medio de un fotón en un medio de densidad n� es

�� ⇠ (n����)
�1,

donde ��� es la sección eficaz para la aniquilación de dos fotones en un par
electrón-positrón, � + � ! e+ + e�. Para un valor t́ıpico de la sección eficaz
��� ⇠ �T ⇠ 10�24 cm2,

�� ⌧ 1 cm.

Luego, la fuente será auto-absorbida y los fotones no podrán escapar de ella.
Luego, los rayos gamma de enerǵıas por arriba del MeV son no-

térmicos.
<latexit sha1_base64="QqExInOJawHicHvjJNyAb4Pi0Gk="></latexit>



Radiación sincrotrón P = −
dE
dt

=
2e2

3c3
a2

a =
1

me

dp
dτ

=
γ

me

d(γmev)
dt

= γ2 v2

rg

P =
2e2

3c3 (γ2 v2

rg )
2

=
2e2

3c3
γ4 v4

r2
g

=
2e2c
3r2

g
γ4

rg =
γmec2

eB P =
2e4

3m2
e c3

γ2B2



P =
2

3

⇣me

m

⌘2
c r2e�

2B2 sin2 ↵.
<latexit sha1_base64="3GUbuU3L3nc5zp/CLu05P9R1/zw="></latexit>

re =
e2

mec2



Psincr = � dE

dt

����
sincr

= �2

3

⇣me

m

⌘2
c r2e�

2B2 sin2 ↵.
<latexit sha1_base64="W9xHVvItMT6blF2aYB7cwsIhBcs="></latexit>

Pérdidas

�T =
8⇡

3

✓
e2

mec2

◆2

=
8⇡

3
r2e ⇠ 6.65⇥ 10�25 cm2.

<latexit sha1_base64="QPVLaI0wvuVRKIF2iK4HRIUoVrE="></latexit>

Promediando sobre el ángulo ↵ suponiendo una distribución isotrópica (P (↵)d↵ =
1/2 sin↵d↵, ↵ ✏ [0,⇡]):

dE

dt

����
sincr

= �4

3

⇣me

m

⌘2
c�T Umag�

2

dE

dt

����
sincr

⇡ �6.6⇥ 10�4
⇣me

m

⌘2
✓
B

G

◆2

�2 eV s�1

donde Umag = B2/8⇡ es la densidad de enerǵıa magnética.
<latexit sha1_base64="cn20yc5SeYPBiT5hmsfye8XWGTE="></latexit>



La emisión no es monoenergética; su distribución en enerǵıa está dada por

P (�, Eph,↵) =

p
3e3B sin↵

hmc2
Eph

Ec

Z 1

Eph/Ec

K5/3(⇣)d⇣,

donde Eph = h⌫ y K5/3 es la función de Bessel modificada de segunda especie
y orden 5/3. La enerǵıa caracteŕıstica Ec se define como

Ec =
3

4⇡

ehB sin↵

mc
�2.
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La función

F (x) = x

Z 1

x
K5/3(⇣) d⇣

puede aproximarse dentro del rango dinámico 0.1  x  10 por una expresión
mucho m’as simple:

F (x) = Cx1/3e�x

con C ⇡ 1.85. Cerca del máximo en x ⇡ 0.3 esta expresión tiene una exactitud
del 1 %, y es asimismo una muy buena aproximación para todo x 2 [0.1, 10].

<latexit sha1_base64="YLntPvXgH3ipBm8PtRsdMFpXvh8="></latexit>



La función de la distribución espectral de la radiación sincreotrón tiene un
máximo agudo para Eph,max ⇡ 0.29Ec. En unidades convenientes es, aproxi-
madamente,

Eph,max ⇡ 5.1⇥ 10�15
⇣me

m

⌘✓
B

G

◆
�2 sin↵ MeV.
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Emisión por una población de partículas relativistas

Sea una distribución en enerǵıa de part́ıculas n(E,↵) en algún intervalo de
enerǵıa Emin  E  Emax.

El espectro sincrotrón puede calcularse integrando en la enerǵıa de la part́ıculas
y en el pitch angle,

P (Eph) =

Z

⌦↵

Z Emax

Emin

P (E,Eph,↵) n(E,↵)dEd⌦↵.

Las unidades son de potencia por unidad de enerǵıa por unidad de volumen,
[P (Eph)] = s�1 cm�3.

