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Capítulo 1

Introducción

Desde que salieron a la luz los reportes de la detección de dos chubascos de
rayos cósmicos de energía en exceso de 1020 eV (Bird et al. 1993; Hayashida
et al. 1994), el origen y la naturaleza de tales eventos han sido objeto de
un gran interés y de discusiones intensas. La manera más conservadora de
explicar los datos observacionales es invocar modelos puramente astrofísicos.
Se ha preferido el tipo de fuentes donde hay un ambiente propicio para la
aceleración estoscást ica de las partículas. Sin embargo, ha resultado difícil
(HiIlas 1984) extender nuestro entendimiento de la aceleración de partículas
a tan altas energías denominadas Rayos Cósmicos de Ultra Alta Energía o
UHECR's (por sus siglas en inglés). Aunado a esto, la propagación de dichas
partículas a través de la radiación de fondo y de otros posibles campos de
radia ción universales restringen la distancia de sus posibles fuentes a no más
allá de varias decenas de Mpc. Las pérdidas de energía en la propagación
a grandes distancias se deben principa lmente a la expansión del universo,
a la producción de pares electrón-positrón, y a la producción de piones.
Esta última domina a partir de los rv 4 X 1019 eV, y es la responsable del
corte conocido como el corte Greisen-Zatsepin-Kuzmin (GZK; Greisen 1966;
Zatsepin et al. 1966).

Todos los modelos astrosfísicos poseen tres rasgos fundamentales : acel
eración a ultra altas energías, expulsión de las partículas de la fuente y
propagación en el espacio extragaláctico. Se han sugerido radio galaxias como
las posibles fuentes (Rachen et al. 1993), también la aceleración en galaxi
as normales y objetos compactos tal es como estrellas de neutrones (B1asi et
al. 2000), y magnetares (Arons 2003). Ha habido no obstante otro tipo de
modelos que incluyen ideas poco convencionales y que pertencen mas bien
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al campo de la física teórica alta mente especulativa. Una de estas ideas es la
que relaciona a los UIlECRs con los defectos topol ógicos (Bhauacharjee el
al. 1997).

También se ha propuesto que los esta llidos de rayos gamma son los sitios
donde estas partículas son aceleradas (Vietri 1995; Waxman 1995), aunque
el mecanismo de aceleración en este tipo de modelos ha sido seriamente cues
t ionado además de que no se dan las características del obejt.o central que
debe proveer la energía para que dicho estallido ocurra . Por lo que vale la
pena reanalizar la posibilidad de que los esta llidos de rayos gamma sean las
fuentes donde los rayos cósmicos sean acelerados integrando ahora las ideas
que hoy en día lucen más sólidas. El hecho de que los datos observacionales
no sean concluyentes a la fecha nos da , a los teóricos, una gran libertad de
trabajar distintas explicaciones al fenómeno de los UHECRs.

En este trabajo se desarrolla un modelo para UHECRs basado en la posi
bilidad que estrellas extrañas, objetos compactos formados exclusivamente de
materia de quarks , sean las fuentes de origen de estos eventos tan energéticos.
Este modelo, como probaremos en el transcurso de este trabajo, posee todas
las características requeridas para los modelos astrofíscos hoy en día consi
derados, por lo que resultará apremiante el abrir la posibilidad de que otro
tipo de objetos astrofísicos más allá de los actualmente considerados sean los
responsables de tales chubascos tan energéticos. El trabaj o esta distribuido
de la siguiente manera: en el capít ulo 2 hacemos una breve descripción del
flujo de UHECRs observado en la Tierra, en el capítulo 3 describimos los
diferentes modelos existentes dejando para el capítulo 4 aquellos basados en
esta llidos de rayos gamma. En el capít ulo 5 describimos el modelo de objeto
central de esta llidos de rayos gamma el cual necesitaremos en el capít ulo 6
donde describimos a detalle el modelo que proponemos. Las conclusiones son
dadas en el capítulo 7.



Capítulo 2

Rayos cósmicos de la más alta
,

enerqui

2.1. El espectro

El corte GZK, como su nombre lo indica, debería aparecer como un corte
en el espectro de energía (Figura 2.1). Sin embargo, el corte GZK no es visto
en los datos observacionales (Nagano y Watson 2000). Como se observa de la
Figura el espectro de energía de los rayos cósmicos tiene una forma E-n con
pequeñas desviaciones. En la Figura 2.1 se observa que el flujo, visto como
un espectro diferencial donde se multiplica el flujo por la energía al cubo de
manera que se observen las diferencias de manera clara, esta bien esta blecido
entre los 108 y los 1020 eV (Axford 1994; Bird et al. 1994 y referencias ahí).
Existe claramente una rodilla alrededor de los 1015 eV, en la cual el espectro
cambia de N(E) rv E- 2•7 a N( E ) rv E-3.14, y un tobillo centrado sobre Jos
10\8,5 eV a par tir del cual N(E) rv E- 2•7 de nueva cuenta . La figura 2.3
muestra los datos registrados para cada uno de los experimentos terrestres
y su discrepancia con lo medido por el grupo AGASA, el cual es el único
grupo experimental que no ha registrado el corte GZI<. Se acepta amplia
mente que los rayos cósmicos de energía hasta la rodilla son originados en
choques asociados a remanentes de supern ova en la Vía Lactea , sin embargo,
los choques de supernovas t ienen serias dificultades en producir partículas
de mayor energía. Es aquí donde cobra sentido el considerar mecanismos al
ternos para la aceleración de partículas. Se cree que los rayos cósmicos con
energías por encima de los 1019 eV tienen un origen extragaláctico (Axford

