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0.1 Generalidades

0.1.1 Introduccién

La radiacién emitida por los ob jetos celestes es de suma importancia, pues del conocimiento
¥ andlisis de ésta, es posible modelar la estructura de tales objetos. En el presente
trabajo de tesis nos dedicaremos a explicar 3 modelar la emisién térmica para los
objetos lamados Pulsares (Estrellas de neutrones en alta rotacién). En particular se
considera que dicha radiacién térmica puede provenir de las partes polares (casquetes
polares), saliendo al medio externec por via lineas de campo magnético.

Los modelos actuales consideran que dicha estructura del campo magnético puede ser
representada por un dipolo simple, resultando de dicho modelo buenas aproxiniaciones
sobre la estructura, pero no explica las variaciones en las curvas de luz obsevadas de
algunos pulsares. Llevandonos a pensar la posibilidad de la existencia de un campo
magnético mis complejo, el cual probablemente genere las variaciones en las curvas
de luz, variaciones que de aqui en adelante llamaremos fraccién pulsada.

El interés bdsico de este trabajo, es poder modelar el campo magnético en un
orden de magnitud superior, es decir; aplicar componentes cuadrupolares al dipolo
natural, y observar de los resultados si es posible generar estas variaciones debido
a modificaciones en su campo magnético superficial. Lo anterior se realizard con la
ayuda de ciertas hipétesis » modificaciones sobre el modelo bdsice de dipolo, ¥ sobre
la base de observaciones realizadas por un satélite que detecta rayos-X (ROSAT).

En el trabnjo expuesto a continuacién, encontraremos las bases fisicas y observa-
cionales sobre las cuales descansan los argumentos de juicio para el modelaje de la
emisién térmica de los casquetes polares bajo el modelo dipolo+cuadrupolo, lJevando
un orden creciente de base. Asi en el capitulo 1, desarrollaré los fundamentos en
términos de un modelo minimo , ¥ la descripcién de posibilidades para generar la
variacién en las curvas de luz. En el capitulo 2, encontraremos algunos de los mode-
Jos tedricos para explicar la emisidn de los casquetes y su mecanismo. En el capitulo
3, nos referiremos a ]Ja base matemaitica del modelo dipolo+cuadrupolo propuesto
en este trabajo, para que asi, en el capitulo 4, encontremos la aplicacién directa y
restultados del modelo a pulsares jovenes (Geminga, PSR 1929+10).



Planteamiento del problema (Modelo minimo de PAGE).

1 Variabilidad de la fraccién pulsada en curvas de
luz.

1.1 Imtroduccidén

A pesar de la ya basta experiencia del hombre, en la ciencia, es bien conocido que
ningin camipo de estudio esta completamente descubierto, ¥ atin mas en el drea de
astrofisica. Es por esto que en éste apartado se establecen los elementos minimas
para justificar la emisidn térmica en estrellas de neutrones fuertemente magnetizada
propuestos por el Dr PAGE en 1994, !

Desde entonces se mencionaba que todos los datos observacionales eran radiacién

que provenia de los alrededores, pero no de la superficie de la estrella. Pese a su
singular comportamiento respecto de otras estrellas, llamemos a éstas iiltimas nor-
males, entonces es posible pensar que dentro de ciertas condiciones se pueden originar
emisiones de regiones superficiales especificas.
Al hablar de regiones superficiales, en realidad no cometemos ningin error de ex-
presién, puesto que quizi las estrellas de neutrones sean las iinicas que en realidad
tienen superficie. Los escenarios que proveen el nacimiento de estas estrellas son bas-
tante cilidos, del orden de 10! K , temperaturas que descenderin riapidamente en
una escala de tiempo de pocos dias a 10° K en el interior, llegando posteriormente a
temperaturas superficiales de) orden de = 5X10° K. A éstas temperaturas, el mecan-
ismo dominante de enfriamiento seri 1a emisiéin de neutrinos, los cuales junto con su
contraparte, los antineutrinos, escaparan de la estrella, lo que trae como consecuencia
dicho enfriamiento. En general el mecanismo bdasico es el llamado URC A modificado,
¥y se lleva a cabo de la siguiente forma:

1Talk presented at thie Jubilee Gamow Seminar, A.F.Joffc F ico-Technical Institute. St. Peter-
burg, Sep. 12/14/1994.
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n+n—n-4+p+ e + U,

n+p+e —n+n+v.

De lo anterior resulta que las temperaturas reinantes en la superficie son del orden
de 10%K y la radiacién modelada con cuerpo negro muestra su maximo (pico) a 240
eV. Produciendo una componente de radiacidén en rayos - X, ¥ si ademads se considera
una luminosidad como la de una masa solar (Lg = 1033 erg s—1), encontramos que se
espera un radio estelar de == 10R™m.

De las recientes observaciones de satélites dotados de sistemas de deteccién en
bandas de radiacién X , v, € inclusive muy actualmente en bandas de UV (extremo),
se considera que existe fuerte evidencia de radiacién térmica en varios pulsares. Asf
también, el telescopio espacial hace su contribucién usando la FOC (Faint Object
Camera), detectando pulsares a través del filtro U (F342). Mostrando una intere-
sante comparacién con los resultados de las partes suave, y térmica del espectro del
ROSAT en rayos X.

A continuacién se presenta en la tabla 1, los elementos comparativos de estas ohser-
vaciones.




- =
Pulsar log(edad) || Radio Optico X avinvre Yedura
0531+21 3.1 P P.(HST) P,M P
0540-69 3.2 r P,(JIST) P,M
1509-58 3.2 P D P, M
0833-45 4.1 P P.(HST) P.S+M P
1706-44 4.2 P ?
1800-21 4.2 P D.?
1823-13 4.3 P d.?
2334-+61 4.6 P D,? -
1951-+32 5.0 P .7 P
0656+14 5.0 P D,(HST) || P,S,C.M ?
€Geminga 5.5 .. D,(HST) || P.S.C.M P
1055-52 5.7 P D,(11ST) {| P,M.S.C P
0355454 5.75 P D.S+7?
1929410 6.5 P D.(HST) P,C .
0823426 6.69 P D,? .
0950+08 7.2 P D.(HST) D.C.M
Table 1:
Observaciones en multifrecuencia de cestrellas de neutrones aisladas.
Donde S = emisidn térmica de la superficie, M = emisién de la magnetosfera,
C = emisidn de los casquetes, P = emisidén pulsada, D = simplemente detectado,
HST=(ITubble Space Telescope).

€ poticia importante (15/02/97): Se ha detectado Geminga en ondas-radio, como lo indica Central Bu-
reau for Astronomical Telegrams. INTERNATIONAL ASTRONOMICAL UNION (Texto que se imprime
en 1a versién original).

PSR J0633+1746 A. D. Kuzmin and B. Y. Losovsky, Lebedev Physical Institute,
Moscow, report a radio detection of the pulsar PSR J0633+1746 (Geminga) with pe-
riod 0.237 s. A fluz density of about 0.1 Jy at frequency 102 Mz, corresponding to a
spectral index of 4 1.7, and a dispersion measure of 3 +/- 1 pc emE-3 was determined.
The width of the integrated profile at 50 percent of peak intensity, W50, is 80 deg of

the total pulse phase; W10 = 130 deg. There is apparently an interpulse of 0.2 of the
main pulse intensity spaced by about 190 deg.



Las observaciones hechas por ROSAT de cuatro pulsares cercanos, abren un nuevo
camipo de estudio (Los pulsares son; PSR 0833-45, PSR 0656414 , PSR 0630+178

, PSR 1055-52). Estos muestran caracteristicas comunes en donde todos tienen una
componente espectral suave en el rango de energias desde 0.1 KeV hasta 0.5-1.0 KeV,
interpretado como emisién térmica de toda la superficie del pulsar, y un componente
duro, cuyo origen puede ser emisién térmica de Jos casquetes polares o emisidn no-
térmica de la mognetosfera; ambas componentes son pulsadas (figura-1).
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A pesar de que la estructura interna de las estrellas de neutrones es un problema
tedrico con muchas interrogantes,.de lo que si estamos seguros es de ]a existencia de
un fuerte campo magnético que las envuelve, digamos del orden de 10% — 10?2 Gauss.
Dicho campo determina, en principio, el estado fisico de la superficie y el flujo de
calor del interior estelar hacia la corteza superficial. Este flujo se habra de afectar
por los intensos campos magnéticos, generando fuertes variaciones en el gradiente de
temperatura entre las regiones donde el campo puede ser radial o tangencial. De ésta
manera, las diferencias de temperatura se manifiestan como una modulacién en la
emisién térmica en rayos—X.

1.2 Postulados del modelo minimo

A reserva de ser mas precisos en el futuro, aclaremos parte de las ideas.
Como sélo se evidencia la existencia de un fuerte campo magnético entonces los
postulados mids elementales serdn:

A) La componente suave detectada es radiacién térmica de toda la superficie.

Lo cudl significa que no es de la magnetosfera.

B) La temperatura de la superficie es determinada por el calor que fluye desde el
interior hasta la superficie por medio de la corteza magnetizada.

Lo cudl significa que la conductividad térmica en la envolvente se vea afectada por

el } 2 gnético, impli do que la temperatura superficial no sea uniforme.

C) Las modulaciones observadas en las curvas de luz se hacen presentes debido
a las inhomogeneidades en la distribucién de temperaturas, inducidas por el campo
magnético.

Despreciando naturalmente la posibilidad de absorcion en la magnetosfera.

D) La emisién total se considera como un radiador cuerpo-negro (BB).

10




Como postulados alternativos o complementarios se proponen:

A') La componente suave se puede comprender como emisién magnetosférica, pero
aiin no se ha podido proponer un modelo.

B") La superficie puede ser calentada por medio de particulas rechazadas por la

magnetosfera hacia la superficie produciendo emisién en rayos-X de regiones privile-
giadas (Poloidales).

C’) Se considera que el flujo emitido de la superficie a pasado por 1a magnetosfera

donde la absorcién y dispersién se encuentra en resonancia, modificando de ésta
manera la forma de la curva de luz. 2

D') Se proponen varias opciones de atmdsferas magnetizadas:

1) Compuesta de hidrégeno puro.®

2) Con elementos pesados.t

3) Superficie magnetizada con atmésfera débil.®

4) Compaosicién de cadenas y moléculas magnéticas.®

1.3 Formulacién y aplicabilidad del modelo minimo.

Considerando los cdlculos teéricos realizados para estrellas de neutrones con envol-
vente magnetizada 7, se encuentran grandes diferencias en temperaturas en relacién
con las componentes tangenciales (T°.) y radiales (Tj), donde las iiltimas llegan a
alcanzar valores hasta 10 veces mis altos que las tangenciales. Esto no resulta claro
a primera vista, pero si consideramos el transporte de calor en el caso de un campo
magnético radial u ortogonal, entonces nos restringiremos a un caso unidimensional
puesto que por simetria, el flujo de calor sSlo puede ser radial (en ambos campos ra-
dial y ortogonal). Para un caso intermedio, es decir, para una orientacién arbitraria
del campo, el problema de transporte es bidimensional. Sin embargo, haciendo uso

?Halporn & Rudermann. 1993,

38hibanov ot.al, 1992

“Miller, 1996

2Fushiki. Gundmunsson & Phetick.1989.

®Lai. Salpeter & Shinpiro, 1092,

TSchianf, M.E. 1990, A & A,227,61.
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de una situacién fisica, como considerar delgada la envolvente, donde es uniforme

la orientacién del campo, entonces en una primera aproximacién podemos reducir el
problema a una dimensién.

Como la T, (temperatura superficial) depende sélo de 1a magnitud B del campo
magnético y de su dngulo ©p respecto de la direccidn normal (radial) /7, Greenstein

& Hartke (1983) muestran que la descripcién puede estar definida sélo por el dngulo
explicito ©p como

T.(®p) = 7(Op) * T.(©p = 0) 1]
donde 1 se define en términos de ®5 como

1(©p) = (cos®(Op) + nisen(Op))* 1.2}

Tomando nn como el cociente de las conductividades térmicas paralelas y ortogonales,
que en principio los autores consideran constantes en la envolvente.
Las ecuaciones (1.1) y (1.2) se pueden reescribir como

T (©p) =T 5en’@p + T cos’Op [1.3]

donde T, ¥ T... aparecen como temperatura superficial cuando el campo es radial
(©p = 0) o tangente (©p == 90) y entonces,
Ta.r
1o = =L, [.4]
Tt

Finalmente reconocemos dos importantes aproximaciones:

a) Considerar que los gradientes de temperatura radial y ortogonal son distintos
¥ en general dT/dr > dT'/dxz donde = representa la componente ortogonal.

b) Que el cociente de las conductividades es constante K, /K, = cte= que
(T/T))* = K./ Ky :

12
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Figura.2 Las componcntes de la temperatura séle dependen del dngulo © o entre la linca de
campo y In normal a la supcrﬁdc, pucs la conductividad térmien es mayor cuando cs radial.

En estos cdlculos sélo se han incluido el transporte de energia por medio de fo-
tones y electrones, atin cuande para el caso de (© = 90) se puede llevar a cabo por
otros mecanismos, como a través de iones o ldtices. Debido a la fuerte dependen-
cia de la temperatura respecto del campo magnético, las correcciones debidas a estos
ultimos sistemas son suficientemente pequeiios, 3 por lo tanto despreciables. Entonces
se puede considerar qne los efectos de no-uniformidad de ]la temperatura observados
en el espectro (considerando emisién de cuerpo negro), seridn pequerios aiin cuando
se hiciera la correcién para estos itltimos mecanismos, permitiendo suponer que las
anisotropias son inducidas por el camipo magnético.

1.4 Resultados: El espectro y las curvas de luz.

Hasta este momento hemos usado las curvas de luz y espectros sin saber realmente
como se generan, pero pronto sera aclarado.

Sabemos que un objeto celeste de 10 Km de radio con una masa de 1.4Mg (Mp =1
masa-solar), debera tener ademais del campo magnético, un gran campo gravitacional.
En tanto, mostraré como afecta en la deternminacién del espectro y las curvas de luz.

13



En general se acepta que los pulsares son estrellas de neutrones rotantes. La fre-
cuencia fundamental del tren de pulsos observados se considera como representante
de la frecuencia angular de rotacién de la estrella (€1). Esta frecuencia fundamental
se obtiene a partir de un promedio del perfil de pulsos, que en muchos casos es ex-
tremadamente estable.

Las observaciones de esté perfil promediado de pulsos y de su polarizacién (esto en
radio), proporcicna mucha informacidén de la forma de como emite el pulsar. Las
variaciones observadas en polarizacién, la dependencia en frecuencia, y la simetria de
los perfiles, suguieren que se debe a una emisién cénica y posiblemente emitida en las
vecindades de los polos magnéticos.