Suponemos que la distribución de part́ıculas es istrópica y su forma funcional
es la de una ley de potencias en la enerǵıa,

n(E)dE = K0 E
�pdE [n] = erg�1cm�3,

donde K0 es una constante y p es el ı́ndice espectral.
<latexit sha1_base64="39ePI8/RLPpWonPGmtwtHnXLZCk="></latexit>



Para valores de Eph tales que Ec

�
Emin

�
⌧ Eph y Ec (Emax) � Eph, los

ĺımites de la integra pueden reemplazarse por cero e infinito, respectivamente,
lo que resulta en

P (Eph) = a(p)
4⇡K0e3B

p+1
2

hmc2

✓
3he

4⇡m3c5

◆ p�1
2

E
� p�1

2
ph ,

donde a(p) es una función del ı́ndice espectral.
<latexit sha1_base64="3XWX8VCvlNqyyyfKOHV3AiRsDkQ="></latexit>

a(p) =
2(p�1)/2

p
3�

� 3p�1
12

�
�
� 3p+19

12

�
�
�p+5

4

�

8
p
⇡(p+ 1)�

�p+7
4

� .
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El espectro sincrotrón de una distribución de part́ıculas tipo ley de potencias
es otra ley de potencias en la enerǵıa de los fotones, P (Eph) / E��

ph con

� =
p� 1

2
.

<latexit sha1_base64="+fiVHIsVrARfdOPJWEkQYeV27DU="></latexit>
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P.  Sotomayor Checa, preprint



La radiación sincrotrón es que está intŕınsecamente polarizada. En el caso
de un campo magnético homogéneo el grado de polarización lineal es

⇧0(p) =
p+ 1

p+ 7/3
.

Esto da valores de 69� 75 % para p = 2� 3. Si el campo magnético tiene una
componente aleatoria el nivel de polarización será menor,

⇧(p) = ⇧0(p)

✓
B2

0

B2
0 +B2

r

◆

donde Br es la componente aleatoria del campo.
<latexit sha1_base64="pNimJtWFK6+galSEdqAtMdHWihs="></latexit>



Auto-absorción sincrotrón.

El coeficiente de absorción de la radiación es

↵⌫ = A ⌫�(p+4)/2,

donde ⌫ es la frecuencia y A es una función complicada de p:

A =

p
3e3

8⇡m

✓
3e

4⇡m3c5

◆p/2

21/2
p
⇡

2
cK0 B

(p+2)/2�
� 3p+2

12

�
�
� 3p+22

12

�
�
�p+6

4

�

�
�p+8

4

� .

Luego, la intensidad de la radiación resultante es:

I(⌫) =
j⌫
↵⌫

(1� e�↵⌫ l),

donde j⌫ es la emisividad de la fuente (cantidad de enerǵıa emitida por unidad
de tiempo, de frecuencia, de ángulo sólido y de volumen) y l es su dimensión
lineal.

<latexit sha1_base64="mdby4LqdPSKUHfkvf4Pgr5fVzpQ="></latexit>



Cuando ⌧⌫ ⌘ ↵⌫ l ⌧ 1 la fuente es transparente a su propia radiación y
decimos que es ópticamente delgada. En ese caso

I(⌫) = lim
↵⌫!0

j⌫
↵⌫

(1� e�↵⌫ l) ⇡ j⌫ l / ⌫��.

Si en cambio ⌧⌫ � 1, la fuente es opaca u ópticamente gruesa y

I(⌫) ⇠ j⌫
↵⌫

/ ⌫�(p�1)/2

⌫�(p+4)/2
= ⌫

�p+1
2 + p+4

2 = ⌫5/2.

La condición ⌧⌫ ⇡ 1 divide entonces el espectro de la fuente en dos regiones. Si
llamamos ⌫a a la frecuencia cŕıtica tal que ⌧(⌫a) = 1, entonces

• ⌫ < ⌫a =) ⌧⌫ > 1: la fuente es ópticamente gruesa y I(⌫) / ⌫5/2,

• ⌫ > ⌫a =) ⌧⌫ < 1: la fuente es ópticamente delgada y I(⌫) / ⌫��.
<latexit sha1_base64="CmgnK/DKTxtkz3tYjgo+fmyvk3k="></latexit>



Espectro auto-absorbido típico





I
r0

r
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Espectros “chatos”

Como  la frecuencia crítica depende del tamaño de la fuente. Una fuente en 
expansion, como un jet, presenta regiones de diferentes tamaños que se hacen ópticamente 
delgadas a diferentes frecuencias. El resultado es un espectro chato, combinación de los 
distintos espectros emitidos en distintas zonas.