3
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Figura 2.1: Espect ro de energía observado de los rayos cósmicos para un
amplio intervalo de energía. Se muestra de manera esquemát ica la localización
de los cambios en la pendiente del espectro . [Nagano y Watson 2000.]
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Figura 2.2: Espectro diferencial de energía de los rayos cósmicos para un am
plio intervalo de energía . Los puntos por arriba de los 1018 eV corresponden a
cuatro experimentos: Haverah Park, Yakutsk, Fly 's Eye, y AGASA . [Nagano
y Watson 2000.)
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Figura 2.3: Espectros diferenciales de energía determinados por Haverah
Park , Yakutsk, y Fly's Eye, comparados con aquel determinado por AGASA.
[Nagano y Watson 2000.]
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1994; Bird el al. 1994), aunqu e también pudieran originarse en una región
conocida como el "halo ext.endido de la galaxia" el cual se encuentra a rv 50
Mpc (Viet.ri 1996). La identidad de tales part.ícul as tan energ éticas se ha dis
eut ido periódicamente. Bíenn ann el al. (2004) sugirieron que las partículas
con energía alrededor de los 1018 eV podrían ser neutrones. La posibilidad de
que sean fotones fue discutida y deseartada por Bellido (2002) a partir de los
datos del grupo SUGAR. Como la longitud de atenuación de los protones y
núcleos debajo del corte GZK excede los 1000 Mpc, la distribución de direc
ciones de arribo esperada de éstas par tículas es isotrópica, si es que t ienen un
orígen extragaláctico. Si sus energías exceden el corte GZK, la distancia a la
fuente está limitada a varias decenas de Mpc y entonces debieran esperarse
correlaciones de sus direcciones de arrib o con la estructura galáctica y los
cúmulos de galaxias.

2.2. El corte GZK

Al considerar fuentes extragalácticas debemos decir que el corte GZK es
un rasgo del espectro de energía que depende del modelo considerado, es decir,
el corte GZK para una fuente particular depende de la distancia a la fuente.
Como decíamos en la introducción el corte comienza aproximadamente a los
4 x 1019 eV, y las reacciones principales de los protones, p, con fotones del
fondo,1'2,7K' son tres:

Aunque el umbral para la producción de pares está alrededor de los 1018 eV,
con una trayectoria libre media de rv 1 Mpc, comparado con los 1019,4 eV y
rv 6 Mpc para producción de piones, la pérdida de energía por producción de
pares es de únicamente el 0,1 %, comparado con el 20% para producción de
piones. Siendo la producción de piones el mecanismo de pérdida de energía
dominante en este régimen de energía, debiera considerarsele a fondo cuando
se estudia la propagación de los rayos cósmicos en el medio intergalácti co;
sin embargo, la mayoría de las ocasiones se le ignora, en busca de expresiones
mas fáciles de manejar. Esto se ve reflejado, por ejemplo, cuando se calcula
el ángulo de deflección BE, el cual mide la desviación que sufre un protón en
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su arr ibo a la Tierra respecto de una tr ayectoria en línea recta a la fuente. El
principal ingrediente considerado en el cálculo de OE es el campo magnético.

2.3. Deftección por el cam po magnético in
tergaláctico.

A pesar de que los campos magnéticos extragalácticos son de interés sig
nificativo en el estudio de la cosmología, de la formación galáctica, estelar, y
del dinamo galáctico, únicamente se t iene medido un límite superior, debido
a rotación tipo Faraday en base a señales de radio desde rad io galaxias muy
distant es, y es del orden de rv 10- 9 G (Kronberg 1994). Este límite superior
fue confirmado por el estudio realizado por Barrow et al. (1997) al analizarse
los datos de los patrones de la anisotropía homogénea promediada sobre to
das las posibles orientaciones del cielo respecto al detector del Cosmic Back
ground Explorer, (COBE). El estudio del viaje de los UHECRs a través de
estos campos ha sido llevado a cabo por varios autores: Waxman y Miralda
Esculdé (1996), Lemoine et al. (1997), Sigl et al. (1997), y Medina-Tanco
et al. (1997). El ángulo BE se puede aproximar por BE ::::: ../Nu2

, donde u2

es la variación del ángulo de deflexión para la propagación sobre una región
de tamaño >' con un campo magnético B, y donde N es el número de re
giones. Si se asume un camino aleato rio sobre una distan cia d desde la fuente
al punto de observación, N rv di>., OE puede aproximarse por (Waxman y
Miralda-Escudé 1996)

(2.1)

donde vemos no se considera la producción de piones, es decir, el corte GZK.