Caomo un ejemplo podemos citar a las pulsares PSR 1055-52 y Geminga, los cuales
son estrellas consideradas como rotores ortogonales ( Esto es que el dngulo entre el eje
de rotacién y el del dipolo magnético sea 90°): Los andlisis efectuados en emisiones -y
¥ en ondas de radio, respectivamente, muestran un doble pico lo cual esti de acuerdo
con el madelo dipolar de emisién. Sin embargo, existe un marcado contraste con la
forma de la curva de luz de en el caso de rayos -X, en donde observamos sélo un pico
(fig-3). Lo anterior se explica de la signiente manera ; del andlisis espectral completo
se encuentra que se compone de dos componentes, una suave , y una dura que es
posiblemente emisién de los casquetes polares. Dada la eficiencia de produccién de
rayos-y y su curva de luz con dos picos separados a 180°, nos indica que el dipolo
magnético esta altamente inclinado, asi el pulso sencillo resultante en la banda de
rayos-X no puede ser entendido como proveniente de un casquete polar, puesto que
es de esperarse también dos pulsos del dipolo magnético alineado. Ademds cuando
se utilizan espectros que no son de cuerpo negro, producen grandes variaciones en la
fraccién pulsada pero el haz resultante de emisién en el pico, resulta extremadamente
angostos lo que aumenta la contradiccién del modelo dipolar con los datos observados.
s N

Lo que lleva a argumentar la posibilidad que los polos estén muy cerca 3 no puedan
ser resueltos o separados en la curva de luz. Estas anarmalides pueden ser consid-
eradas como distorciones en el campo magnético, inspirando a pensar que se deba
considerar una componente cuadrupolar.?

En éste trabajo considero esta iiltima idea; eligiendo un campo cuadrupolar mds
el dipolo intrinsico (dipolo + cuadrupolo -D+C).

23 u.A. Shivanov, (Privait.e communication)
®*Davis et al., 1884
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1.5 Flujo de fotones en ” Espacio-Tiempo” Plano.

Si tenemos datos de las estrellas como su distancia (D) y de alguna manera podemos
conocer la posicién de donde se emite la radiacién f(8; ¢) sobre 1a estrella, y atin mas
la seccidn transversal donde inside dicha radiacién esto es el drea del detector A(E),
entonces podemos calcular en principio el niimero de fotones que son emitidos por la
superficie de la estrella en un elemento de area dA = R2sin(0)dfd¢, tomando como
R. el radio estelar. Ahora considerando el espacio fase del volumen tendremos que en
realidad sélo estamos queriendo representar el niimero de estados de forma estadistica
d3zd®

R en(E T Bop, ) [1.5)
Donde n(...) es la funcién de distribucién que puede depender de avin mas ele-
mentos. Pero que en nuestro caso de anilisis sélo tomaremos n(E,T). Como estamos

usando el modelo de radiacién de cuerpo-negro (BB), entonces la n(E,T), toma una
forma mas sencilla

d°N =2

n(E.T) = ('e‘aﬁit?) (1.6

En tanto, escribiendo los elementos de volumen y de momento en el espacio fase
de manera explicita, tendremos

dz = cdt « dAcos@ {1.7]
¥y

E2dE « A(E)
—=pr (1.8]
Cabe mencionar que la integracién debera realizarce sobre la regién de emisién

de la porcidén visible. Esto se hace importante cuando se trabaja con alteraciones de
lentes gravitacionales, como se vera después.

d%p = p?dpdSl, =

La absorcién interestelar en la energia es incluida como el factor (e~ N#7(F1) donde
la columna de densidad de hidrégeno neutro entre la estrella y el observador es (Ny),
asi también la seccién efectiva de captacién sera o(E)*?

Con las consideraciones anteriores finalmente llegamos a que el flujo de fotones es
N = j‘ 2zdz [ 22« (B T(0; $))e= 1P B2 A(BYdtd B
N=gGmp~], 2= f“ 32 * (B T(0: @))e A(E)

[1.9)
Con x = sin(0).

1"Morrison $¢ MeCammon, 1983.
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1.6 Flujo de fotones en ” Espacio-Tiempo” Curvado.

En este caso tendremos que reconocer dos efectos presentes, uno de ellos se presenta
sobre la frecuencia del fotén (w) o de manera equivalente, sobre su energia, lo que
se conoce como el corriemiento al rojo (Red-shift). Sin embargo, he de mencionar
que el corrimiento en la energia se ve como; E.. = FEe®, siendo ésta menor que la
energia emitida, debido a que e® < 1 (se define mas adelante). Este efecto se puede
ver como un cambio temporal es decir, el fotén emitido debera tener un retrazo
respecto al recibido, y esto lo podrmos ver simplemente si suponemos que estamos en
1a superficie de la estrella con lo cual se establece la relacidn entre estos dos tiempos
dade por el tiempo propio, el cudl relaciona el tiempo del mundo de la particula con
el tiempo del observador.

1
dr = ;‘/gnu " [1.10)

Con esto en mente podemos decir que la fiecuencia del fotdn vista desde la superficie
Wem deberd ser sélo el reciproco del tiempo propio de las dos crestas de la onda
emitidz, por lo tanto, tendremos las siguientes relaciones

W =

<
vV —=guudz? 1y

Especificando el potencia gravitacional e? = /1 — 2824L — 0. ¥ reconsiderando
P Ror go
la frecuencia de emisién.

P

c
e = ———————— 1.12
@ = /T — 2 dz0 (1-12]
multiplicando por una constante de Planck. Entonces tenemos
Ben = Fp.e™ [1.13)

Reconocemos que esta iiltima serd menor, mientras que el tiempo de arribo o de
recepcién estard dado como

dt,, = e~%dt [1.14]

donde nos percatamos que seri mayor, por lo que reescribiendo la ecuacién para el
flujo con los limites definidos y asignando em — oo tenemos

2 2 1 2 d
&N = ca’;—f;—z - _/'n 2;@/0 51:- x 1{Eue; T(0; @) e~ NH7Em) 52 A(B)dt oo dE o,
[1.15]
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donde R, = Re~* mayor que R. verdadero.

Por otro lado el segundo efecto se le conoce como "Lente Gravitacional”, el cual
consiste en desviar la trayectoria de salida del fotdn de la superficie. El efecto de
lente gravitacional sobre los fotones esta bien desarrollado por Pechenick, Ftaclas &
Cohen, (1983), v de esto resulta que mas de la mitad de la superficie de la estrella
es visible para un observador en infinito. Respecto a los fotones para una regién de
emisidén en colatitud 6, debera tener una defleccidn angular & vista por el observador
con respecto a la normal (Figura-4).

”~ o
'3 -~

_ e e
n 4 :

" Traxectoria del espacio curvado.

Trayectarin del czpacio plano.

Figura.4 Interpretacidn del significado v cfceto del lente gravitacional sobre la g ia de
Jos Linces de emisidn, y la diferencia del tratamicnto espacio plane - cspacio curvado.

La ecuacién que describe este comportamiento es :

GM/R.c? cdu -
6=8 = — 1.16
@ =) O — (S — (L - 2ow= 161

Donde x = send.

El pardmetro de impacto b de la trayectoria del foton se da en términos del radio
al infinito (Rx) como; b = =« .. Lo anterior indica que el maximo idngulo de
colatitud visible para un observador sera cuando § = %, i.e., cuando fpmar = (= = 1),
v la estrella se observe como un disco de radio R.. Considerando una masa M para
una estrella, el vialor minimo posible de R.. y RZ" esta dado en funcién del radio
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de Schwarzschild R. donde R. = 2GAf/c? = 2.95M /My Km, este R7U" se alcanza

cuando R, vale

3 A
R™m= SR, = 4.4251“: Km [1.17]

¥y es dado por
R = _3_‘2£§R. = 7.67-;%1\’771 {1.18)

Se grafican estos valores para obtener la relacién entre el efecto de lente gravita-
cional maximo Onar como funcién del radio de la estrella R.. De la figura(5), notamos
que el valor de 180" se alcanza cuando la proporcién entre 77& ~z 1.76, en tanto; los
360" cuando ]a proporcién es de == 1.509, observando claramente que cuando ¢l valor

6 — co, x tiende a 1.5 11,

7.5 iD 12.5 15 17.5

380 e T g T
B (km). Mo 1.4 M
270
3
g
<
189

20 y - =
1.5 2 25 3 35 <4 45 5
R/Rg

Figura.5 Sc muestra la variacién del dngulo 8 contra ol cociente 7, para una masa de

1.4Mg , y radio de 7 a 20 km.

Una vez observados las repercuciones del efecto de lente gravitacional. Para

obtener el flujo de fotones recibidos en el detector, el tinico cambio por hacer serd

11En el case limite R = 1.5 . R, = r, o= conocida camo ol railio arbital fotdnico. ost.o cs cuando
¢l forén orbitn cn forma kepleriana alrededor de In ostrella, si 2 < r,.
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sustituir cos(#) por cos($). Lo que implica sélo un cambio en Ja forma de expresar el
angilo sdlido d? a la forma

xdz A(R)
cosdsinfdf D2 [1.19])
Por ende, las expresion (1.15) para el flujo es vilidas con sélo cambiar = = sené 12,

despy, =

Sin embargo, los cidlculos tedricos predicen que para una estrella de masa de 1.4Mg ,
el radio esta entre G.5Km a 14Km. Aiin considerando predicciones con materia con-
densada de kaones'® o con hiperiones *, claro que el limite superior es obtenido
considerando modelo de nucleones y desarrollos en teoria de campo.

Por otro lado las formas de las curvas de luz que se ohservan de éstas regidnes calientes
no se ajustan a un modelo de campo dipolar, debido al efecto producido por la lente
gravitacional sobre las modulaciones (aplanamiento), indicando de ésta manera que
las variaciones no se peueden producir por un campo dipolar.

La representacién es posible en el caso que se pueda usar un radio mas grande o bien

una masa mas pequeiia para no aplanar tanto la fraccidén pulsada observada como se
reconoce en la figura-G6.

12Veor mis detalles on Peclicnick ef.al. 1983
13 Thorsson, Prakash & lattimer 1994
HPandlaripande 1971
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maodclo dipelar e los pulsares Geminga y PSR 1053
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Electrodindmica en una estrella de neutrones.

2 Modelos basicos.

2.1 TRotor dipolar magnético en el vacio para un pulsar.

La caracterizaciin de la radiacién a nivel tedrico en una estrella de neutrones se puede
realizar de dns maneras importantes. Una de ellas es por medio de los mecanismos
de emisién a través de lineas de campo electromagnético, ¥ la otra per mecanismos
de enfriamiento. Sin embargo, ninguno de los mecanismos esti desligado, més ain
estdAn estrechamente relacionndos. El modelo del rotor dipolar para una estrella de
neutrones se basa principalmente en la hipétesis de considerar que la emisién total se
genera a partir de la pérdida de energia rotacional cinética 5.

Antes de introducir aspectas mds propios de la composicién o estructura magnética
de un pulsar debo hacer referencia a las ecuaciones que serviran de base para el
desarrollo del modelo, las bien conocidas ecuaciones de Maxwell.

C.E=4np [2.1]
R 1853

OXE = -2 . (2-2)
v-B=o0 [2.3]

=,z 1 8E __4r-
CXB — 5 = =7 [2.4]
De la ecuacién (2.4) y tomando su divergencia, observaremos que nos resultara
una expresién conocida, la ecuacién de continuidad; ¥V - 7 + %% = 0. También de la

ecnacién (2.3) notaremos que las lineas de campo magnético son cerradas. Esto es
importante sefialarlo, puesto que en los modelos que veremos mis adelante se refieren
a la emisién llevada a cabo por trayectoria de las lineas abiertas producidas por la
rotacién.

Con lo anterior en mente, es posible pensar que la ecuacién (2.3) se puede escribir
como el rotacional de un potencial A dependiente del tiempo que nos permita calcular

13En cl argot «e astrofisica sc le conace como Sprin-down

1
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el campo magnético de forma mais sencilla, y de esta manera describir el campo
electromagnético de la estrella en términos de potenciales

B —Ug¢+ -‘Z—’: s B=VXA [2.5)

ITaciendo referencia al modelo magnético de 1tn rotor oblicuo con frecuencia an-
gular ©Q ( Para el vacio) con simetria esférica (para Ia estrella), y momento dipolar 7
orientado en un Angilo 8 respecto al eje de rotacidn, encontramos una representacién
gruesa de la radiacién emitida por un pulsar. Cabe mencionar que se han hecho
supaosiciones adicionales como la inexistencia de deformaciones debidas a la rotacién
extremadamente ridpida. Luego entonces, consideremos la existencia de un campo
magnético Bs(r, ), cuyas componentes se obtienen de las siguientes expresiones gen-

erales
1 [
B, = TEend Ea(senﬂA¢) [2.6]
a
= —— 2
=25 (rAy) [2.7)
Bg=0 [2.8]
donde A, es definido para el caso particular de un dipolo, ¥ estd expresado como
1w R2
Ay = ——Ir—?;—senﬂ [2.9]

Es claro que debido a que hay simetria azimutal, es decir respecto a ¢ la By = 0,
¥ considerando que el momento dipolar 1 en general es 7 = (I /c) » drea entonces se
simplifican las expresiones en términos de “m™. La Ay se ha definido considerando
que existe una trayectoria circular de corriente como se ilustra en la figura 7.
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Figura.7 Dclido a la roracidn de la estrella, las eargas distribuidas en la superficie g
unn corricnt.c circular. En csta Sgura sc ilustra la forma de las lincas de corriente como las del campo

ort. ognnnl B,
Con lo cual se llega a las expresiones que relacionan las componenetes del campo con

el momento /7 dipolar.

2mn
B. = T—Jcos(ﬁ) [2.9]
. .
By = ﬁsen(o) [2.10]
By =20 [2.11}

Donde el momento dipolar es una funcién del tiempo debido a la rotacién de éste,
¥ es expresado comeo 5t = B, R3, perdiendo energia por radiacién magnetodipolar.