τν = ανl



Determinación de campos magnéticos

τν = αν(B) l

l = θDA

τν

  l

l

τν = αν(B) l → B



Límite cuántico

Si el campo magnético es muy intenso la aproximación clásica para la ra-
diación sincrotrón deja de ser válida. En este regimen, además, comienzan a ser
probables la aniquilación y creación de pares en un campo magnético B

e+ + e� +B �! � +B

� +B �! e+ + e� +B.

Para electrones, la probabilidad de que sucedan estos fenómenos cuánticos es
apreciable cuando la enerǵıa caracteŕıstica de los fotones sincrotrón es del orden
de la enerǵıa Ee del electrón. Esto ocurre para Ee & Ecrit, con

Ecrit = mec
2

✓
Bc

B

◆
.

Bc =
m2

ec
3

e~ ⇡ 4.4⇥ 1013 G.

Por ejemplo, en un campo magnéticoB = 107 G, electrones con enerǵıa Ee & 2.2⇥ 1012 eV
serán capaces de radiar fotones sincrotrón con enerǵıas suficientemente alta para
crear pares, iniciando cascadas electromagnéticas.

<latexit sha1_base64="82gWB1yC2AqgQJ17+HfaZt2BX7I="></latexit>





Efecto de las pérdidas

Las pérdidas radiativas sufridas por las part́ıculas relativistas modifican su

distribución en enerǵıa.

Para pérdidas por radiación sincrotrón b(E) / E2
, luego n(E) / E�(p+1)

.

O sea que el espectro de los electrones se hace más “blando” respecto de la

inyección, incrementándose en uno la potencia de E
<latexit sha1_base64="Wy+NmI1gL4pQ9jLREgSVpcC/UAc="></latexit>

L
o
g
 n

(E
) 

Log E

n(E) ∝ E− p

n(E) ∝ E− (p+1)



Radiación de curvatura

Si el valor de B es suficientemente alto como para poder aproximar que la
curvatura de la trayectoria de las part́ıculas es igual a la de las ĺıneas de campo,
entonces la radiación se producirá puramente en el régimen de curvatura. En
este caso, el espectro de emisión de un electrón con enerǵıa Ee = �emec2 es el
mismo que en el caso de la radiación sincrotrón – excepto que el giroradio se
reemplaza por el radio de curvatura Rc de la ĺınea de campo:

P (Ee, Eph) =

p
3e2

h

�e
Rc

Eph

Ec

Z 1

Eph/Ec

K5/3(⇣)d⇣,

con

Ec =
3

4⇡

hc

Rc
�3
e ⇡ 2.96⇥ 10�5

(Rc/cm)
�3
e eV.

La enerǵıa perdida por el electrón es radiada en la dirección del movimiento
dentro de un cono de ángulo 1/�e. La tasa total de pérdida de enerǵıa se
calcula integrando el espectro de emisión sobre la enerǵıa de los fotones,

dEe

dt

����
curv

= �
Z

P (Ee, Eph)dEph = �2

3

e2c

R2
c

�4
e .
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Si se tiene una distribución de electrones N(Ee) en un campo con curvatura
Rc, el espectro total emitido por radiación de curvatura se obtiene integrando
en la enerǵıa de los electrones,

P (Eph) =

Z Emax
e

Emin
e

P (Eph, Ee)N(Ee)dEe.
<latexit sha1_base64="agwqyxkM/7uKecfzDuU0k7mqaJw="></latexit>



Ochelkov & Usov, 1980

Rc ∼ ( cR*

Ω )
1/2



Kelner et al. (2015)

Si una partícula se mueve alrededor de una línea de campo con curvatura finita, en 
general emitirá tanto radiación de curvatura como sincrotrón. Se pueden igualar 
las pérdidas sincrotrón con las de curvatura para definir un ángulo crítico , de tal 
forma que la radiación de curvatura domina para valores del ángulo :

αcrit
α < αcrit

sin(αcrit) =
γmec2

eBRc
=

rg

Rc
.

rad. curvatura 

Calc. exacto

 B = 5.6  10 5 G

Outer gap, pulsar



Radiación Compton inversa

La emisión Compton inversa se produce cuando un fotón de baja energía es 
dispersado por un electrón relativista y se genera un fotón de altas energías como 
resultado.  