2.4. Isotropía de la distribución angular de
los UHECRs

Se ha tratado en múltipl es ocasiones de relacionar los datos observa
cionales con alguno de los objetos astrofísicos más poderosos en el universo.
El grupo experimental de AGASA encontró una anisotropía con una ampli
tud del 4 % alrededor de los 1018 eV (Hayashida et al. 1999a, 1999b), la cual
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Figura 2.4: Dependencia en la energía del parámetro de acrecentamiento en
el plano galáctico !E, el cual se expresa usualmente en términos de la razón
entre la intensidad de eventos observada y registrada; un valor positivo en el
factor significa un acrecentamiento de eventos en el plano galáctico respecto
de lo esperado a partir de una distribución isotrópica. Datos a partir de
Haverah Park, Fly's Eye, y AGASA. [Nagano y Watson 2000.]

es debida a eventos registrados en exceso cerca del centro galáctico y de la
región Cygnus, Figura 2.4, por lo que la anisotropía parece estar correlaciona
da con la estructura galáctica . Los grupos experimentales de Haverah Park y
Yakutsk están a una latitud de 54 - 60 grados y la dirección de la región en
exceso registra da por AGASA no puede ser verificada por estos experimen
tos. Por su parte el experimento Fly's Eye corroboró un exceso en el plano
galáctico en la región de energía debajo de los 3,2 x 1018 eV (Bird el al. 1999).
Una posible explicación de la anisotropía registrada por AGASA puede ser
que sean protones provenientes del brazo galáctico (Lee y Clay 1995; Giller
el al. 1994). Otra posible explicación es asumir que las partículas a esta en
ergía no son protones sino principalmente neutrones (Bierman 2004). Los
neutrones de energía alrededor de los 1018 eV poseen un factor de Lorentz
enorme ('" 109) , Y su longitud de decaimiento es de alrededor de 10 kpc, de
modo que pueden propagarse a través de la galaxia sin ser deflectados por
el campo magnético. Resulta entonces obvia la necesidad de mayor estadísti-
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Figura 2.5: Distribución de las direcciones de arribo en la lati tud galácti
ca (izquierda) y supergaláctica (derecha) de 114 rayos cósmicos a partir de
cinco experimentos (Haverah Pa rk, Volcano Ranch, Yakutsk, Fly's Eye, y
AGASA). Las líneas sólidas son la suma esperada de las distribuciones de
cada experimento a partir de una distribución uniforme. [Nagano y Watson
2000.]

ca en la región de energía rv 1018 eV en el Hemisferio Sur donde el centro
galáct ico puede ser explorad o de manera directa . Para eventos por encima
de los 4 x 1019 eV, el grupo AGASA no observó ningún exceso significativo
en la dirección del plano supergaláctico, el cual puede describirse como una
gigantesca "hoja" que contiene a los Supercúmulos Local, de Coma, de Piscis
Cet us, y a la concentración de Shapley, y que separa a dos grandes "vacíos",
a los Supervacíos Norteño y Sureño. Los datos más recientes apuntan a que
hay cuatro pares y un triplete en 47 eventos con una probabilidad de ocu
rrencia menor al 1%con respecto a una distribución isot rópica. De modo que
la distribución de las direcciones de arr ibo de los UHECRs es principalmente
isotrópica. La figura 2.4 nos muestra las lati tudes de 114 eventos de los cinco
grupos experimentales en coordenadas galácticas y supergalácticas. Las cur
vas sólidas son la suma de las distribuciones esperadas cuando se supone una
distribución de arr ibo uniforme; es claro que al momento una fracción muy
grande de UHECRs están distribuidos uniformemente sobre el cielo obser
vable. Cabe mencionar aquí que no se ha podido relacionar con éxito ni un
sólo evento con algún objeto ast rofísico del cual ya se haya tenido registro de
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su ubicación. Es por esto que se abre la posibilidad a una enorme cantidad de
escenar ios donde estas partículas podrían ser originadas. La discriminación
entre los distintos modelos existentes basada en argumentos físicos sólidos se
volverá crítica conforme se tenga más estadís tica en años venideros cuando
la próxima generación de detectores entre en funcionamiento. En el capítulo
siguiente damos un breve repaso de los modelos más llamativos que hoy día
se disputan el resolver este interesante problema de la astrofísica de altas
energías.
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Capítulo 3

Modelos

3.1. Inicios

Jokipii y Morfil1 (1985, 1987) propusieron un modelo en el cual núcleos
de hierro podían ser acelerados hasta energías de varias veces 1019 eV en los
choques terminales de un viento galáctico. El espectro de energía obtenido
era proporcional a E-2