En la figura 7, representamos el casn de una distribucidn uniforme ( esta se pre-
supone )}, puesto que no es dificil imaginar al menos para el caso alineado ( eje de
rotacién y campo magnético paralelos), que la superficie conductora corrote con el
resto de la estrella, lo que implica que las cargas tengan la misma velocidad tangencial
dada como ¥ = ﬁ.’(ﬁ,,,,, donde R, es el radio del casquete polar definido por medio
de un @ngitlo © cuyo vértice se encuentra en el centro de la estrella y cuyos limites de-
finen el perfil del casquete. Entonces, las cargas deberdn estar sujetas a una fuerza de
Lorentz dada como fi. = ¢F& + (% ).\ B, la cual reacomodara las cargas hasta generar
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una distribucién donde las fuerzas sobre las cargas sea cero. Aqui, cabe aclarar, que
dichas fuerzas se anulan si uno se fija en la estrella. Si deseamos relacionarlo con el

campo externo deberemos usar relaciones de transformacién de Lorentz para campos,
con lo cual tendremos para el caso no relativista: ¢

= (E‘J_ + "—):E) 2.12)

Ej= B, [2-13]
donde en muestro caso particnlar, corresponde la coordenada A1 a la coordenada
esférica 0, y 1a || a la componente paralela al campo B. Por lo tanto

Ey = Eo + ‘—"’f’ =0 [2.14)
Yy
E) = %-B. =~ 6X10°B12 P~ [Vem™] {2-15)
con ve = m‘-B. ¥ B, como en (2.9). La fuerza eléctrica F, == gE, actua sobre los

electrones y iones de la superficie, y su magnitud es mayor que la fuerza gravitacional,
llevandonos a pensar que las cargas pueden ser arrastradas o aceleradas para que pos-

teriormente se acumulen en la magnetosfera, la cual no puede estar vacia (Goldreich
Julian 1969).

Una manera de analisar que significa esto, es por medio de la tasa de pérdida de
energia respecto al tiempo E,,.4, 1a cual esta definida para un caso especial dipolar en
términos del momento magnético como

ar . 2|7
— = BEraa = 2.16
dt MR- P~ {216)
donde la 11 se expresa con sus componentes angulares completas como
m = —;-B,Rf(eucasﬂ + eisen + &, senQit) {2.17)

reconociendo entonces que E,,.; es proporcional a la cuarta potencia de la frecuencia
angular;

1¢Lconard Eyger. Thie Classical Elcctromagnctic Ficld, P.232
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B2R8Q4sen?0
63
Por otro lado, si consideramos la simetria esférica de la estrella, y su compor-
tamiento como un cuerpo rigido, llegaremos a la expresién de la energia rotacional

Brpg = — [2.18]

Eppe = -;-192 {2.18)

Aplicando la hipétesis del modelo, de que la tasa de pérdida de energia rotacional
es igual a la energia radiada ( Erar = Eypa), ¥ de la ccuacién (2.19) de la cual se
obtiene de manera muy simple la expresién de E,,

Epp = ION [2.20)

lNlegamos a obtener un tiempo de vida de la actividad de emisién 7 para las condiciones
anteriores (con 7 = 4/5.M,R2? como el momento de inercia)

- (Q) _ 6re _ 24 M3 [2.21]
T \Q/ T T\B2RiPsen36/) = = 5 BIRIO?send ’
que para valores neorcinles de un pulsar con periodo P = "-'nl =z 0.2 seg, nos reporta
una edad de emisié" - “utinua de 3.5 millones de afios.

Segiin estimaciones hechas por Pacini & Gold para caracteristicas tipicas

M =1.4M5 ,R=12,km, I = 1.4X10* gem?
se obtiene para el pulsar del cangrejo, una £,,, = 6.4X10% erg s~! y una E =
2.5X10%9 erg, mencionando que solo se a usado rotacién como tinica fuente de energfa.
Se obtiene también que la E,. es comparable con la lumunosidad bolométrica de la
nebulosa sincrotén que rodea al pulsar.
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2.2 Rotor dipolar magnético en un plasma.

Este sistema es mas complicado pero también mds razonable, puesto que se consid-
era la existencia de una magnetosfera con carga eléctrica (plasma), la cual presenta
ciertas caracteristicas que a continuacién se exponen:

2.2.1 Magnetosfera de un pulsar rotando.
A partir de la Ley de Ohm

J= a(ﬁ + gxff) [2.22)

notamos que si hacemos que la conductividad tienda a co, entonces lo de adentro
del paréntesis deberd anularse y de esta manera se establece la condicién llamada
de “flujo congelado”, que significa que las lineas se muevan con la superficie de la
estrella.

Considerando la condicién anterior de flujo congelado y despresiando la inercia de las
particulas en la magnetosfera, la relacién de Ohm para la condicién de rotacién es:

(E + -l-(ﬁx;)xﬁ) =0 [2.23)

Por lo tanto el campo inducido E es de esta forma, pero rescatando una carac-
teristica importante, que las superficies equipotenciales de E contiene lineas de campo
magnético 3, con lo que observamos de la ecuacién (2.23) que la componente E, se
anula (£ - 8 = 0).

Por otro lado, la existencia del camipo eléctrico determina la distribucién de carga en
la magnetosfera

po= V. E=-1G.5 [2.24)

47 2nc
numericamente la cantidad de cargas en la distribucién esn, = 7.X10—2 B, P~1 cm—3,
con B, la componente Z del campo magnético en gauss y PP el periodo en segundos, y
es reconocida esti como la densidad de Goldriech & Julian corrotacional. El mecan-
ismo que produce esta distribucién es la emisién de particulas de la superficie, y
considerando que la divergencia del campo es cero, consecuent-mente tenemos cor-
rotacién de las cargas.

Pero ésta tltima no es estricta cuando ya no estamos en la cercania de la superfice,,
puesto que llega a existir una distancia en Ja cual la velocidad tangencial es igual a
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PESR's | Bzl P || D(pc) | Arearzn (1070 erm2) || 2(10%) K
82

0531+21 | 3,400 2,000 7.6
1929410 10 110 1.2 4.2
1055-52 31 1,100 1.4 7.0
0833-45 430 500 3.0 6.7

Table 2: Resultados de modelos tedricos, para calcular las dimensiones de las fuentes
emisoras (casquetes) a partir de temperaturas observadas. Todos los resultados son
establecidos suponiendo un radio extremo supcrior de 16.0 Km y considerande el
modelo Outer-Gap .

la velocidad de la Juz, formando un estructura :cométrica cilindrica conocida como
cilindroe de luz, cuyo radio estd determinado por

Ry = %53(1091: [emn] [2.25]

La estricta corrotacidn es clara para las particulas que estin en las lineas cerradas
cuyos radios son menores que Ra. Sin embargo, las lineas mas grandes que no se
cierran deberdn cruzar el cilindro de luz (lineas abiertas), estas serdn las que deter-
minen la regién de emisién, es decir los casquetes polares. Por lo que, si podemos
determinar cuil es la primera linea abierta tendremos asi el perfil o limite del casquete
de emisidén.

Rep = R.sen(0.,) = .R.(-nci) ¥ [2.26])

El drea de los casquetes es calculada con las Iineas abiertas del campo magnético
tangente al cilindro de luz como:

Ap = _"'RE(‘?R') [2.27)

Con estos criterios se han obtenido resultado, los cuales han sido publicados , ¥
en la tabla-2 se muestran algunos de estos para el caso especial de una estrella de
16 Km de radio. Estos pulsares, son elegidos en esta tabla de tal forma que sean
representativos para la aplicacién del modelo cuadrupolar propuesto en esta tesis. 17

Por otro lado, las particulas cargadas, en una primera aproximacidn se considera
que se desplazan a través de las lineas abiertas escapandose al infinito, produciendo

*?Yancopoulos S. Hamilton T.T. rof 33
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una corriente la cual genern una compon-nte tornidal magnética. Estd es mas intensa
cuanto mis proxima este a la linea de cnmpo magnético critica, que funciona como
separatriz de las lineas cerradas y abiertas (fi-8).

Figura.8 La distribucidn de carga para un eampo dipolar en ¢l espacio, cstd se reparte cn
cargas (+) por arriba de In linea eritica y con polaridad (-) por dehajo de csta misma (le = linea
cn't.ic.n). Las corrientes que fluyen por estns lincns son j_ parn el easo negative, y j+ para ol posi-
tivo. Notamos también, que ¢l cilindro de luz csta denotado o al lo cuande la velocidad de lns
particulas alcanzan la volacidad ¢ al limite. (Ru(lcrmn.n 1971) .




2.3 calentamiento de polos por colisiones de particulas

Para Ja magn«tosferas de un pulsar encontramos gran variadad de modelos entre las
cuales se mencionan a continuacién los mas relevantes.

2.3.1 DModelo de Sturrock (1971)

A partir del modelo estandar (Modelo dipolar) de emisién, Sturrock desarrolla su
modelo sobre las consecuencias del flujo de particulas a lo largo de Jas lineas abier-
tas de campo magnético, considerando la densidad de carga dada por la expresién
de Goldreich-Julian n, == ?ﬂ—’ig, ¥ que el flujo sale can velocidad ¢, suponiendo que
proviene de dos regiones polares cuyos radios son determinados por las lineas abiertas
del campo magnético que parten de la superficie de la estrella (IZcut. 2.26). Recono-
ciendo que el calentamiento de los casquetes se produsca como un reflujo de partfculas
impulsadas desde la magnetosfera ya que se forma una especie de pantalla eléctrica
(apantallamiento magnetosferico), esto como consecuencin Jv la distribucién de carga
en esta regidén (§2.2). Entonces se piensa que corresponde a un segundo flujo de
particulas. Esto es, el primer flujo de particulas provenientes de la superficie del

pulsar que esta definiclo por

g 1 Q2B R3
A = 2t TeeT 2.28
= 5 ec [2.28]
Para valores comunes de e (carga unitaria), ¢ (velocidad de la luz), Ia expresién ante-
rior se reduce a una ecuacién dependiente sélo de la intensidad del campo magnético

y del periodo del pulsar,
danN
dt
donde Rijg = R./10 K'm B2 = BpX10'2 gauss, y P en segundos.

= N, = 2X10% 5, P~25s"! [2.29]

Un ejemplo es para el PSR 1829410, con P=0.227 s y campo magnético B =
10’2 gauss, con lo cual obtenemos un ’\' = 3.38X10% part/seg.

Como se nota en la figura-8, se tienen lineas de campo abiertas y cerradas, esto
nos muestra que la magnétosfera corrotamte estara acota«ia por una linea de campo,
ya sea la primera abierta o la iiltima cerrada pero con n!go en comiin, que ambas
parten de la superficie de la estrella formando en conjunte «1 perfil del casquete polar,
éstas lineas se expresan en forma analitica como senf,, = (QR./c)a . Por otra parte,
debido a que los casquetes generados tienen un distribucmn de carga, se debe crear
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una diferencia de potencial entre el el perfil del casquete ¥ el polo. Esta diferencia de
potencial esta en términos del potencial definido como

L3 (-2—:?:)13 [2.30]

el cual es responsable de la aceleracién de particulas y que produce una densidad de
carga supeficial dada como p, &= (QB./27c) = (1/4 7)V?®P. Haciendo aproximaciones
adecuadas llegamos a p, & (1/47)®(1/4h2), donde h es la altura tipica de acelaracién.
Sturrock también propuso que la altura fuera del orden del radio del casquete polar
Rep, que se calcula como R, = 1048R1-5P=0-5 en su publicacién de 1971.

Por lo tanto se tiene una diferencia de potencial entre los extremos del casquete

h=0 y h=2=R,, estimada como
" RBa,s _ QPR3B,
A~ 2N = ot [2.31]

En base a lo anterior se encuentra que la diferencia de potencial de arrastre para
acelerar particulas desde la superficie es del orden AV s 6 X101?8,,P~2 volts, hasta
que los electrones alcanzan un factor de Lorentz v = eAV/m.c? > 107,

Como se sabe la energia radiada tendra dos componentes determinadas por el movimiento
de las particulas, una longitudinal ¥y otra perpendicular. De las cuales la iiltima se
disipard rdpidamente como radiacién sincrotrénica, mientras que la longitudinal sera
radiacién de curvatura a Jo largo de Jas lineas de campo del dipolo.

De esta manera Sturrock menciona que debido al fuerte campo eléctrico se crea un
gripo secundarjo de pares, los cuales deberan ser acelerados ademais de producir rayos
- {sélo para pulsares con periodos menores de 1 seg) que al mismo tiempo produci-
ran nuevos pares, que en forma global se generard una cascada de creacién de pares
(electrén-positrén). Con esto en mente, Sturrock explica los pulsos de altas-energias
en rayos — vy que aparecen en los espectros observados (Via Satélite}, Jos cuales son
bien claros en los pulsares del cangrejo y de vela. En tanto, la radiacién coherente a
bajas frecuencias producidas por estos mismos pares deberin ser observados en ondas-
radio. Por otra lado, es claro que las radiaciénes de estos tipos deberin cesar debido
al mecanismo Slow-Down con el cual la diferencia de potencial AV « BP~2 = ﬁ-
que representa un valor critico para el cual ya no habri produccién de pares, la
correspondiente Iinea llamada de "extincién™ (Death line) deberd ser proporcional a
P & P3, con lo que quedan descritas las condiciones para este modelo.
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2.3.2 Nlodelo "Inner-Gap” de Ruderman & Sutherland.(1975)

El presente modelo hace un estudio del efecto que produce la pérdida de electrones a
través de las lineas abiertas de campo magnético.

Una caracteristica importante del mecanismo de emisién como ya he mencionado, es
que cruzan el cilindro de luz particulas relativista, usando como medio de conduccién
las lineas abiertas. A primera vista reconocemos que este flujo de particulas deberd
ser compensado por un flujo de particulas de carga opuesta dirigida hacia la super-
ficie, con el fin de mantener una densidad de particulas constante. Es este punto,
el que Ruderman & Sutherlan anilizarén, suponiendo que debido a su gran campo
magnético (10! — 10’3 gauss), los niicleos en la superficie de la estrella deberan estar
limitados como un estado condensado ( Fuertemente ligados). Por otro lado, la tem-
peratura superficial no es suficiente para lograr o mantener un flujo de particulas de
polaridades distintas (iones-electrones), las cuales puedan fluir en direcciones opues-
tas por el apantallamiento de la magnetosfera, con el fin de balancear el flujo saliente
que es observado en la vecindad del cilindro de luz.

En base a esto, y aceptando el modelo convencional que supone el no regreso de los
electrones a la estrella, 1levé a suponer que el momento dipolar magnético intrinsico
tienda a ser antiparalelo al espin del momento angular de la estrella. - Creando de
esta manera una racuum-gap que estiende las lineas de campo magnético por arriba
de la superficie estelar (alrededor de 10* ern). Una caracteristica fundamental de este
vacuum-gap ¢s que B .5 3 0, aiin cuando este sea cero en cualquier parte cercana de
la magnetosfera.

Al existir el vacuum-gap da origén a una diferencia de potencia entre las capas ini-
ciales y finales, el cual es del orden de 10%2 volts. Este vacuum-gap se rompe {recuente-
mente por una chispa de descarga, Ja cual ocurre en unos cuantos microsegundos, para
formarse de esta mianera los pares electron-positron (e~ , e™). Como consecuencia de
esto es posible aceptar que de las propiedades de la chispa de descarga en términos
energéticos en el gap los lleva directamente a sustentar las siguientes aseveraciones:

a) La Juminosidad total del pulsar en términos de su periodo P es:

Loy &= 1030P-15/7 org s—1

b) El desplazamiento observado de los subpulsos.

c¢) La dependencia del la emisién con el decremento del periodo.

d) La produccién de radiacién coherente en micronndas en las cercanias de la mag-

netosfera.