 

En el sistema del electrón: 

e− + γ → e− + γ

E0
� =

E0
ph

1 + (E0
ph/mec2)(1� cos ✓0)

<latexit sha1_base64="+5p9n1BoklmDpIkBdguRcBhJWfk="></latexit>

En el sistema del lab: E� = �eE
0
� (1 + �e cos ✓

0
2)

<latexit sha1_base64="HjdB6nfuQNzkCW6daxpE8RrAEjM="></latexit>



Radiación Compton inversa



Si E0
ph ⌧ mec2 la interacción ocurre en el llamado ĺımite de Thomson;

la condición equivalente en el sistema del laboratorio es EeEph ⌧ m2
ec

4. En
este régimen la colisión es casi elástica en el sistema en reposo del electrón y
E0

� ⇡ E0
ph. La máxima enerǵıa que puede alcanzar el fotón dispersado es

E�,max ⇡ 4�2
eEph,

que corresponde al caso de una colisión frontal.
<latexit sha1_base64="26awunGN7Te+U/HWgEqFxElGe7E="></latexit>

Ecmb=6.626 ⋅ 10−4 eV. e con Ee ~1012 eV producen fotones del orden del GeV



La sección eficaz diferencial exacta para la interacción Compton está dada
por la fórmula de Klein-Nishina,

d�KN

dE0
�d⌦

0
�

=
r2e
2

 
E0

�

E0
ph

!2 
E0

ph

E0
�

+
E0

�

E0
ph

� sin2 ✓0
!
�

0

BB@E0
� �

E0
ph

1 +
E0

ph

mec2
(1� cos ✓0)

1

CCA ,

donde re es el radio clásico del electrón. En el ĺımite de Thomson, E0
� ⇡ E0

ph y
la sección eficaz se reduce a

d�Th

dE0
�d⌦

0
�

⇡ r2e
2

�
1 + cos2 ✓0

�
�
�
E0

� � E0
ph

�
.

La sección eficaz total �IC es un invariante relativista, aśı que puede hallarse
integrando la expresión diferencial. Definiendo x = EeEph/m2

ec
4, la sección

eficaz total (promediada en ángulo) en el sistema del laboratorio resulta

�IC =
3�T

8x

"✓
1� 2

x
� 2

x2

◆
ln (1 + 2x) +

1

2
+

4

x
� 1

2 (1 + 2x)2

#
,

donde �T = (8/3)⇡r2e ⇡ 0.66⇥ 10�24 cm2 es la sección eficaz de Thomson.
<latexit sha1_base64="0DQYUIBFGefEh2URxynh94XnQ3I="></latexit>
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En el régimen de Thomson, para x ⌧ 1,

�IC ⇡ �T (1� 2x) x ⌧ 1.

Para x � 1 la sección eficaz total decrece abruptamente,

�IC ⇡ 3

8
�T x�1 ln

✓
4x� 11

6

◆
x � 1.

Este ĺımite se conoce como régimen de Klein-Nishina. En este régimen el
electrón transfiere casi toda su enerǵıa al fotón en una única colisión y E� ⇠ Ee.
Sin embargo, como la sección eficaz se hace mucho más pequeña que la de Thom-
son, el flujo � resultante (proporcional al número de interacciones) se reduce
considerablemente.

<latexit sha1_base64="2Ck5QagXUmYsOmDqY9XtqNNT7W0="></latexit>



Espectro IC

q� (E� ,⌦� ,~r) =

Z 1

0
dEph

I
d⌦ph

Z Emax
e

Emin
e

dEe

I
d⌦e c (1� �e cos )

d�KN

dE�d⌦�
⇥

ne (Ee,⌦e,~r) nph (Eph,⌦ph,~r) .
<latexit sha1_base64="DvFsJDsRUeW/kB9Omz2Ijw45Flc="></latexit>

Si �e � 1, entonces la dirección de movimiento del fotón dispersado será
aproximadamente la misma que la del electrón antes de la colisión: ⌦� ⇠ ⌦e.
Entonces

d�KN

dE�d⌦�
⇠ d�KN

dE�
�(⌦� � ⌦e),

<latexit sha1_base64="G9Cebsag7zfPBXK8kf9p4627GxY="></latexit>

d�KN

dE�
=

4⇡r2e
b✓Ee


1 +

z2

2(1� z)
� 2z

b✓(1� z)
+� 2z2

b2✓(1� z)2

�
,

donde z = E�/Ee < 1 y b✓ = 2(1� �e cos )EphEe/(mec2)2.
<latexit sha1_base64="4iK1jgUcz8MiMi0hoZFajVwx3OM="></latexit>



q� (E� ,⌦� ,~r) = c

Z Emax
ph

Emin
ph

dEph

I
d⌦ph

Z Emax
e

Emin
e

dEe (1� �e cos )
d�KN

dE�
⇥

ne (Ee,⌦� ,~r) nph (Eph,⌦ph,~r) .
<latexit sha1_base64="Qa4OuzlFIymZfpDXEE1/fANHUmA="></latexit>

Expresión general para la emisividad IC



Un caso importante es aquel en que el campo de fotones blanco es isotrópico:

nph(Eph,⌦ph,~r) =
1

4⇡
nph(Eph,~r).