, comportamiento muy característico de la aceleración
en choques. Se considera además que el espectro cambia a E-3 debido a que
el camino libre medio de dispersión es más grande conforme la energía crece.
Además el límite de aceleración corresponde aproximadamente a la energía
del corte GZK. Un punto importante en esta formulación es que la distribu
ción de direcciones de arribo que se espera es altamente isotrópica. No obs
tante, Berezinsky et al. (1990) hicieron ver que la energía máxima que podía
ser alcanzada bajo estas circunstancias era un orden de magnitud menor, por
lo que al parecer el modelo posee serios problemas al tratar de reproducir
los eventos cercanos al corte GZK. Ha habido repetidos intentos por estable
cer la posibilidad de que las manchas calientes en las radio galaxias sean los
lugares de aceleración de partículas a energías ultra relativistas ~ 1020 eV
(Biermann y Streitmatter 1987; Rachen y Biermann 1993). El tamaño de las
manchas es de unos cuantos kiloparsecs con un campo magnético >- 10- 4 G
(Meisenheimer et al. 1989). Tales manchas son energizadas por los chorros
salientes de los núcleos activos de galaxias, y cada mancha es considerada co
mo un choque enorme donde la aceleración estocástica debido al mecanismo
de Fermi (1949) se lleva a cabo, mecanismo que más adelante describiremos
de manera breve, sección 4.2., y que da el ya mencionado espectro propor-

13
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cional a E- 2 
. La idea de que las radio galaxias SO Il los lugares de aceleraciólI 

de rayos cósmicos es Itna de las ideas más controvertidas de todas; se ha 
cuestionado que campos magnéticos de 10-'1 G son poco probables de exist.ir 
en la región donde la aceleración toma lugar. Más aún , al haber uu utunero 
escaso de estos objetos dentro del radio GZI<, '" 50 Mpc, resulta muy difíci l 
el reproducir tanto la distribución de direcciones de arribo la cual se obser
va uniforme corno el espectro de energía observado. Tal vez el modelo más 
prometedor a favor de las manchas calientes es el propuesto por Berezinsky et 
al. (2002) , en donde se hace ver que si bien este t ipo de posibles fuentes tiene 
serios problemas para alcanzar y rebasar energías de 1020 eV, si es posible la 
aceleración de partículas a un intervalo de energía 1018 

- 8 X 1019 eVo 

3.2. Estrellas de neutrones 

Uno de los modelos clave para desarrollar nuestro trabajo es aquel pro
puesto por Blasi et al. (2000). En este escenario las partículas cargadas, 
núcleos de hierro, pueden ser aceleradas en el viento proveniente de una es
trella de neutrones con un campo magnético intenso. La primera suposición 
es la de considerar que algunas estrellas de neutrones inician su vida rotando 
rápidamente (D '" 3000 rad S- I) y con un campo magnético superficial in
tenso (Bs 2: 1013 G). La componente dipolar del campo más allá del cilíndro 
de luz, R¡c = c/D (ver Apéndice), de acuerdo con la aproximación MHD 
es principalmente azimutal; las líneas de campo poseen un patrón espiral. 
Ya que pueden existir campos eléctricos muy intensos a lo largo de la mag
netósfera (Goldreich y Julian 1969), los iones de hierro en la superficie de 
la estrella pueden ser desprendidos de la misma. El proceso de aceleración 
es puramente magneto-centrífugo, y se considera que la energía magnética 
en el viento es transformada en energía cinética de los núcleos de hierro. La 
energía máxima de las partículas que esten contenidas en el viento cerca del 
cilíndro de luz será 

(3.1 ) 

donde Z26 == Z/26, BI3 == B/1013G, Y D3k == D/1oJs-I . El espectro de 
partículas de cada estrella de neutrones en este modelo es 

(3.2) 
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de modo que el flujo de partículas a la T ierra es
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(3.3)

donde ~ es la eficiencia de la aceleración en el cilíndro de luz, e es la fracción
de pulsares con campos magnéticos intensos y ( == (2/ 100 yr es la razón de
nacimiento de estr ellas de neutrones en nuestra galaxia. A este flujo corres
ponde un espectro proporcional a E- l . Los iones de hierro eyectados con
energías rv 1020 eV alcanzarán la Tierra después de haber sido deflectados
por el campo magnético galáctico y por el halo de la galaxia. El radio de giro
de estas partículas en el campo galáctico de magnitud Bgal es

(3.4)

siendo este valor menor a la distancia típica a una estrella de neutrones,
rv 8 kpc, por lo que los eventos registr ados en la Tierra no apuntarán a la
fuente, y es así que se puede esperar una distribución de direcciones de arribo
isotrópi ca. Sin embargo, como lo hizo ver Arons (2003), el radio de giro para
estos iones excede el halo de sincrotón de la galaxia.e- 1 kpc, lo cual implica
una reducción substancial del flujo estimado por la ecuación 3.3.