La existencia del una diferencia de potencial entre la superficie y la magnetosfera
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determina una distincién entre la capa cercana a la superficie, en Jla que se encuentra
un gran campo eléctrico ( B) = —V;;®). Estas capas son parecidas a las superficies
de Langmuir cercana a la superficie de un cuerpa en un plasma, conocida como la
doble capa o vacuum-gap. Es aqui donde las particitlas adquieren la alta energia para
producir la radiacién de curvatura de fotones, que serdn los generadores de pares en
el plasma. Esto permite que exista una zona de vacio llamada “breakdown”

La radiacién de curvatura es en términos simples similar a la radiacién sincrotrén,
con la unica diferencia que en lugar de usar el radio de Larmor, se considera el radio de
curvatura de la linea de campo. Por lo que tendremos para la radiacién de curvatura
una expresién

k24
Erur = m..,c"'p—-y"’ [2.32]
t
h/27xm.c = 3.9X107%? cm, que es la conocida longuitud de compton, y

on N =
= 8X107 c¢m el radio de curvatura.

Para saber cuando aplicar este modelo, los autores proponen como criterio: 8

B" < 10. [2.33]

Con esto en mente predicen una hmunosldad en la banda X dada por

L, =~ 1x103°‘g’: ergs—? [2.34])

Proponen que € represente la energia de enlace de los Atonios en la corteza del
casquete polar, arguyendo que los valores que puede tomar ¢ estan en el rango de
(10~ < e << 1).

Se calcula también la temperatura tomando un espectro de radiacién de cuerpo
negro, esperando que su valor sea

L.\*%
T= (_') X
A {2.35]
Con o la constante de "Stefan-Boltzmann™ y A el drea del casquete polar {(calculado
por lineas abjertas). La expresién reducida puede tomarse como

13T hermal X-ray cmission from ncutron star, David J. Helfand, ot al . Nature N.- 5745, vol 283,
january 24. 1950,

191,08 autorcs cligen los valores de € de nlguna forma arbitrarin, esperando que la luminosidad L.
cambic en funcién del periodo. Esto os, para pulsares con periodo igual que 0.25 5. ¥ con un campo
de B = 5X10'2gauss sc tiene una L, &= 10°2c. Micntras que para periodos grandes, como 1 &, y un
campo B = 5X10'! gnuss disminuye a L, = 5X10%%¢
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= 10— Lxr  vigap A y—1a
T = 0.65X10 (mzserg s_1) (10‘307712) K [2.36]
Cabe mencionar que la diferencia respecto al modelo de Sturrock radica en que
la aceleracidén se lleva a cabo en regiones huecas o vacias , donde E.B 7 0. La
consecuencia que se observa a todas luces es que cuando los pares se mueven mdis
alld de la altura “h™, donde la condicién E.B 7# 0 ya no existe, Jos pares ya no son
acelerados y la corriente de pares saldri con un factor v, &= 3. Por lo que la densidad

de la cortiente de los pares serd

TIa T n,,‘r"’;—"_ 7z 10%n,, em® [2.37])

Observando qtie se excede la densidad n,, pensamos que el plasma es esencialmente
neutro. Sin embargo, se tienen puntos débiles que ilustraré:

TUno de ellos es la fuerte dependencia de la en~rzja de enlace de los iones, que en
principio consideran que son de (Fe), las cuales v ~den los potenciales existentes
Pues de los cidlculos muestraw que el orden de ésta: energia en campos magnéticos del
orden de (10%! @ 102 gauss) esta entre 2.5 Kev a 50 Kev. 20
El otro detalle visible es que, en este modelo juega un papel preponderante la ra-
diacién de curvatura para la deteccién de rayos v, mientras que en las regiones su-
periores donde se produce la chispa de descarga se encuntra en banda de radio, y el
flujo (chorro) de radiacién que se ramifira por el plasma inestable deberi generar la
radiacién coherente.

También , en los huecos de descarga la condicién de corrotacién no se ve obligada,
en tanto esperariamos que al menos rotaran estos alrededor del casquete polar, con
lo cual justificariamos los subpulsos que han sido observados.?!

Por iiltimo, de los analisis de radio - pulsos, se obtiene que los vectores de polarizacién
presentan ligeros cabeceos o balanceos en la fase, Jo cual esta de acuerdo a 1un modelo
de emisidn localizado de casquetes polares, pero opuesto a modelos donde la emisién
se realiza cerca del cilindro de luz. 22

20Hillcbrandt & Miiller, 1976; Flowers et al., 1977 ; Késsl et al., 1978,
2Anfanclicster & Taylor, 1977
*2Lync & Manchestor. 1988 ; Radhakrishinan & Cooke, 1969
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2.3.3 Modelo de "Outer-Gap” de Chen, Ho & Ruderman.

El presente modelo establece que el calentamiento de lns casquetes polares es debido
a los impactos de particulas que emergen de una capa Je la magnetosfera con carga
invertida, y que gracias ha esto se crea un gran flujo de particulas (positrones) que
chocan contra los casquetes calentidndolos de esta manera hasta 107K. Esta regién
se calcula que debe estar aproximadamente a 0.2R. de la superficie de la estrella
{(Donde Ra es el radio del cilindio de luz). Implicitamente el modelo toma en cuenta
la alta emisién de energia de radiacién . En general se a reportado ser buen modelo
para pulsares viejos como el PSR 0740-28, PSR 1822 -09. La aplicacién en nuestro
caso es por el estudio del PSR 1929410, el cual se encuentra en el limite y quiza
convenga estudiar también el PSR 1055-52, el cual presenta carateristicas de rayos —
X. La condicién para la aplicacién de este modelo estd implicito en el cdlculo de la
luminosidad hecha por Rudermenn y Sutherland con el cociente de la intensidad de
campo magnético y el periodo del pulsar como

Bz
=53

> 10 [2.38]

donde B;2 es la intensidad de campo magnético en 10'® Gauss y P es el periodo
tomado en segundos.
Con esta condicién es posible seleccionar de los 110 pulsares con caracteristicas de
radiacién X que pueden representar radiacién térmica, pero la contribucién intere-
sante es la de Rudermann, que estima que el calentamiento de los casquetes polares
se deberi a el bombardeo de particulas cargadas cuya luminosidad (L:) sera sélo un
10% de la luminosidad en radiacién . Esta suposicién queda determinada por la
ecuacién L. = 0.1L, con L., = 0.55
B2REQYsen?(0

L.=0.1L, = _'_'120—&() [2.39]
considerando esta suposicién que en principio no se justifica y calculando el drea del
casquete polar, es posible definir la temperatura de los casquetes polares.




2.3.4 Modelo dec Arons.

En el modelo de Arons se presupone una corriente de cargas cuya densidad es la de
Goldreich & Julian, la cual fluird a velocidades relativistas. El modelo hace uso tanto
de la diferencia de potencial, como de la taza de pérdida de particulas adoptada por
"Sturrock”, con lo que se calcula que la energia pruducida por el pulsar cada segundo
debe ser 2%:

Lot = eAPmar Ny = 14210 Re%B122 P~ * ergs™? [2.40)

Arons & Scharlemann (Astrophys. J)

Se predice un flujo de rayos-X de los casquetes po- -
lares con una luminosidad minima L., dada por L. =
2X10:m(-'l‘~,1)‘-‘ erg s—1

Se obtiene con esto que las temperaturas deberdn estar entre (0.4-2.0).X10° K.
Debiendo observar que la expresién anterior proporciona un limite inferior para el
calentamiento de los casquetes polares, bajo la suposicién que existe creacién de
pares.

El calentamiento se estima que se deba en gran medida al atrapamiento de positrones
e* arriba de la regién de creacién, o bien debido a las descargas inestables como lo
proponen claramente Ruderman y Sutherland.

Con la consideracién que la absorcién del medio es constante de orden de N &
1 cm—3, estiman que los casquetes tienen dreas del orden de 10’ em?2. 24

23Goldricch 8 Julian. 1969. Ostriker & Gunn, 1969. Pacini, 1967.
?4Valorcs obtenidos con dator e Einstcin Observatory (IPC), con 10* & de obscrvacién.
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Ambas Juminosidades se consideran adecuadas para explicar ]a tasa de emisién de
energia de la mayoria de los pulsares. Sin embargo, el potencial de arrastre es ele-
jido de 1a misma forma que "Sturrock (1975)", donde el apantallamiento del campo
de aceleracién generado por la densidad de la magnetosfera (Goldriech & Julian) es

despreciado.

En otros términos se conoce como cargas de fuerza-libre magnetosferica, lo anterior
es mejorado en el modelo de Ruderman-Suthierland, quienes como ya lo mencione,
introducen un gap para reducir la luminosidad maxima posil.le. Recordando que

~z 1012 Volts, que en realidad puede ser

las descaregas ocurren cuando Ad= Ap_s
menor del valor maximo del potencial de Jos casquetes. Para periodos cortos P < 1, se

obtiene que la luminosidad total bajard por un factor A® p_s/AP,,.4x, en tanto implica
que tengamos para pulsares de periodo corto otra expresién para la luminosidad

recibida.
Y,'__" 2. 10)'.’ 2
APeon 22107 [2.41}

Lor = La=R§ SR Bo

Lo que significa que cambia como P? por una constante, y como P < 1 este valor

serd siempre menor.

2.4 Efectos geométricos en la luminosidad Z,.
La relacién del campo magnético y l1a Juminosidad es una de las hipstesis mds criticas

actualmente, pero en breve explicaré cual es ]a base real del caso propuesto. Como
ya he tratado, en muchos modelos de pulsares se considera que las caracteristicas
observadas en los espectros son producidas por radiacién de curvatura a distancias
r < Ra. Pensando entonces en pulsares de largo periodo, la potencia total emitida

por un electrén simple es
22
2 ‘:’A [2.42]
Sp
donde como mencionamos en el capitulo anterior, p (radio de curvatura) es del
orden de 10% em para el dipolo, 3 de 105 cm para el cuadrupolo. Cemo se puede
observar, no hay dependencia de campo magnético. Sin embargo, si consideramos
pulsares con periodos cortos (P < 0.1 s), la emisién deberd ser generada cerca del
cilindro de luz, regién donde las particulas tendrdn una ligera desviacién angular 7, ¥
una considerable radiacién sincrotrdénica suficientemente alta respecto a la radiacién

W, =

de curvatura con lo cual se tiene
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2e’ B2sen?
AR [2.43]

Aqui notamos ya una dependencia del campo magnético cerca del cilindro de luz, cuya
relacién que define al campo magnético cerca del cilindro de luz B, esta definido como
R\
Ba=B.(£) 2.44
s Rt ! ]
donde B, es la intensidad de la componente dipolar del campo magnético en la su-
perficie de la estrella y, la relacién de luminosidad se relaciona como L o B,Z/z.

La otra relacién importante es la dependencia en el dngulo inclinacién del eje de
rotacién respecto al eje del campo magnético. IEn realidad se conacen sélo 4 de estos
dngulos 8 para pulsares cuya emisidén es de rayos-X, aun cuando existen tabulados
muchisimos de estos dangulos para pulsares en ondas-radio. A partir de estos 4 dngulos
conocidos se obtiene,por medio de una sencilla regresién lineal 2%

tog(L) = 0.0490 + 27.488 . [2.45)

Z4]os datos fucrén obtenidos de las publicacioncs de Malov. J.F.Afalov Sov. Aastron -71{2}. Mareh
1990. P,192 Tablas de la 1-4
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De la figura (9) podemos hacer un aniilisis simple sobre el efecto de la magnitud
de 4.

log L (erg s—2) A
31 -
29
27 P . PR . . \
10 30 S0 70 @, ( Grados)

sobire laint idad del pulso

Figura.9 (A) El ofecto de la oricntacidn de la regidn de cmis
detectado parn 4 pulsnres con indinacién conocida. (Dc derechia a izquicrxln ¥ de nlmjo hacia arriba

PSR 0834+06, PSR 1929+10, PSR 1053-52, PSR 0531+21. (B} La emisién y ol recorrido para 90°
y- (C) para 45°.

Cuando 6 = 90" las particulas que emergen de la superficie recorreran una dis-
tancia » = R~ ¥ en breve llegar a una regién donde Qr = ¢, pero cuando 0 = 30”
las particulas deberdn recaorer 7 = 2%y para llegar a la regién anterior. Puesto que
B o 3, notamos que el campo cerca del cilindro de luz es menor por un orden de
magnitud respecto al ortogonal. Con lo cual observamos que la Juminosidad se afecta
en cuatro ordenes de magnitud para un cambio de 7 a 85” en 6.
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Modelo magnética ® Dipolo+Cuadrupolo™.

3 Descripcidén matemsdtica del modelo D + C.

3.1 Introduccidén.

Del capitulo 1 gqireda de manifiesto que el modelo dipolar carece en extremo de ser el
mejor representante para describir el flinjo recibido de radiacién. En tauto, presento
bajo que condiciones se construye el modelo (D + C) 2¢

Un punto importante que no se debe descuida es que la radiacién recibida no
sélo estd influenciada por el camro gravitacional y electromagnético, sino también
derrende de la orientacién del dipolo (geometria). Con esto pretendo decir que de-
beremos tomar en cuenta la influencia del dngulo de emisidn de los casquetes polares
(Con lo cual se justifica la exister:cia de interpulsos). De ésta manera se pretende
encontrar, a través del modelo de radiacién de cuerpo negro (BlackBody-EB), las
modificacionrs en 1z Juminosidad y secciones transversales de los casquetes que hayan
sido producidas por la asociacién de los campos cuadrupolares, y el efecto gravita-
cional.

3.2 Estructura del moclelo D4 C con gravedad.

Ll campo gravitacional exterior de una estrella de neutrones (NS), estra dada por la
méfirica de Schiwarzchild, al cual se le superpone el campo magnético intrinsico de la
estrella.

ds? = —edt -+ e*dr? + 12d6” + r3sen?0d$? 3.1)
Con e* = e™* = (1 — 2), lo que implica que las componetes no nulas del tensor
métrico sean
T, 1

= (1— —C'-) = ——

gon ( - .
{3.2)

922 = —r? g3z = —r3sen?0,

siendo r, = 2GAf/c? el radin gavitacional.