Bajo esta aproximación el ángulo de colisión  también estará distribuido isotrópicamente,
por lo que es posible promediar sobre ⌦ph. La expresión final para la emisividad
en este caso es:

q� (E� ,⌦� ,~r) = 8⇡cr2e

Z Emax
e

Emin
e

dEe ne (Ee,⌦� ,~r)

Z Emax
ph

Emin
ph

dEph nph (Eph,~r)⇥

f(E� , Ee, Eph).

f(E� , Ee, Eph) =
1

bEe

⇢
1 +

z2

2(1� z)
+

z

b(1� z)
� 2z2

b2(1� z)2
�

z3

2b(1� z)2
� 2z

b(1� z)
ln


b(1� z)

z

��
,

con z = E�/Ee y b = 2EphEe/(mec2)2.
<latexit sha1_base64="duGtfZ/5AFgCLCTtXMb1HQURKY0="></latexit>



Para una distribución isotrópica tipo ley de potencias de electrones,

ne(Ee) = K0 E
�p
e Emin

e < Ee < Emax
e ,

que interacciona en el régimen de Thomson con una distribución de fotones

blanco nph(Eph):

q� (E�) / E�(p+1)/2
�

Z
dEph E

(p�1)/2
ph nph(Eph).

O sea que el espectro de fotones dispersados es también una ley de potencias en

la enerǵıa E� de ı́ndice espectral � = (p+ 1)/2.
<latexit sha1_base64="DWad7hpQqO2xh7amIQR09XLEGWI="></latexit>



Ejemplos 

Blazares

SSC

Synchr



AGNs



SSC



Ejemplos 

Supernova remnant

RX J1713.7-3946



RX J1713.7-3946 
HESS,  A&A 612, A6 (2018)





SN 1006

Supernova remnant



vexp~1500 km/s 
d~ 4.1 ± 1 pc across 
Se estima que la cantidad de materia contenida en los 
filamentos de la Nebulosa del Cangrejo (masa eyectada de 
gas ionizado y neutro; principalmente helio) es 4.6±1.8 M☉



P=33 ms 
d=2200pc 

L~1038 erg/s



Crab Nebula





Apr 2011
Flare!

Feb 2009
Flare

Sep 2010
Flare





< 1 in ideal MHD

Violation of synchrotron limit in ideal MHD



Emax~1 GeV

Las energías máximas son mucho mayores que 160 MeV





Sironi et al. 
Comput.Sci.Dis. 5 
(2012) 



 B. Cerutti et al. (2015)





Crab Nebula gamma-ray flares as relativistic reconnection 
minijets

E. Clausen-Brown and M. Lyutikov, 2013



Comptonización

La “Comptonización” es el proceso de tomar un espectro de entrada (“semilla") y 
dispersarlo en un nuevo espectro por interacciones Compton inversas con una 
población de electrones relativistas. Si los electrones relativistas son de origen 
térmico se habla de “Comptonización” térmica. 

La importancia de este proceso es medida por el parámetro Compton y (en medios 
finitos):

y = (número medio de dispersiones)  (pérdida fracciona de energía por dispersión)×



Si y > 1, entonces la Comptonización generalmente cambia el espectro

τT < 1 → τT ≈ Pint



τT τ2
T τ3

T τ4
T τ5

T τ6
T





Equilibrio: ley de Wien 

A. A. Zdziarski et al. (2020)

   Cuando  >> 1, casi todos los fotones son dispersados. 
Por tanto, el número de fotones escapando en cada paso es 
el mismo. 
    Esto no puede continuar indefinidamente, ya que hay un 
limite en la energía de los electrones. Cuando se alcanza 
este límite, los fotones termalizan con los electrones y 
aparece un “bulto” que no es más que el espectro de Wien.