3.3. Magnetares

El modelo de Arons (2003) es una variante del modelo anteriormente
descrito de estrellas de neutrones. Aquí se considera que las partículas acel
eradas son protones' y que estos adquieren su energía en el viento producido
por la est rella de neutrones, la cual posee un campo superficial alt ísimo -e 1015

G. Éste tipo de estrellas se conoce como magnetares. Se considera de nueva
cuenta que existe un cierto número de magnetares que inician su vida rotan
do rápidamente (!1 rv 3000 rad 8 - 1) . Esto nos permite considerar que tales
objetos que rotan relativisticamente y que están altamente magnetizados
t ienen, caídas de volta je a través del campo magnético (ver Apéndice), con

1Hay creciente evidencia observacional de que las est rellas de neut rones jóvenes, < 105

años, tienen una superficie compuesta de hidrógeno y no de hierro como se ha considerado
en el modelo de la sección 3.2.
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una magnitud superior a la correspondiente de los eventos más energé ticos
observados,

2 2
A.. . _ ~ _ l/JmtlgO _ 3 1022 1I (_0_) \ 1
~L'1 Cnto - - - Xc2 C 1011 C9,5 1 0~ 8 - 1

(3.5)

donde It es el momento dipol ar magnético. En el trabajo de Blasi el al.
(2000), se consideran las pérdid as de energía cerca de la estrel la debidas a
la acelerac ión sincrotón y a la radiación de curvatura las cuales son muy
import antes, de modo que lo que hace Arons es considerar que la zona de
aceleración está en el viento a distancias grandes compa radas con el cilindro
de luz, Rlc' Cada part ícula gana una energía

E(O) = Q1]<Pviento= Q1]o;: = 3 X 10
21Z1]10 ¡ J.l33 eV (3.6)

donde 1] es la fracción del voltaje en las líneas abiertas del campo magnético
(ver Apéndice) que cada partícula sufre en su camino a lo largo del viento.
El número de protones que cada magnetar inyecta queda determinado por

Ir? I
Ni ~ NGJ(O)(EM(O) = -Z = 4 X 1042~ (3.7)

eu. Z J.l33

donde
OB

NGJ = - (3.8)
21rqc

es la densidad Goldr eich-Juli an (Goldreich y Julian 1969, ver Apéndice) , la
cual representa la densid ad de par t ículas necesarias en el viento del magnetar
tal que la aproximación MHD sea válida , y dond e el tie mpo en el que el
magnetar se desacelera debido a torcas elect romagnét icas es

1 m2 9 12 145 .
(EM = -2-.- = -8""2 2 = 5 ""2 2 minutos (3.9)

EEM H J.l H4J.l33

(3.11)

(3.10)J(> E)

con EEM como la razón electromagnét ica de pérdid a de energía rotacional
(ver Apéndice). Un pun to muy importante del modelo es que logra reproducir
el flujo de part ículas detectado en la Tierra a energías superiores a los 1018,8

eV considerando una taza de nacimiento de Ym = 1O- 4Ym4 yr- lgalaxia-1

4~YmNingT±(Ea)

7 10- 18 ( h 5 ) -2 - 1 - 1
::::: X -Z Ym4 cm s sr

J.l33
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utilizando ng = 0,02ng2 Mpc- 3 como la densidad de galaxias y T ±(Ea ) rv

10 Gyr es el tiempo de residencia de una partícula en el tobillo que fue
inicialmente inyectada con mayor energía, es decir, es el tiempo de vida de
un protón a esa energía.

De manera inusual en losmodelos astrofísicos de UHECRs, en éste modelo
se consideran también las pérdidas de energía por medio de ondas gravita
cionales en adición a las pérdidas electromagnéticas siempre consideradas. El
intento es válido en el sentido de que se consideran tres casos para describir
el espectro de energía de las partículas: en un primer caso únicamente hay
pérdidas de energía electromagnéticas, es decir, la aceleración es enteramente
electromagnética y el espectro va como E-I, en un caso intermedio hay una
presencia moderada de ondas gravitacionales la cual queda determinada al
considerar la elipticidad de la estrella con un valor de e rv 0,01, Ypor último
un tercer caso donde hay una intensa producción de ondas gravitacionales
para un objeto con una elipticidad de f rv 0,1. En éste último caso el espectro
es proporcional a E- 2 y el corte GZK es reproducido dentro de los errores
experimentales. Sin embargo, el caso más interesante tal vez sea el primero
pues se pueden reproducir los datos observados por el grupo de AGASA,
es decir, en el caso donde no hay ondas gravitacionales el corte GZK no es
reproducido. La figura 3.3 muestra estos distintos casos. Al ajustar los datos
se llega a determinar que la razón de nacimiento de estos objetos que nacen
rotando lo suficientemente rápido es del 10% de la taza de nacimiento total
vm ra p = O,lvm •