3D + Ceslanbreviadén o nomenslatiira para deseribir ¢f modde dipolar 4+ enudrupolo magnético
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Usando el consepto de lineas de campo congeladas (§cap2), la forma tensorial de
las ecuaciones de Maxwell para un campo gravitacional caracterizado por la métrica

Gp toman la forma de
Fika + Frie + Fuas =0 [3.3]

y

ik 2: &
(V=gF*" ) = ~/=g—5* [3.4]
donde F* es el tensor de campo electromagnético, y la relacién entre 5 y E con Fi*
la establecemos come

Fi* = B, [3.4]

asf es ¢¥ = +1 para permutaciones (1,2,3) impares o pares. Si esto lo sustituimos
en la ecuacién Fi* = 0 encontraremos que sdlo se satisface cuando (Byx = V&) que
significa que debe estar en términos de un gradiente de un escalar ¥, o de manera

explicita como

v __ 1 "
B = —g e Fu [3.5)
B, = Fou, Ba = Yau [3.6])

siendo ¥, = —g,, + O(j2) que es el tensor métrico en tres-dimensiones con u = v.

El estudio de la dependencia radial del multipolo magnético fuera de una estrella
en la métrica de Schwarzschild fue hecha en términos de funciones de legendre de

segunda especie por Anderson y J.cohen. 27
Si tomamos la corriente de desplazamiento nula y j* = 0 entonces ; de la ecuacién

(3.1.) tenemos parai=1—3

1 o

VB — S—EEVg(senEBé) =0 (3.7]
g

E(\/—guorﬂ’o) — VaB,. =0 [3.8]
a

E_‘(\/-guoTBs) — VeB,. =0 {3.9]

con partes angulares del operador dadas por

27].L.Andcrsen §& J.M. Colicn, Astrophys. Space Sci. 9,146,1970
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.8 1 &
Ve'=55 V¢ = et 55 [3.101
De las 1iltimas cuatro ecuaciones con la condicién de frontera B(a) = B(8, ¢) queda
determinado el campo en la zona cercana de la estrella de neutrones.

Bo(r.6,8) = 2';‘,(1 + 1)(%)'",(,(r)b,,,,y,.,.(a,,\) [3.11]
m gy it2
Be(r6,8) =~ 3 (2) 7 Zw0a1 (r)oim T3 Vien (0, A) [3.12]
1
Los

donde x = (0,@) ¥ Yim(6,]) son los armdnicos esféricos, con A = (¢ — Q).
coelicientes b1, son calculados usando las condiciones de frontera que enseguida se
mencionaran. Las funciones f; 3 g1 se encuentran al resolver el siguiente sistema de

ecuaciones
d .
@) —1z"la=0 [3.13]
i~ 2)e"a) - (1 + De'fi = 0 (3.14]
cuyas soluciones que la forma de funciones hipergeométricas son
2;2(1 + 1); x) (3.15}

fr=FU 1+ 2200+ 1);x) 91 = F(l+ 1,1 +2;2
donde la = == Z* y las funciones para / = 1, 2, son facilmente expresadas con funciones
elementales en la forma (caso dipolar)
f1= -i[ln(x ~z)+ lz(:a: -+ 2)] [3.16]
1ETE 2 )
o1 = —2/1+ =2 {3.17)
a-=




1 para el caso cuadrupolar magnético, las

Enseguida se pr tan Jas
cuales son obtenidas usando el mismo procedimiento que el caso simple dipolar.
[3.18}

10 _ {3x — 4) 2 _
3—2-‘—[6111(1 ::)——T— +z? 4 6z 24}

10 (2—=z) 22— 122412

— [sm(l B B ] [3.19]

]

J2

[

92

En general éstas son la ecuaciones que nos permiten calcular la intensidad y el

comportamiento de Jos campos magnéticos en la 2ona cercana de un estrella de neu-
trones, asi como en el apéndice final se muestra el procedimiento y soluciones para el

campo eléctrico.
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Dimensiones y posicién de los casquetes polares (D+C)

4 Aplicacién y resultados del modelo D4C

4.1 Introduccién.

Hasta ahora hemos revisado de forma general los elementos substanciales de los mode-
los tedricos, y observacionales. En seguida doy 1a descripcién de las técnicas y métodos
de cdlculo, asi también los resultados de aplicar el modelo a pulsares especificos.

4.1.1 Generalidades.

Primeramente aplicaremos el programa Ccaps para identificar la posicién de las lineas
de campo abiertas que habrdn de generar el perfil del casquete polar, con lo cual pro-
cederemos a determinar el centro geométrico del mismo (considerando que la mor-
fologia es simétrica). Este programa identifica la posicién de las lineas del campo
dando como coordenadas dos cantidades angualres (8, ¢), las cuales son proyectadas
en una superficie isométrica.

Esto es importante, pues cuando se aplican componentes de un campo cuadrupo-
lar superpuesto al ya existente dipolo, se espera que cambie la posicién, lo cual nos
permitira observar como influye la aplicacién de éste en la posicién respecto de la
orientacién del dipolo.

Una vez determinada la posicién de las lineas abiertas sobre la superficie isométrica,
y el centro del casquete, se sigue el porcedimiento que nos permitiri determinar el
drea de los casquetes polares, asi como la identificacién de su forma. Lo anterior se
realiza en dos modalidades:

a) Tomando la influencia gravitacional mds un conjunto de componentes cuadrupo-
lares superpuesto al dipolo natural.

b) Considerando sdlo el efecto de las componentes cuadrupolares mis el dipolo, y
despresiando el efecto gravitacionul.

Las estructuras geométricas de los casquetes polares en general no tienen formas reg-
ulares, esto implica que no exista una férmula exacta para su determinacién. Ademads
cuando se aplican campos cuadrupolares, las formas pueden ser todavia mds irregu-
lares. Es por esto, que su determinacién o cidlculo se lleva a través de un procedimiento
numérico, el cual se explica posteriormiente.

Por otro lado, compararemos las dreas calculadas a partir de nuestro modelo con re-
specto a las determinadas con elementos puramente observacionales A4, = Lo~ /0TS,
es decir: La luminosidad en rayos-X observada y la temperatura determinada a partir
del espectro observado. Enscguida se propone como tasa de presicién un cociente de
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las dreas del modelo y las observacionales , con lo cual entre mas cercano estemos al

vdlor de la unidad, deberemos pensar que nuestro ajuste es cada vez mejor.
Despties en base a los valores obtenidos de las Areas calcularé la temperatura de
cada casquete usando un modelo de radiacién de cuerpo negro (BB) (equ 2.35), con-

siderando una luminosidad fija y dada por métodos observacionales.

4.2 Integracién de lineas de campo.
Para desarrollar todo lo anterior se utilizé tanto el programa Ccaps.out, asf como pro-
gramas auxiliares en 77 que en conjunto determinan la posicién de las lineas de campo
sobre la supeficie de la esfera. Esto es, a partir de seleccionar las lineas de campo que
son tangentes a la superficie del cilindro de luz, e integrandolas hasta Jlegar a la su-
perficie de la estrella. De aquf notamos que las proximas lineas deberdn ser abiertas,
¥y entonces formamos el perfil del casquete (figura-10).

)

Figura.10 Se muestra el método de integracién de la linea de campo que es tangente al cilin-
dro de luz, donde alfa o representa el ingulo entre el campo B y el eje de rotacidn. Zeta es el dngulo

de visién y el eje de rotacién.

El programa llamado Cecaps es el que produce los vilores antes mencionados, al
cual se le suministran parametros que son caracteristicas globales promedio para
pulsares: Como radio promedio de {(10-12) km, el campo magnético del orden de 10*?
gauss, periodo entre (0.1 y 0.5) seg, ¥y masa de 1.4Afy , ademis de la eleccién de las
componentes del campo cuadrupolar. Este programa también genera la proyeccién
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isémetrica de los casquetes que en lo subsecuente llamaré mapa isémetrico (MISO).
La caracteristica de estos mapas (MISO) son las siguientes:

Estan divididos en razones angulares de arriba hacia abajo en @ = 302, y de izquierda
a derecha en ¢ = 30°, para representar el dngulo de observacidn a se utilizan lineas de
contorno como se muetra en la figura (11), siendo este el MISO para una configuracién
dipolar con inclinacién del campo 5 respecto del eje de rotacién €1 = 30°, y dngulo
de visidn a = 30".

ov0”

L

Figura.ll Se observa que el polo norte en la figura esta en & = 30°y ¢ = 302, en tanto el
polo sur deberd estar a 180° de estos, es decir en @ = 150°y ¢ = 210° Por otro lado, las lineas
de isocontornos muestran el dngulo a de visién.

Una vez que se han obtenido los MISO correctos de localizacién de los casquetes
(caso dipolar-multipolar), se crean archivos de valores angulares (8) ¥y (¢), con los
cuales se determinaran los centros de los casquetes a partir del programa pxy, el cual
busca el minimo y el maximo del conjunto de valores tanto de & como de ¢, para
después sacar el promedio y generar la coordenada central (Gprom, Pprom)-
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4.3 - Variabilidad posicional de los casquetes polares.

Para observar como se afecta la posicién de los casquetes polares cuando se ven influ-
enciados por un campo cuadrupolar, es necesario reconocer primero que este conjunto
de componenetes cuadrupolares de campo no son arbitrarias, es decir; no cualquier
campo puede ser aplicado con la condicién de que produzca fuertes pulsaciones en la
curva de luz. Sin embargo, del andlisis estadistico (D. Page & A. Sarmiento, Ap.J.
Nov 1996) sobre una muestra de 1000 modelos cuadrupolares, es posible seleccionar
algunos y ver cual es el efecto de estos.

Los valores especificos estin en uno de los apéndices al final, pero en la siguiente
grifica se muestran los resultados obtenidos de dicho analisis.

1 s o . .

=" o= =30°

S 08 p° 1

R el so" 1.4Me 10 km {J

g % i

e

=00 - RRs=2.42 |]

& h a=t= 90° I

 pe "-""“ s . e .. E
": . com = 30° i

I ¥ anl;t‘so: 14Mp 13 km
1V .. .

0s Mﬁq o] mmem3aa

1': L ’ =¥ =90°

0.9 s R ;L'-:- e e e s ., -
o 0.1 0.2 0.3 0.4

Pulsed fraction (PF)

Page & Sarmiento 1996
Figura.12 Distribucién cstadistica de los campos enadrupolares con mayor fraccién pulsada,
versus cociente de temperaturas efecti\m( Una con campo mag-néticn ¥ la otra sin campo, ambas son

estimaciones). También se representa para cada radio estelar la orientacién’del observador respecto
al dipolo magnético (a]fa ¥ zeta estan definidas en 1a figura 10.
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Lo que reconocemos de la figura es que la mayoria de los cnadrupolos producen
grandes variaciones en la fraccién pulsada, que recordando un poco es éste el objetivo
de aplicar campos cuadrupolares a la configuracidn cldsica dipolar. Sélo en el caso de
tomar a = 90” para un radio de 10 Km , vislumbramos unas pocos e¢nadrupolos que
producen gran fraccién pulsada, en comparacién con el dipolo que esta representado
por el circulo en blanco en Ja figura-12. Para 13 Km y dngulos de a = 60" y 90°
tenemos mayor cantidad de cuadrupolos posibles.

Una vez seleccionados los cuadrupolos posibles, estos se aplican al caso del dipolo
orientado en 6 = 30" y ¢ = 07, resultando la distribucién de los casquetes polares que
se muestran en la figura 13, donde la caracterjstica importante es el dominio de la
magnitud de ]a componente g,, que a priori parece realizar una traslacién casi paralela
de los casquetes respecto del eje dipolar ( linea continua figura-13), con la campo-~
nente g, del orden de 10! gauss y, las componentes sobrantes g1 = 10!° gauss, que
para nuestro caso son casi de orden cero o campos mtlos. También es importante
mencionar algo sobre el desplazamiento en la direccién 0, el cual es dependiente de la
magnitud y, del signo de la carga. Esto es, las cargas positivas tienden a desplazarce
hacia el norte, ,mijentras que las negativas al sur,

Las lineas punteadas muestran el comportamiento cuando las componentes domi-
nantes son g.¥ ¢1, produciendo las mismas variaciones laterales casi paralelas, pero

con mayor desplazamiento en el Angulo @.
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Figura.13 Distribucién de las posici de los q polares con el medelo tedrico D+C.

Ap!icnnt'o los 4 modelos con mayor fraceién pu]s:uln ¥ con la caracteristica de que @, domine. El
radio cstelar os de 10 Km, o }'?criu(]o esta cntre (0.1-0.25) scg, masa de 1.4Mp 3, una inclinacidn
de @ = 30", los valores precisos de las tes se an en un apéadice al Anal con Ia
nomenclatura utilizada schire el mapa para mejor oricntacidn.




En la siguiente figura (14), muestro el caso de inclinaciones § = 60" ¢ = GO,
obLservando el mismo comportamiento en la distribucién, tanto en la dependencia de
la magnitud, signo, asi comio la traslacién semi-paralela respecto del eje del campo
dipolar, inclusive se pone ¢l caso cuando domina g3 con linea segmentada.

€-0°

1807

Figura.1l4 Distribucién de las posici delos
ssupcn";dc estelar.

a para 0 = 60° ¢ = GO® sobrela ~

El caso ortogonal es de suma importancia pero sera tratado como un caso aplicado
a pulsares jovenes, en particular GEMINGA que es el pulsar ortogonal més estudiado.

50




4.4 Procedimiento del cdlculo de Aareas.

El programa Ceaps, sélo integra lineas y reconoce la posicién de ésta en base al mod-
elo del capitulo 3, ya sea €l caso con correciones gravitacionales o sin estas. 23 El
siguiente paso a seguir es la determinacién de la geometria del casquete, para que

después se pueda calcular su drea y luego su temperatura por medic de un modelo
de cuerpo-negro. .

El problema de las dreas no es tan sélo de cdlculo anilitico, sino también de
resolucién computacional. En general, las fuentes de emisién en el caso dipolar sin

campo gravitacional son regulares y casi circulares, por lo que es posible hacer el
cdlculo como sigue:

Considerando una esfera como se muestra en la figura 15, en coordenadas esféricas y
con triginometria bdsica.

Figura.15 Geometria simple del cdlculo del 4rea de un casquete alineado y circular.

28E] disefio del programa en principio fue de D.Page & A. Sarmi salvor & dificaci
hechas por Carlos Pérez, para que pudiera integrar con corr i
1 ios para el cdlculo de dreas etc.

gravitaci 1 ¥ programas
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Tomando la altura A como la curvatura y consideramos ademds que es circular
el casquete, el cual formard un dngulo 8., con respecto al eje-central del casquete en
direccién Z, con lo cual tenemos las siguientes relaciones

cosb, i'm—_—h [4.1)
senbp, = i;% {4.2]

donde es claro que se puede despejar de (4.2) el radio del casquete polar el cual se
requiere para calcular el drea, con lo cual sélo basta elevar al cuadrado y multiplicar
por 7, lo cual resulta

Aep = w2 sen?0,. [4.3}
Por lo que el cidlculo del drea se reduce a conocer o determinar el &ngulo 8, de manera
exacta.