τT



El espectro formado por la Comptonización no 
saturada de fotones semilla de baja frecuencia con 
temperatura característica Tbb en electrones calientes 
con temperatura Te tiene una forma de ley de 
potencia en el rango de energía de ∼  3kTbb a ∼  kTe. 
Para los parámetros típicos de los agujeros negros en 
AGN y binarias de rayos X en el estado espectral 
“duro”, esto corresponde al rango de energía de unas 
pocas decenas de eV – 1 keV a ∼ 50 -100 keV.





G.E. Romero & E. Gutierrez (2020)

Thermal synchrotron

Comptonization

 Igor V. Igumenshchev (2008)M87 - EHT





Tasa de pérdida de energía IC

� dEe

dt
(Ee) = c

Z
dE�

I
d⌦�

Z
dEph

I
d⌦ph(E� � Eph)nph(Eph,⌦ph)⇥

(1� �e cos )
d�KN

dE�d⌦�
.

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

dEe

dt

����
Th

= �4

3
c�TUph�

2
e ,

donde

Uph =

Z
dEph Eph nph(Eph).
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En el régimen de Thomson, entonces, la importancia relativa de las pérdidas
de enerǵıa sincrotrón e IC queda fijada por la densidad de enerǵıa de los campos
blanco:

tIC,Th

tsincr
=

Umag

Uph
.

En el régimen de Klein-Nishina la tasa de pérdidas resulta aproximadamente

dEe

dt

����
KN

⇡ �3

8
c�T(mec

2)2
Z

dEph
nph

Eph


ln

✓
4EeEph

(mec2)2

◆
� 11

6

�
.

Para un campo de fotones monocromático de enerǵıa hEphi,

dEe

dt

����
KN

⇡ �3

8
c�TUph

✓
mec2

hEphi

◆2 
ln

✓
4�e hEphi
mec2

◆
� 11

6

�
.
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Radiación foto-hadrónica (p ) γ

La interacción de protones relativistas con fotones puede resultar en la
creación de piones a través de las reacciones

p+ � �! p+ ⇡0

p+ � �! n+ ⇡+.

Para que esto ocurra la enerǵıa del fotón en el sistema en reposo del protón
debe superar el valor umbral

✏0th = m⇡

✓
1 +

m⇡

2mp

◆
= 144.7 MeV.

Para enerǵıas mayores también es posible la creación de múltiples piones,

p+ � �! p+ a⇡0 + b(⇡+ + ⇡�)

p+ � �! n+ ⇡+ + a⇡0 + b(⇡+ + ⇡�) a, b = 0, 1, 2 . . .
<latexit sha1_base64="XRs9eAJO9FNAQzHyFEOeWEWBzhg="></latexit>



⇡+ ! µ+ + ⌫µ µ+ ! e+ + ⌫e,

⇡� ! µ� + ⌫µ µ� ! e� + ⌫e.
<latexit sha1_base64="vTctI146mrMlKIjYyTgRBqwRTUM="></latexit>

⇡o ! 2�.
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Secciones eficaces 



El primer rango de energía corresponde, aproximadamente, a aquel donde 
se produce un único pion por interacción, mientras que en el segundo es 
posible que se creen mútiples piones por colisión.



� dEp

dt

����
p�

⇡

=
mpc3

2�2
p

Z 1

✏0th/2�p

d✏
nph(✏)

✏2

Z 2✏�p

✏0th

d✏0 �p� (✏
0)p� (✏

0) ✏0.
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Fotones térmicos



qp�⇡ (E⇡,~r) = c

Z Ep,max

Ep,min

dEp np(Ep,~r)

Z 1

0
d✏

d�p�

dE⇡
(E⇡, Ep, ✏) nph(✏,~r).

q� (E�) =

Z
np(Ep)nph(✏)� (⌘, x)

dEp

Ep
d✏.

<latexit sha1_base64="cSDVddw5Kalr62h2/REAct2NTus="></latexit>

Emisividad



        

        

        
Kelner & Aharonian 2008



Producción de pares Bethe-Heitler 

 p + γ ⟶ p + e+ + e− .

d�e±

dE0
e�

=
4↵r2e
E03

ph

✓
E02

e� + E02
e+ +

2

3
E0

e�E
0
e+

◆"
ln

 
2E0

e�E
0
e+

mec2E0
ph

!
� 1

2

#
.

<latexit sha1_base64="q74GRDkw/mFD3315KTRY2mX3naY="></latexit>



       

x’ <1000

x’ >1000



Jet en fuentes super-críticas, Sotomayor Checa & Romero, 2019



RIAF, Romero & Gutierrez, 2020





Vila, Romero & Casco (2012)





Propagación de protones por el CMB