La energía máxima disponible en el viento se ve disminuida hasta en
un 30% debido a las pérdidas al atravesar el viento la supernova donde
nació el magnetar. Los eventos observados hoy en día cuya energía no su
peran los 1020,5 eV requieren que los UHECRs escapen del viento mientras
no radie, es decir que no haya pérdidas de energía considerables, tal es
cape debe darse a distancias muy largas del objeto, únicamente para valores
n> 3 x loJ(Ew,s/Zr¡liL33)1/2 s:' : tales tazas de rotación ocurren a unos 45
minutos después de la formación del magnetar. Si se consideran magnetares
que nacen rotando rápidament e, necesariamente habrá una deposición de en
ergía rotacional antes de que la cubierta extendida de una supernova tipo II
pueda ser eyectada completamente, por lo que se abre la posibilidad de que
el viento sea disipado por la densa materia alrededor del magnetar en lugar
de estar disponible para la aceleración a largas distancias. A pesar de esto, el
magnetar cuando nace emite íncialmente una energía electromagnética a una
razón de E EM = 2 x lO50n:iL~ erg 8- 1

• Por lo que dentro del tiempo que
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Figura 3.1: Ajuste del flujo de rayos cósmicos utilizando la teoría de Arons.
Las tres curvas teóricas corresponden a distintos valores asumidos para la
elipticidad ecuatorial de las estrellas de neutrones : € = O( no ondas gravita
cíonales); e = 10-2 (emisión moderada de ondas gravitacionales); € = 10- 1

(emisión fuerte de ondas gravitacionales). [Arons 2003.]
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le toma al choque de la supe rnova el coloca¡' la cubierta en movimiento, el
magnetar en el centro llena la cavidad con energía relativista, principa lmente
campos elect romagnét icos. La acumulación de tal energía hará que la cubierta
se quiebre debido a que operarán las inestabilidades de tipo Ray leigh-Taylor.
El cálculo total para la euergía que sale librad a de la cubierta de la supernova
es del 60 - 70 %.

Una vez que el viento escapa de la supernova, los protones deben ser
acelerados y escapar del viento sin sufrir pérdidas de energía considera bles. El
proceso de aceleración de part ículas en los vientos de est rellas de neutrones ha
sido considerado por varios autores desde hace cierto t iempo (Buckley 1997).
No obstante , recientemente el modelo de Contopoulos el al. (1999) introdujo
al parecer la solución a uno de los problemas clásicos de est rellas de neutrones:
el problema a de la nebulosa del cangrejo . Si se denota a a::::: L!f'N4 corno

me ±
la razón entre la energía en forma de campos electromagnét icos y la energía
cinét ica de las partículas, protones y pares e± (ver Apéndice), lo que ocurre
en la nebulosa del cangrejo, la cual es el pulsar mejor est udiado a la fecha, es
que se infiere una a muy alta en la base del viento del pulsar en el cilíndro
de luz, a '" 106 , lo cual contrasta enormemente cuando se le infiere en el
choque de reversa generado por la desaceleración del viento al interactuar
con el medio interestelar (ISM por sus siglas en inglés). El valor inferido en
este punto es de a '" 10- 3 . El hecho de tan ab rupto cambio es explicado al
considerar que desde la base del viento la energía electromagnética es cedida
a la energía cinét ica de las par tículas en el viento del pulsar, de modo que las
partículas ganan energía linealmente mientras el viento se aleja del pulsar.
La forma en que los campos evolucionan más allá del cilíndro de luz queda
determinada (Michel 1973) cuando se aproxima la geomet ría del viento de
un rot ador alineado por la geomet ría de un monopolo,

B
MsinB

4> = =f---n;
Ee = B4>

Be = E; = B4> = O

(3.12)

(3.13)

(3.14)

(3.15)

donde M es la magnitud del momento del rnonopolo. Como los campos cam
bian de dirección a t ravés del ecuador del rotador (8 = 1f/2) se asegura la
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existencia de una hoja ecuatorial de corriente donde los protones puedan cir
cular. En el caso MHD del viento, el cual corresponde a la ap roximación más
simple, la taza de pérdida de masa i l , la densidad de energía magnética Dm ,

y la corriente en el viento deben conservarse, pero tomando en cuenta estas
supociones el enigma de la (J no puede ser resuelto, es entonces que Con
topoul os et al. consideraron a la aceleración como un mecanismo geométrico.
El factor de Lorentz en el viento es

lW == (¡le + 1~)1 /2 == {l +lle+ (;J2sin20 f /2 (3.16)

donde lle es el factor de Lorentz en el cilindro de luz y lE es el factor de
Lorentz debido a la energía electromagnética en el viento. Con la condición
geométrica r sin () » lle el viento funciona como un acelerador lineal; a dis
tancias largas las partículas se desvían poco de las líneas de campo magnético
por lo que las pérdidas de energía son mínimas. Sin embargo, independiente
mente de la geometría considerada , la aceleración en el viento descrita arriba
posee un serio problema y es que a pesar de que el viento se expande rel
ativisticamente la velocidad de las líneas de campo se va desacelerando. El
gradiente de aceleración en el viento no es tan fuerte como para acelerar las
partículas a muy altas energías. La respuesta esta en la aproximación MHD
que se ha hecho del viento, es decir, del campo en el viento. La aproximación
MHD (ver Apéndice) consiste en suponer que la densidad de carga en el plas
ma es suficientemente alta como para poder cancelar el campo eléctrico en
su sistema en reposo, por lo que B > E, y además se puede considerar que
las partículas permanecen pegadas a las líneas de campo si se desprecian las
fuerzas de inercia. Considerando que la part ículas del plasma se producen
en la magnetosfera, su número total queda determinado en el cilindro de luz
donde alcanza una densidad N(Rle). A grand es distancias del magnetar, la
densidad de part ículas en el plasma decrecerá entonces como