Sin embargo, las formas reales no son nada simétricas, pues en realidad son elipses
degeneradas. En tanto e! procedimiento es mi#s complicado, pues se tuvé que re-
alizar un programa en codigo computacional, el cual realizard una reticula sobre la
proyeccién del casquete en un plano, y por medio de un escaneo buscar el nimero
de unidades base contenidas en la figura, no importando la posicién sobre la esfera
estelar (figura-16).

Figura.16 Proycccidn del easquete on o plano x-y para cualquicr posicién en la esfera.



Cuando la imagen ha sido proyectada en el plano, la proyeccién se divide en cuadros
de longitud pequefia y uniforme, con lo cual se escanea de izquierda a derecha y,
cuando se reconoce un punto del perfil, un contador empieza a almacenar el niimero
de cuadros encontrados en la superficie, esto hasta Ilegar al otro extremo de la figura.
Claro que antes, para hacer continuo el reconocimiento, se unié por segmentos de
recta Jos puntos proyectados a través de una ecuacidn lineal (figura-17).

¥
=A% x)
—id v
=== A
2 Y= Py
9 =3 ) . Tex z= »h

Figura.17 Modelo del escaneo para determinar Ins dreas de forma mas precisa.

Un segundo procedimiento rdpido es considerar elipses homogéneas y, entonces
tener un par de dngulos @, (maz) y uno 6. (min), que represente el eje mayor y
menor de una elipse. Sin embargo, sélo se aplicé esta simplificacién para los caso
regulares, con lo cual se definié un dangulo promedio 6.,(prom) que cumple con lo

siguiente
. 8, .
ey (prom) = _‘WL)‘;LM [4.4]

con un cierto error dado por

Errge: = 22%_)(&571)_. {4.5]
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Método que serd invalidado cuando los errores sean mayores del 10% (criterio): En
la siguiente figura muetro las formas que cumplen con los requisitos.

5 del cileulo de

lican las simplif.

Figura.18 Formas de casquetes regulares donde sc ag

Areas clipticas.

4.4.1 Algunos resultados previos.

Es importante sefialar como cambian las dreas de los casquetes cuando se aplican
componentes cuadrupolares, ésto por la relacién que existe entre la temperatura y el
Area (2.35, 2.36).

Retomando la ecuacién (2.36) observamos que para cada luminosidad (observacional)
¥ area A, existe una temperatura asociada Tw, en particular para un periodo de 0.25
seg, con dipolo magnético la luminosidad es del orden de L. = 5 x 10°1 erg s, (ver
ref-18).

Algo interesante que resulté de la aplicacidén de éste modelo cuadrupolar, es que las
dimensiones de los casquetes para el mismo conjunto de componentes cuadrupolares,

no son iguales (polo sur, polo narte).
En lo subsecuente se dan los resultados obtenidos para cuadrupolos especificos con la

determinacidn del drea y, temperatura a priori.
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Para el caso sin gravedad el cuadrupolo C-3, observamos que el casquete norte
tiene una drea de 1.17 x 10" ¢m?, mientras que el casquete sur tiene 5.41 x 1011 em?,
produciendo una diferencia del orden del 4 veces mds drea . Para el caso con gravedad
encontramos que el casquete norte tiene 1.02 x 10'2cm?, y para el casquete sur 8.66 x
1011 cm?, produciendo una variacién del 1.2 veces mds drea .

Esto nos lleva a tener dos temperaturas para una luminosidad observacional L,(min)
en dos grados de intensidad, una T.,..(sup), ¥y una T.,.(inf), con lo cual se propone
obtener una Z}.u., ¥ en forma gruesa una relacion de comparacién proporcional entre
el radio tedrico y el observacional calculado como

_f L. N}
Tobn = (4#07“) ’

asi entonces, con el criterio de un buen ajuste se realiza la proporcién de ambas,

[4.6]

buscando acercarse a la unidad.
[4.7]

Tots 1

Tteo
Para las relaciones en temperatura, recordemos que la temperatura tedrica es la
temperatura al infinito 7., por lo tanto, la temperatura superficial estard dada por
T, =(1+ Z)T [4.8]
donde (1 + Z)™! = (1 — %’-)% = (1 — ’—;f)#, de tal forma que para las condiciones
establecidas por el modelo, l1a temperatura obtenida debera ser corregida por el factor
(1+2Z), restringiendo el R, como 1.4R, < R. < 3.5/,, con masa de 1.4 .
A continuacién se tabulan los resultados obtenidos para los diferenctes conjuntos de
componentes cuadrupolares (tabla-3), dando las dreas y temperaturas promedios.
Es notable reconocer que de acuerdo a las intensidades de las componentes g; el drea
Para hacer esto mas claro y

se incrementa y por ende, la temperatura disminuye.
preciso, veamos los resultados de C-3 y C-11, notando que en intensidad C11 > C3.

Esto significa que cuando la componente g, crece positivamente, el casquete se ex-
pande trayendo consigo una disminucién en la temperatura ( ademds de la traslacién
¥a mencionada). Comparando C-5 y C-12 reconocemos este mismo efecto, pero ahora
los valores son para carga negativa, con lo que podemos decir que depende del valor

absoluto de la intensidad de la carga y no del signo.

Otro detalle importante es el comportamiento de los casquetes con el campo grav-
Cuando no hay gravedad y la configuracién es dipolar puro,

itacional (tabla-3).
encontramos valores para las dreas del orden de magnitud de Jos publicados en las
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Cuadrupolo [ [drea x 10T em? [T x 10°K |}
sin gravedad
Polo-norte 3.2685 | 10.2127 0.95202 |

C-1
Polo-sur 3.0111 || 8.6686 | 0.9918824 ||
con _gravedad
Polo-norte 1.10803 || 1.1747 ] 1.63163 ||
C-1
Polo-sur 2.3796 | 5.4161 | 11185 |}
cuadruplos especificos.
C3-norte 0.7657 0.5611 1.9663
CS5-norte 1.3352 1.7058 1.4891
Cll-norte 1.8556 3.2972 1.2695
Cl2-norte 0.14627 2.049 2.5293
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Table 3: Resultados del modelo D+ C, para P=0.25 seg, R = 10 Km, 06 = 30"

referencias 18 ¥ 10 (Ver tabla-2), lo cual asegura que el programa y el modelo repro-
duce los datos observacionales en promedio.
es cuando se aplica campo gravitacional los casquetes se contraen, lo que implica
menores dreas y mayor temperatura (observe resultados tabla-3 parte inferior).

Pero lo que realmente hiay que notar,



Pulsar LogL || Periodo | Distancia || LogL. | LogL . LogB
0630418 | 34.54 0.237 0.1 31.7 29.6 12.2
1929410 { 33.60 0.227 0.1 28.5 7 11.71

Table 4: Elementos de los dos pulsares analizados.

4.5 Aplicacién del modelo a pulsares jovenes .
4.5.1 Introduccién

En particular se andlizan dos pulares representativos, como son:

a) GEMINGA (PSR 0630 +18) orientado ortogonalmente ¥, con estructura que apoya
el modelo C+D.

b) PSR 1929410 pulsar con elementos mejor determinados.

Una vez mostrado el modelo para casos generales, es momento de aplicarlo y com-
parar resultados con pulsares especificos (tabla-4).
Como ya mencione, el pulsar GEMINGA (PSR 0630+18) es un pulsar cuyo eje de
rotacidn esta a 90” del eje de dipola magnético, lo que hace mas interesante y notable,
la localizacién de los casquetes polares. Ademads el efecto de aplicar las componentes
cuadrupolares, deberia ser mds claro pues veriamos las alteraciones de frente.
Aplicando el modelo para esté caso en particular tenemos que su periodo es de P
= 0.237 seg, su campo magnético superficial de 1.5 x 10'? gauss, y con Angulos
8 = 90y { = 0°. La masa y el radio son estandares que se han utilizado para
todos los casos (1.4Mg y R, = 10 Km).
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Con los datos anteriores se obtiene el siguiente MISO, representado en la figura-19,
donde observamos los casquetes polares sin componentes cuadrupolares y, con algu-
nas lineas de campo, note que éste es el caso esperado para el dipolo natural.

0*

(LN
Figura-19 Dipolo puro cn PSR 0630+18 (Geminga). obitenido con el programa Ccaps out.
Aaqui, representamos un caso ideal, cs (1cc|r. lo aue cspcrn.rmmos ver, considerande quc ln emisién
1

proviene de casquctes polares. Estos ad

cje

Tratandosé de un pulsar ortogonal es claro que los casquetes deban acomodarse
en el ecuador del mapa isométrico (MISO), y efectivamente z2si sucede. Cuando se
aplican las componentes cuadrupolares, el mismo efecto de traslacién se presenta,
pero ahora sobre el eje del ecuador lo cual se vuelve interesante remarcar, pues en
los caso no ortogonales notamos también un desplazamiento sobre ¢ 2°. Axin cuando
para el mismo conjunto de componentes cuadrupolares con intensidades duplicadas
en magnitud, continua el desplazamiento sobre el eje ecuatorial.

??Cabe nelarar que axiste Ia posibilidlad que con otros arrcglos cumlrupolnrcs sc manificste os
corrimicnto cn ¢, Pero aclare que para los cundrupolos utilizados por mi, no sc presento cstc caso

. 58



Otro detalle interesante es, cuando se intensifican las componentes (igamos a dos
veces du la intensidad real, los casquetes parecen tender a aproaximarce a su ortocen-

tra, mientraz que cuando se disminuyen tienden a alejarce, esto lo notanios sobre el
MISO de manera mas clara en la figura-20.

Figura.20 Distribucudn de los casquctes ol aplicar campos cundrupolarcs. Los
dance representan el dipolo intrinsico , 1nientras que los rellenos (en negro) mucstran 103 casquetes
con la aplieacién de las componentes del cuadrupole G4 como biase. Enscguida se duplica Ia in-
tensidad (2G<1) ¥ lucgo se disminuye a la m&n«l (0 5G4) como se ilustra en la figura. Notaudo

claramente o ¥ 3 antcs mes

Reconocemos de la figura-20 que los casquetes ya no estan distribuidos digamos a
razén de 180" (antipodos), lo que nos darfa la fase en el pulso para ver dos de ellos.

De las publicaciones sobre este pulsar mencionan que se ve sélo un pulso (Halpen &
Ruderman 1993) en fase a 105",
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Cuadrupolo [ area x 10Tem? [T x10° K
G4-norte 0.911547 0.79515 1.8022
G4-sur 0747692 0.53496 1.9895

Table 5: Jtesultados obtenidos con el modelo D-+C para GEMINGA, los cuales se
aproximan a los datos publicados en la ref-18.

De los MISOS que muestro enseguida notaremos que la separacién de los casquetes
emisores estan en nuestro caso alrededor de 1107, lo que es importante para el modelo
tedrico (figuras 21,22)(Tabla-5).

120°

Figura.21 Aspecto de las lfncas de eampo ¥ 1a posicién de los easquetes polares con la apli-

cacién del cundrupolo G4 respecto n la orientacidn del dipolo. Apreci: que la entre
sunhos casquetes es de 1107 en ¢l caso concreto de GEMINGA.

Go

{
:
3
g



luplicadas en m itud. Donde

Figura.22 Mismo caso anterior pero econ las comp
podemos obiscrvar también, el l'mplazﬁ.}nxtnto hacia ¢l ortocentro scl.rc la linea ccuatorial.

Para el caso del PSR 1929+10 encontramos los resultados que se exponen en la
tabla-3 en la parte superior, para el modelo C-1, y en el inferior para los modelos
€3,C5,C11,C12 (Estos modelos no estan ajustados a su dngulo exacto, se utilizarén
modelos para 30°). En este caso se realizé sélo una prueba o aplicacién debido a que
es un pulsar que tiene un dngulo de inclinacién del dipolo respecto a eje de rotacién
diferente de 90°% por lo cual no es posible aplicar las componentes cuadrupolares
libremente. Ya que estas fueron calculadas para dngulos de 30, GO, 90, grados, y el

PSR 1929+10 tiene un angulo de 19.5°
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4.6 Extensién del modelo.

Hasta acqui, hemos de reconocer que el modelo que describe mejor el espectro de
emisidn de una estrella de neutrones pulsante, es el conocido modelo de " cono-hueco™
(hollow-cone) alineado.

La extensién consiste en reforzar las ideas y observaciones que se han hecho a nivel de
radio-emisién de los casquetes. En general la emisién de radio es debida a la radiacién
cde curvatura de las particulas relativistas que fluyen desde los polos magnéticos a lo
largo de las lineas abiertas de campo. Esta radiacién se amplifica hasta la frecuencia

de plasma, esto implica que existan para diferentes frecuencias, diferentes radios de
emisién.

5 Pérfil,
p A .
- f1
_ — — —RY
2>
—— — — ——R2 )
3> f2
—_— R3 f3>f
. - t(s)
»
" 11
e R — —-nm1 g/
f2>f1
—_—— ——— —R2
. N 13> f2
— ] — ——R3 (o0
@ . t(s)r

Figura.23 Esquemas sobirela diferencia de radios (segiéinidea de Kuz'min) y frecuencia. En (o
g

notamas la geometriny las pulsos cspcrmlcs, cn (h) las lif i dee cs mul i larcs.
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En el caso dipolar magnético se encuentra una relacién sencilla respecto al radio de

emisién 30
. S(r) = rF {4.9]
En ondas de radio la emisién tanibién es pulsada debido a la rotacién de la es-
trella, el cono generado barre una regidn espacial, praduciendo una distribuciéon de
longitudes de onda, de la fuente de emisidn a través del cona. Por Jo que, la forma del
A respecta al tiempo, el cual punede ser utilizado

pulso sobre un ancho de banda
para reconocer la configuracién del camipo magnético.

Caso (a) Dipalo:
En éste caso la linea de emisidn serd en el centro del cono de emisién, con lo cual
debemos esperar que todos los pulsos leguen al mismo tiempo para todas las frecuen-

cias (Fig-23.a)

Caso (b) Multipolas:
En esta situacidén la distribucién de cargas deberd deformar la linea de emisidn, de
}o cual esperamos cambios en el tiempo de arrivo para cada f, diferentes, Jo que en

realidad encuentra Kuz’min (fig-23.b).
Kuz'min mismo determina que a radjos medios el campo se observa cercanamente
dipolar para (100 a 1000) Mhz, pero que en radios pequefios, campos multipolares

pueden adicionarse al dipolo para distorcionar la linea de emisién.

Estas ideas se pueden aplicar para jdentificar variaciones en Ja posicidn de las lineas
de emisién de nuestro rango de estudio (0.2 - 2.4) Kev. Esto se realizé para n(veces)
el radio de la estrela (2.), con n= 2, hasta 10, ¥ se observé cambios que pueden ir
como una relacién de F = F (@, $)~ r7, pero hasta ahora no mie es posible dar el valor

de -y por falta de certidumbre del método aplicado.