N (r) == N(R¡e) (;e) 2 (3.17)

Esta densidad se puede comparar a la densidad Goldreich-Julian, Ec. 3.8,
escribiéndola como

(3.18)

donde el factor de proporcionalidad>' se conoce como "multiplicidad". Note
que NCJ(R) IX B(R) Y decrece conforme >- B "" r - 1

, de modo que se llega
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a un punto donde la densidad de carga en el plasma P decae por debajo
de la densidad de carga (PCJ ) necesaria para que la aproximación MHD sea
aplicable,

(3.19)

de modo que el campo magnético en el viento comienza a disiparse a es
ta distan cia Rdis(Coroniti 1990; Lyutikov 2002). El flujo de Poynting en tal
situación será inestable y como resultado emitirá ondas electromagnéticas
(Bellan 1999, 2001) las cuales se propagarán a través del viento. Es en este
radio de disipación Rms, donde el gradiente de aceleración es mucho más
fuerte que el gradiente considerado por Contopoulos et al.. En cuanto al valor
de la multiplicidad en pares e±, A, la teoría de creación de pares en estre
llas de neutrones ultramagnetizadas no esta bien establecida (ver Apéndice).
Un cálculo tradicional del parámetro A hecho por Ruderman y Sutherland
(1975) que toma en cuenta las pérdidas de energía de los electrones debido
a la aceleración de curvatura da un valor A rv 104 (JL33) 1/4 . Sin embargo,
existen estimaciones donde A rv 10 - 100, debido a la inclusión de efectos
de electrodinámica cuántica (Baring y Harding 2001), por lo que esta dis
cusión sobre el posible valor de la multiplicidad es un tema abierto . Las
ondas electromagnéticas así generadas poseen una amplitud enorme descrita
por el valor del parámetro adimensional a = qóB/mcD. ~ 1. Más adelante
veremos este tipo de aceleración con más detalle ya que es un punto muy
importante en nuestro trabajo. Arons explica éste mecanismo diciendo que
conforme la partícula de prueba se mueve una distancia !:1r junto con las
ondas electromagnéticas, el trabajo hecho sobre ella es

Wpond fpond!:1r

(rncl1a)!:1r

qBróB !:1r
B r

ór
~ q1]4>mag, 1] = 

r

(3.20)

(3.21)

donde fpond es la fuerza inducida por el campo magnético en el plasma y
donde se ha supuesto que óB/B 2:: 1 en la zona ecuatorial del magnetar.
1] = 0,1 parece ser un valor adecuado para este escenario, es decir, como
se había dicho anteriormente el 10% del potencial disponible es aplicado
a los iones. Acto seguido los iones deben escapar sin pérdidas de energía
significativas. Se considera que mas allá del radio de disipación el momento
monopolar del campo magnético se equipara a aquel del rotador alineado, el
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cual corresponde a la geometría mas carmín, es decir, M == u] Rlc -> Mil ==
Ji cosi/ Rlc' La velocidad alcanzada con este mecanismo será mucho mayor a la
velocidad del viento, y es que los iones serán inyectados en UII sector angular
-i < .5 < i respecto del ecuador; al resolverse la ecuación de movimiento de
un protón en los campos cruzados E y B del viento se encuentra que el radio
de curvatura para el protón es

pc=2rLf'2 = (21n~)r,
w COS1

(3.22)

tomando en cuenta el radio de Larmor r L = mic2f'/ qB = r¡r y que a f'w ~

r / R1e » 1 lo cual ocurre a distancias mayores a Rdiss , Pe » r. Por lo que
tanto las pérdidas de energía a causa de la aceleración tipo sincrotón (la cual
toma importancia a una escala r- 3,6 s) y a causa de la expansión adiabática
( para P» r los iones ya no están acoplados al campo) son despreciables. La
energía máxima alcanzable en este modelo se puede ver limitada a no mas
de 1022 eV debido a foto-producción de piones.