3"Oliservacional constraints on the structure of the pulsar magnetic fickl. A.D. Kuz'min.
Radio Astronamy Department, Levedev Physical Institute,
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5 Conclusiones.
Como se ha podido observar a lo largo de este trabajo, el objetivo principal de esta
investigacién ha sido cubierto, puesto que en el desarrollo de la teoria de pulsares,
atin ahora no se ha visto publicacién que mencione como se distribuyen los casquetes
polares (maximos de emisién), ni como se visualizarian los cambios en el drea de los
mismos. Me refiero estrictamente, cuando estos son embebidos en campos magnéticos
no dipolares (en particular me refiero al modelo dipolo+cuadrupole). Sin duda, el
ver la posibilidad de modelar el campo superficial por componentes cuadrupolares ,
es una buena propesicisn que puede seguir produciendo datos, y entender cada vez
mejor la estructura magnética, esto es aplicandolo, tanto a Ia estructura interna como
a la externa de una estrella de neutrones rotante (Pulsar).

Por una lado, he podido comprobar que el campo magnético en su configuracién
cuadrupolar, si presenta cambios reconocibles en su superficie, y en particular so-
bre la estructura de los casquetes polares, cuya emisién térmica se ha demostrado.
Considero entonces, que los resultados obtenidos tanto de las variaciones en las dimen-
siones (4reas), asi como de la morfologia, es en extremo ilustrativo y consistente para
poder en el futuro hacer un modelo mds completo, en donde involucremos rotacién y
deformaciones de las lineas de campo magnético, con lo que espero poder tener una
mejor visién del comportamiento del campo y de las alteraciones posibles sobre la

radiacién térmica emitida.

La comparacién de los resultados contra los datos de la literatura ya existente,
aseguaran de una manera razonable la veracidad del modelo, que atin cuando es menos
ideal los resultados fluctuan de manera adecuada (apelando al sentido fisico comiin)
de los modelos ideales (Caso dipolar).

Cabe mencionar que aiin cuando el andlisis de la fraccién pulsada no se llevo a cabo,
es posible pensar que para estos cambios de temperatura, que se han generado porla
aplicacién de componentes cuadrupolares superpuestas en el dipolo, puedan producir
la variacidn en la curva de luz, ¥ entonces aceptar que la distribucién de temperaturas
pueda dar cambios detectables.

En lo personal, el que los casquetes no presenten el mismo tamaiioc de pulsar a pul-
sar me hace pensar, que este 20% de variacién en temperatura (tedricamente) pueda
estar relacionado, con aquella variacién en la fraccién pulsada que es del mismo orden.
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Algo miés que mencioné, pero qtie no desarrallé profundamente es Ja dependencia
angular de) campo magnético, pero considero que es claro a los resultados presentados,
que el cambio de posicién de los casquetes polares es debido a la alteracidn de las
componentes del campo magnético superficial (dipolo + cuadrupolo), soportandome
sobre ]a referencia de Ku’rmin, quién propone que el campo magnético lejano se
aprecie dipolar, mientras que en campo cercano tenga caracteristicas multipolares,
esperando quizd que de alguna manera las partfculas emitidas desde la superficie,
traigan consigo herencia del campo que las origino.
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Herramientas Fisicas y Matemaditicas.

A Apéndices.

A.l Radiacién de curvatura.

Esta se hace presente aiin cuando no exista una situacién magnética, pues su efecto
neto es curvar la trayectoria de una particula cargada. En particular en los pulsares
surge del movimiento longitudinal de las particulas a lo largo del dipolo (multipolo)
a través de sus lineas. 3!

La importancia de este efecto se presenta cuando las particulas estan en su nive] base
de Landau. Esto es cuando no se tiene todavia la energia suficiente para producir
radiacién sincrotrénica o ciclotrénica. Por supuesto que , si Jos niveles son exitados
apareceri éste tipo de radiaciones ademais de la componente de curvatura.

Es claro que estas alteraciones no afectan de la misma forma, pues mientras uno es un
cambio energético transversal respecto de 3, la radiacién de curvatura es un cambio
energético longitudinal. Ambos cambios estan relacionados a la carga de la particula.
En general como la curvatura de las lineas de campo del pulsar son grandes, respecto
a la energia de las particulas, la farmula de radiacién cldsica es valida, 32,por ende;
para el espectro de energia de una particula tenemos:

dr,, e? po s
= =vasv{Z} t4-1]
donde wy = 3/‘.’5,;'; que representa la mixima frecuencia esperada para un radio de

curvatura p. y la funcién f(z) es;

f(z)=214923,z x 1

[a.2]
f(z) =1.253ze ",z 1

* Sturrock, 1971,
32Ver Elcctrody ics clnssical, Jnckson. 1975.
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que satisface el espectro de radiacién sincrotrénica para un radio de curvatura del
orden de 10% ecm?. Con esto podemos decir que la potencia radiada ser4;

_2¢e%c 5 4 -1
P= 3p2ﬁ7ergss . {A.3]

De aqui obtenemos que para pulsares tipicos con B =~ 10'2gauss,R =~ 108 cmn y
energias de pares de creacién de (10'2 — 10'? ev), se obtiene un rango de energias
de GeV. rango sobre el cual se encuentra el umbral de v creacién y 2+ creacién pro-

duciendo cascada. Donde parte de los segundos es re-ejectado para calentar los polos
de la estrella.
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Cantidad
8cm de didmetro
2° de didmetro

Caracteristica
Dimensién de Ventana

Campo de visidn
Mezcla de gases. 65% Argdn
ey — 15% Metano
20% Xenon
1.4G6 bars a 22°C

Presién de operacidén
IResolucidn de energia
Resolucidn espacial
Ventana de entrada

43% a 93% en KeV
300 micrémetros (25 seg de arco), 1 KeV
Polipropileno

Table 6: Condiciones éptimas de deteccidn

B Algunos datos técnicos de los detectores del
ROSAT
B.1 Elementos de medida del detector PSPC.

El satélite ROSAT esta equipado con varios detectores y cdmaras sensibles en la
banda de Rayos-X. Pero el que nos interesa es el PSPC cuyas siglas significan "Po-
sition sensitive proportional counter”, estos contadores estan localizados en el
plano focal del arreglo de espejos que funcionan como telescopio de rayos-X. En éste
detector se observa que tanto la resolucién espectral como la espacial aumentan en
proporcidén al incremento de energia. Los rayos penetran a través de una ventana de
polipropileno mds un empaquetado de carbén y lexano, los iiltimos evitan o dismin-
uyen la transmicién (UV), las caracteristicas globales de éptima deteccién se dan en
Ja tabla 1.

También tiene un revdlver con cuatro posiciones donde se encuentran cuatro filtros
en el frente del detector, ¥ son usados dependiendo del modo de operacién, es decir;
el primer filtro es para uso estandar de observaciones y monitoreo de particulas de
fondo. La tercera posicién se usa para calibracién espectral, mientras que el cuarto
es un filtro de boro, el cuil incrementa la resolucién a bajas energias.
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B.2 Eficiencia cudntica.

Para que el PSPC detecte un fotén de rayos — X como un evento, este debe ser
transmitido por la ventana de entrada y luego absorbido por el contador. La ventana
de entrada es una hoja de polipropileno de grano de 1 um enchaquetado con 50 ug
em™2 carbéno y 40 ug cm~2 lexdno.

Esto implica que la ventana es basicamente opaca a energfas justo arriba del limite
del carbéno en 0.28 Kev, pero transmite alrededor de 50 % abajo del carbdn.

B.3 Resolucién de energia.

Esta se encuentra descrita por la relacién empirica a la maxima apertura angular
media. Sobre Ja seccién transversal del contador, considerandolo como un contador

proporcional simple
AR £ \-os
T = 013(553) (5.1}

B.4 ;Qué es el Background?

La induccién de particulas del fondo medio-interestelar en el PSPC, se espera que sea
bajo debido a la muy eficiente re-ejeccién arriba de 99.5% sobre la tierra.

En Srbita produce una taza de & 2.5X1075 Cts s~? minarc™2.

Primero:

La sensibilidad de deteccién de una fuente puntual depende de las propiedades
del telescopio y del fondo contra el cudl deba competir. Para el Rosat existen cuatro
fuentes de fondo relevantes:

i)} El fondo instrumental (dark currents).
ii) El fondo del ambiente espacial (carga de particulas).
iii) Dispercién de radiacién solar y fondo de radiacién X difusa.

Lo importante es que el espectro de las particulas cuyo fondo es relativamente planoc
con una pequeiia cola de pulse alto.
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Para fuentes lejanas de rayos — X, las proporciones (tasas) de conteo van de 4.2 a
2.1X10-% Cts cn—2 minarc—2 , y depende escencialmente de la resolucién espacial,
que en promedio estd entre 1073 Cts s~?, Mucho de este flujo aparece en la banda C
a energia abajo de 0.28 Kev.

B.5 Tasa de conteo esperado de fotones.

La minima tasa de conteo del PSPC depende de la razén de conteo del fondo y de la
dimensidn efectiva de la fuente 33, el minimo detectable entonces se encuentra como

05 Na?Bectan | Nmin?\ #
My, =t "-5(—————1_2 + = ) [8-2]

donde N, es el umbral de significacidn requerido (sefial-ruido), B..i. es la tasa de
conteo en la celda de deteccidn ; f 1a fraccidn del conteo total de la fuente en la celda
detectora, NV,.in es el niimero de fotones que se requiere para constituir una deteccién
¥ ¢ es el tiempo de integracidn.

Teniendo en mente lo anterior observamos que la funcién de respuesta para un "punto
efectivo™ depende de la energia, y entonces del espectro de la fuente especifica,
también de la posicién en el campo de visién del detector.

Para los cdlculos de sensibilidad de un detector de 23 arc-sec de radio, la fraccién de
todos los fotones de la fuente sobre Ja celda es de == 90% a 5o de nivel de confianza
, asi como un minimo de 10 cts suponiendo valores tipico. Ya que la sensibilidad del
PSPC depende de la energia se establecen dos conjuntos de datos:

a) Sobre la banda total (0.1 - 2.4 KeV).
b) En la banda dura ( 0.4 - 2.4 KeV) 3%,

Razdn de cuentas esperadas

Esta razdn depende sensiblemente del espectro incidente, el cuil se desconoce para
la mayoria de las fuentes. Por lo tanto, en general, la relacién entre el irea efectiva
¥ el espectro incidente es una funcién no trivial, ésta se encuentra graficada en el
manual del funcionamiento del PSPC conocido como el factor de conversién EFC.

33 Fsvo significn que depende del Angule de orientacion.
I Aqui ol cfecto e background os significativament.e reducida.

70



Las grdficas de esta funcién es para las razones o tasas de conteo de una ley de po-
tencia espectral, una linea térmica y de cuerpo negro, ademds como Ja funcién de la
absorcién del medio interestelar puede ser importante se considera la densidad de la
colwmna de Ny;.

Las grificas en general dan los factores de conversién (EFC = energy-to-counts con-
vertion factor). Es decir, el factor por el cual debe multiplicarse el flujo de la fuente
sin absorcién, 3% y de esta manera se obtiene la razén esperada de conteo para la

fuente alineada (on-axis).

B.6 Fraccion pulsada.

Siendo las curvas de luz las unicas herramientas de deteccién de los pulsares, es en
estas donde se encuentran las caracteristicas importantes. En principio presentan de
uno a dos picos de emisién, fases entre estos, dependencia de Ja energia del foton
¥, por supuesto la fraccidn pulsada. Donde esta ultima expresa sdlo un promedio
relativo respecto al nitmero de cuentas realizadas

1Cts — Ctemi,
. o min B.3
o) = g = Pt [5.3]
para observar como es el proceso iniciamos por definir como responde el detector

PSPC del ROSAT.

Respuesta del detector
El miimero de cuentas en los canales de salida del detector O(1), es obtenido de

N(E..) con la matriz de respuesta del detector R; ;. Entonces una cuenta de deteccién
estard definida por

Cts(i) = At 3 R N(E;)SE; [B.4]

En particular el PSPC de ROSAT, dispone de 256 canales de salida, esto hace
que la i corradei = 1, 2, 3,4...256, pero cabe aclarar que los primero 7 canales se han
dispuesto de tal forma que tengan drea efectiva nula. Mientras que el flujo recibido es
distribuido en 729 bandas de fraccién 8L, porlo tanto, la j correde j = 1,2,3,...729,
y At representa el tiempo de observacidn. Como el elemento de matriz R; ; tiene di-
mensiones de crn~2 para cada energia Ej, se llega a que el drea efectiva del detector

33En cantidades de 1071 ergem—2 a—!, para la handa de (0.1 - 2.4 KcV).
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es; A(Ey) = 3, Riy, en tanto que, para cada canal de salida serd; A; = ; Ry

Una manera de hacer mias simple Jos cdlculos es considerar una resolucién perfecta en
= & jA(E;). *¢ Con lo anterior en mente

donde se cumple la condicién J = J y Ry;
reconacemos que la fraccién pulsada es una caracteristica medible pero delicada por

Ja forma en la que se define sobre el rango de los canales de salida.

Algo que es de suma importancia mencionar es que esta depende de la geometria
del sistema, asi como de los efectos antes mencionados de lente 3 temperatura.
Es importante entonces, para el caso de un dipolo magnético el considerar situaciones
que generen uno y dos pulsos ( picos) en las curvas de luz, situaciones se presentan
sélo si Jas condicién de espacio-plano se cumple entre el dngulo (eje de rotacién y
el eje del dipolo magnético)}, ¥ el dngulo { (eje de rotacién y la linea de visién del
observador) de la forma siguiente, a -+ { < 90" asegurando con esto que sdéJo un polo

se observe.

Apoyandonos en la figura(2), notamos que la configuracion de un pulso sencillo es
cuando a = {. E! maximo de la fraccién se encuentra cuando a = ¢ =~ 457, lo que
Jjustifica la dependencia de la orientacién del dipolo como se mencioné al principio.
En tanto, para a == { > 45 la fraccidn es lijeramente menor, apareciendo un segundo
pico o pulso. Pero en ambos caso reconocemos que la fase de los picos en las curvas
son independientes de la energia del fotdn, en el rango de estudio (0.08-2,5)KeV.
Otra caracteristica importante es que a mds baja temperatura efectiva T, resulta una
mayor f, {fraccién pulsada), este hecho se explica de comparar la diferencia entre la
temperatura maxima (Tinas) ¥ la minima (Toin).

Si se considera una muy buena resolucién de un detector para la /), entonces ésta
serd independiente de la absorcién del medio, ya que el factor de correccidn es de la
forma el(=¥»=(E) en donde para el caso especial de PSPC se toma o(E) =~ B~
Bajo estas condiciones nos damos cuenta que las observaciones de un pulsar esta
relativamente limitadas por los instrumentos de observacién, asi como, de propiedades

fisicas intrinsecas.

39Esto sc hace como una primera aproximacién. Marzo 19, 1992. Dany PAGE.
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C tabulaciones de los cuadrupolos aplicados en el
modelo.

Estas componentes cuadrupolares se obtuvierén para tres dngulos caracteristicos de
30, 60, y 90 grados de inclinacién.

90 grados
M = 1.40
= 10.00
R/Rs = 2.42
= 13.06
gsld = 2.42
midximo dangulo de lente : = 132.0 grados
Direccién del observador : ¢ = 90.0 gradoas
Tb = 1.00E+08
B, 6, = 1.000E+12 90. O.
Niimero de modelo = 1201
Qnorms Qm..., Qrar = 1.000E+12, 1.000E+10 , 5.000E+12
Maiximo campo de fuerza = 1.47E+12 Gauss
minimo campo de fuerza = 8.35E+11 Gauss
maxima T, (local)=9.7738E+05
minima 7. (local)=9.6766E+05
Tonaz/Tmin = 1.01000
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T or | ez 1 oi [ o1 T 751
Tmax/Tmin = 1.16 - 1.17
G1 1.240E+10 2.280E+10 J] 1.670E+10 | 1.600E+11 [[-2.080E+10 [ 1.165 |
Tmax/Tmin = 1.12 - 1.13
G2 -1.150E+11 3.950E+10 J] -1.090E+10 | 1.850E+11 [[(1.160E+10 [1.1357]
G3 -1.230E+10 2.980E+10 |[ -3.170E+10 | -1.540E+11 || 5.610E+10 } 1.120
Tmax/Tmin = 1.11 - 1.12
G4 -1.230E+10 2.980E+10 || -3.1v0E+10] -1.540E+11 ]| 5.610E+10 [ 1.120
Tmax/Tmin = 1.09 - 1.10
G5 -1.100E+10 -1.540E+10 || 4.330E+10 | 2.660E+11 § -1.970E+10 | 1.093
G6 7.710E+10 -1.40012+10 || 8.250E+10 | 9.880E+10 1.120E4+10 | 1.094
G7 -1.350E+11 1.120E+10 || -8.620E+10 | 9.780E+10 1.670E-+10 | 1.092
Tmax/Tmin = 1.08 - 1.09
G8 3.560E+11 ~9.090E+10 || -1.950E+10 | 5.710+10 ]| 3.560E+11 | 1.081 ]|
Tmax/Tmin = 1.07 - 1.08
G9 4.050E+10 1.250E-10 || -8.050E+10 | -3.100E+11 [ -9.090E+10 | 1.071
G10 1.360E+11 2.090E+10 1.530E+10 | 1.720E+11 2.140E+11 | 1.078
G111 3.050E+10 1.8S0E+10 || -2.880E+10 ] 3.570=+11 || -1.540E+10 | 1.075
G12 -3.340E+11 1.C30E=+11 || -6.84012+10 | 1.520E+11 1.440E+11 | 1.070
G13 -9.600E+11 1.350E+4-10 1.250E+11 | 5.050E+10 || -6.760E+10 | 1.074
G14 5.890E+10 -7.500E+10 {l 7.900E+10 | -2.660E+11 jl -1.450E+11 ] 1.073
G15 6.640E+11 1.770E+11 1.390E+11 1.290E+10 || -4.640E+10 | 1.075
Tmax/Tmin = 1.06 - 1.07
16 -5.110E+11 2.200E+10 || -1.770E+11 | -1.550E+11 || 1.580E+11 [ 1.060
G17 9.380E+10 2.9G0E+10 5.860E+10 | -9.930E+10 || 4.340E+10 | 1.062
G18 7.710E+11 2.800E+11 J| -2.360E+11 | 1.640E+10 |[ -3.590E+10 [ 1.063
G19 -1.250E+11 2.74012+10 6.060E+10 | -2.020E+11 || -2.560E+11 | 1.061
G20 1.710E+11 4.220E+10 || -1.210E+11 [ -1.650E+11 {{ -1.080E+11 [ 1.067
G21 -6.480E+10 -3.380E+11 [ -1.370E+11 | -1.670E+10 }| -3.580E+11 | 1.061
G22 -3.340E+11 1.080E+11 {| -6.840E+10 | 1.520E+11 1.440E+11 | 1.070
G23 1.870E+11 -1.160E+10 |] 2.570E+10 | -5.810E+10 § -7.730E+10 | 1.066
G24 1.850E+11 4.410E+11 1.370E+10 | 8.200E-+10 || -2.810E+11 | 1.063
G 25 -2.860E+11 4.390E+10 1.630E+10 | 1.570E4-11 || -2.350E+10 | 1.063
G26 -2.280E+11 5.290E+11 1.280E+10 | 4.900E+10 2.320E+11 | 1.064

Table 7: Cuadrupolos posibles a 90” de inclinacién.
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[#2) Q1 I Q2 1 Q3 I [#2] [ /2]
Tmax/Tmin = 1.07 - 1.08
D1 2.G90E+10 -5.240E+10 ][ -1.960E+11 [ 1.960E+11 [ 1.130E+10 | 1.073 ||
Tmax/Tmin = 1.06 - 1.07
D2 -G6.58CE+11 1.000E+-10 || -3.160E+10 | 5.110E+10 | -3.790E+10 [ 1.063
D3 9.380E+4-10 2.960E+10 5.8G0E+10_| -9.930E+10 4.340E+10 | 1.061
D4 3.560E+11 -9.090E+10 || -1.9S0E+10 | 5.710E+10 3.560E+4-11 | 1.065
D5 7.710E+10 -1.400E+10 8.250E+4-10 9.880E+10 1.120E+10 | 1.069
D6 1.850E-+11 4.4410E+11 1.370E+10 8.20012+10 | -2.810E+11 | 1.060
D7 -8.650E+11 -1.660E+10 1.390E+11 | -6.100E+10 { -1.370E411 | 1.062
D8 6.G40E+11 1.770E+11 1.390E+11 1.290E+10 ~-3.640E+10 | 1.066
D9 1.240E+10 2.280E+10 1.670E+10 | 1.600E+11 I -2.080E+10 [ 1.060
D10 -1.350E+-11 1.120E+10 {{ -8.620E~+10 | 8.780E-+10 1.670E-+10 | 1.061
D11 -2.280E+11 5.290E+11 1.280E+10 | 4.900E+410 || 2.320E+11 | 1.064

Table 8: Cuadrupolos peosibles a 60” de inclinacidn.

G0 grados
M = 1.40
R = 10.00
R/Rs = 2.42
- o = 13.06
gsld = 2.42
Maximo dngulo de lente : = 132.0 grados .

Direccién del observador : ¢ = 60.0 grados .
Tb = 1.00E+08
Bo , , ¢ = 1.000E+12, 60. , 0.
Number of models = 1201

Qunorm » @min + @mer = 1.000E+4-12, 1.000E+10, 5.000E+12

Miximo campo = 1.47E+12 Gauss
Minimo campo = 8.35E+4-11 Gauss
Maximo Te (local)=9.7738E+05
Minimo Te (local)=9.6767E+405
Tonar/Tonin =1.0100
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30 grados
M = 1.40

R = 10.00
R/Rs = 2.42
= 13.06
gsld = 2.42
Miximo dngulo de lente : = 132.0 grados
Direccién del observador : { = 30.0 grados
Tb = 1.00E+08
Bo, 8, ¢ = 1.000E+12, 30. , 0.
Niimero de modelo = 1201
Qrorm s @min » @mas = 1.000E+12 , 1.000E+10 , 5.000E+12
Maximo campo = 1.47E+12 Gauss
Minimo campo = 8.35E+11 Gauss
Maxima Te (local)=9.7739E+05
Minima Te (local)=9.7101E+-05
Tmaz/Tinin=1.0066
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T Q1 [ @z 1 @3 ] @i [ 75 ]
Tmax/Tmin = 1.04 - 1.05

C1 3.490E+11 -3.130I2+10 2.38CE+11 2.000E+-10 2.240E+10 | 1.048
C2 -4.350E-+11 -2.230E+-10 3.070E+10 2.320E+10 -2.880E+10 | 1.042

C3 3.950E4-11 -4.170E4-10 1.390E+10 1.550E+10 5.440E+-10 | 1.042
C4 -1.180E-+11 1.470E-+11 -1.740E+10 | -1.380E+10 || -1.550E~+10 ] 1.045

Tmax/Tmin = 1.03 - 1.01

C5-6.580E+11 1.000E+4-10 -3.160E+10 | 5.110E+10 -3.790E+10 | 1.038

C6 1.190B+12 3.430E+10 3.420E+11 | -1.740E+10 3.830E~+11 ] 1.030

C7 9.920E+11 1.360I5+10 2.180E411 -1.060E+11 1.860E+11 1.038
CS8 -4.370E+11 G6.090E-+10 1.020E+410 | -1.4410E+11 || -1.300E+10 | 1.031
C9 -1.590E+10 -1.110E+11 || -8.920E+10 | 5.700E-+10 1.720E+11 1.036
C10 1.850E+-11 4.440E+4-11 1.370E+10 8.200E+10 -2.810E+11 | 1.030
C11 5.160E+-11 4.850E+10 5.790E+10 | -1.530E+-10 8.820E+10 | 1.038
C12 -1.620E+11 3.690E+11 2.490E+10 | -7.580E+10 2.930E-+10 | 1.032
C13 6.640E+11 1.770E+11 1.390E+11 1.290E-+10 ~-4.640E+10 | 1.030
Cl4 -2.950E-+11 3.520E+11 5.180E+10 { -3.060E+10 |} -1.850E+10 { 1.034
C15 2.690E+10 -5.240E+10 {{ -1.9G0E+11 1.960E+11 1.130E+10 | 1.030
C16 -1.750E+11 -1.800E+11 {| -1.560E+10 | 2.000E+10 -4.580E+10 | 1.035
C17 -1.350E+11 1.120E+10 -8.620E+10 | 9.780E+10 1.G70E+10 | 1.031
C18 7.380E2+11 -2.380E+10 5.380E+11 2.270E+10 3.110E+11 1.033

Table 9: Cuadrupolos posibles a 30° de inclinacidn.
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D Matemaidticas

D.1 Solucién general del campo eléctrico del modelo C+D.

Ahora para el campo eléctrico de la ecuacién (3.4., §3) con i = 0 obtenemos

Soo 8
Pt m ] Va(senBE,) 4+ VeEy =0. [D.1]

Aqui se representa el campo eléctrico visto desde el sistema de referencia lejos de la

estrella. 37
TUsando la ecuacidn (3.3.,§3) con i =0con & =1,2,3y { = 1,2, 3, resulta

1 19
:[V¢Eg - GVg(senGE,,)] = ;aB,.
+/9os 8 _18
5" Es) v,r;, ==5; B0 [D.2)
1 gon 8 18
ZVeE, — uu Bo(rBe) = —EB,.
U: do las condiciones de campo n)agnétxco congelado y conductividad infinita en

la cortéza, la solucién de las ecuaciones (b1.2) deberdn satisfacer las condiciones de
frontera para E
E.(a) =1 [(QXr)XB] + dre
c rlr=a
[D.3]

Ey(a) = _% [(n.\'r).\'a]

.
xir=n

donde o es la densidad de carga superficial inducida en la estrella, y B(6,3) es el
campo magnético designado en la superficie.

STLa B = B+ wX B donde la w = (2 JXF



La solucién de las ecuaciones con las condiciones de frontera tiene la forma de
B = vam 3 [+ 0(2) e ref = o] Vim0, )

’ [D.4]

Be= =32 [(2) nrennTx = (2) T AR XX V) + 2012 Vim0, 3)

donde &(r) = ¥ y ni(r) = 2.
Las funciones ¥ y T son soluciones del siguiente sistema

d—‘i(z'dn) — Izl — 2)'n =0

[D.5)
a1 2
ZET -+ DFn =0
teniendo la forma hipergeométrica
n=F{I+1;200+1);z)
[D.6]

= F,14+2;2(1+1); x)
Los coeficientes efl,, ¥ efl,, son encontrados al sustituir las condiciones de frontera

, expresandose como

_ 1 Qa (+2) ’ (1P —m? 77— 2
efm = —Pim(a)+— (.ﬂ+1(a)bl+z.m(,+ DN FDET Ji—1(a)br—1.m B DEIFD

[D.7)

ademds cumple que el = 0, ahora bien sila carga de la estrella es nula entonces resulta
Donde reconocemos que en todas Jas ecuaciones anteriores, &;,,,

que ef,, = —imZ2p,,,.
es el potencial escalar en la expresién para F dada por la ecuacién diferencial.

WIES P, (.8

(

con el siguiente conjunto de eqmvalencnas,
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__QGJ a +2

Qom = 73— = (Pro1m2’ + gra1.mz’*?)
2 —m2
Fretm = = b1 (2011 ~ (I = V)g1-1)

@=NDEI+1)

2 2 2
Q1 = (I + 2)\l Z%:_iﬁr—s)b"""‘ (i—) (2f141 + g141)
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E Desarrollos de algiinas ecuaciones importantes.
Solucién de la ién {2.30).

Consideremos una caja cilindrica de altura h y drea A, de tal forma que

V-BE=4np—~ E=4nxpAh
ademds sabemos que

1 _
p= _mﬁ- B
con lo cual llegamos a

E = Arph = gﬁf—"l

finalmente

d=EXh= (3%:) h?

Ecuacién [2.28].

Comencemos con (2.4) estableciendo

SXB = 55’-5’
cuando se llega al cilindro de luz,

By -27nRy = A4AnJ

pamm(

lo que implica al despejar j y sustituyendo el vilor By que,

=5 (8) - (B

con IRy = ¢/, por lo tanto
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con lo anterior y considerando que j = eNp,, concluimos en

S 1 Q2B,R°
Nr=3"c

La ecuacién (2.26) se deduce de calcular las ecuaciones de las lineas de campo
eléctrico, dado que la componente paralela es igual a la del magnético.

Establecemos entonces que el potencial para un dipolo eléctrico en coordenadas
esféricas es de la forma
& = ( P N\ cosb

Ar,/ 2
calculando el gradiente de & encontramos

£ (- 52) + o(-288) o~

a0 " Tsené a¢
resultando P2 0 P 0
2cos Py sen
= —VP = — ) —— —_
E ® T(Ar.',,) 3 + 0(41.-,.) 3
donde uno puede dibujar las lineas de fuerza a partir de E, con Es, con lo cual se
obtiene d
-
dBg = ——
rdBe =

llegando a
dr _ 2cos0d0 _ o d(sengd)

r senf senf
que al integrar y seleccionando de manera adecuada la constante Kui, tenemos

in(r) = 2n(senl) + In( Ku;p)
reduciendo y sustituyendo R; = r concluimos
n(r) = ln(Kd,-,,senzo)

Ry = Kaipsen0

resultando ser la linea de campo, con 1o cual se obtiene (2.26).
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