3.4. Agujeros negros

Por supuesto que se ha considerado la posibilidad de que los UHECRs
esten relacionados con agujeros negros, aunque el único trabajo completo al
respecto ha sido introducido por Boldt y Gosh (1999) en donde se consideran
agujeros negros supermasivos asociados con remanentes de cuasares inactivos.
La aceleración se llevaría a cabo gracias a la fuerza electromotriz inducida
por la rotación de las líneas de campo magnético alrededor del horizonte de
estos objetos. Basados en el catálogo más reciente de objetos compactos, se
muestra que la gran mayoría de los agujeros supermasivos dentro del corte
GZK tienen las condiciones necesarias para producir UHECRs y más aún
que podría haber diez veces mas agujeros negros supermasivos que los ac
tualmente registrados, por lo que podría haber unas cien fuentes de este tipo
distribuidas isotrópicamente. Por último se considera que las pérdidas de en
ergía debidas a las colisiones con los fotones asociados al disco de acreción
del sistema con los protones acelerados serían mínimas ya que la luminosidad
de estos objetos es muy baja , siendo ésta la razón por la cual se consideran
remanentes de cuasares inactivos.
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3.5. Galaxias interactuantes

La posibilidad de que un sistema de galaxias colisionando pueda acelerar
partículas cargadas, principalmente hierro, en los choques frontales creados
en tal situación ha recibido cierta ate nción (Cersansky 1992; Cesarsky y
Ptuskin 1993). Durante cuatro años se intentó relacionar las direcciones de
algunos UHECRs con este tipo de sistemas (AI-Dargazelli et al. 1997; Takeda
et al. 1999; Uchinori et al. 2000). Sin embargo, al hacer un análisis extenso
de las condiciones en el choque frontal en este tipo de sistemas, Jones (1998)
concluyó que la energía máxima alcanzable era de 1017 eVo

Otra propuesta interesante ha sido la de estudiar los choques debidos
a la materia que se precipita hacia el centro de masa de los cúmulos de
galaxia (Kang, Rachen y Biermann 1997). Lo impactante en este modelo
es que el tamaño del choque puede ser tan grande como 1 Mpc, con un
campo magnético aproximado de I¡.¡.G, condiciones suficientes para producir
partículas de hasta 6 x 1019 eV, considerando protones. El problema es que
no se ha observado ninguna anisotropía en dirección de alguna de estas su
perestructuras galácticas, así que como la mayoría de los modelos existentes
éste tendrá que esperar por mas estadística. Inclusive el propio Biermann
(Sigl, Lemoine y Biermann 1999; Lemoine, Sigl, y Biermann 1999) simuló las
trayectorias que seguirían los protones de tan alta energía si éstos atavesaran
el espacio del super cúmulo local, cuya magnitud de campo "-J I¡.¡.G puede
hacer que los rayos cósmicos sean deflectados de modo que con una distribu
ción de fuentes proporcional a la densidad de materia en el super cúmulo
local se reproduciría el espectro y la isotropía observados. La más reciente
simulación al respecto ( Sigl, Miniati y Ensslin 2003) confirma el argumen
to anterior pero además se deja ver que si no hay una acumulación de las
fuentes de UHECRs en el super cúmulo local entonces no hay manera de
explicar la extensión de los datos obsevados más allá del corte GZK. Estas
simulaciones concuerdan de manera marginal con los datos de AGASA si es
que el campo extragaláctico tiene una magnitud "-J I¡.¡.G, Y concuerdan aún
menos con las simulaciones llevadas a cabo por Yoshiguchi et al. (2003) si
el campo considerado tiene una magnitud de 1 nG, suposición acepatada
ampliamente. Yoshiguchi et al. calculan que las direcciones de arribo de los
UHECRs por encima de los 1019 eV que entran a la galaxia son modificadas
por el campo magnético de la galaxia en aproximadamente 10 grados, lo cual
hace necesario el considerar el campo magnético de la galaxia en cualquier
simulación de este tipo . Resulta interesante saber que sólo se ha considerado
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la componente regular del campo magn ético galáct ico, dejándose a un lado la
componente turbulenta del campo galáctico la cual de hecho podría dominar
sobre la componente regular.

Para todos estos modelos considerados en donde las fuentes es t.an situ
adas en nuestra galaxia y/o galaxias cercanas se debe decir que el número
de galaxias dentro del radio GZK, '" 50 Mpc, es mayor al número esperado
a partir de una distribu ción uniforme de galaxias por lo que el espectr o de
energía puede extenderse más allá del corte GZK, es decir, el espectro de
energía observado es compat ible con una dist ribución de fuentes de UHE
CRs que sigue la distribución de la mat eria luminosa en el universo cercano,
aunque el t ipo de fuentes no haya sido especificado (Medina Tanco 1999).
Sin embargo, como decíamos anteriormente , la distribución de direcciones de
arribo observada arrib a de los 4 x 1019 eV no presenta ningún exceso consi
derable, es decir, la distribución de UHECRs no concuerda con la distribución
de la materia luminosa en el universo cercano. Es este el principal problema
de los modelos astrofísicos que hemos venido revisando, y es entonces donde
modelos que consideran física exótica entran muy bien a cuenta .

3.6. Modelos exóticos

Una idea muy interesante que trae a cuenta física de neutrinos de alta
energía (arca en pleno desarrollo) es aquella propuesta por varios autores
(Weiler 1984; Yoshida, Sigl y Lee 1998; Blanco-Pillado et al. 2000) en donde
se hace ver la posibilidad de que bosones ZOinteractú en con neutrin os de
fondo de rnasa >- 1 eV que se localicen en el halo galáctico extendido de
radio ", 50 Mpc y que tal interacción produzca los UHECRs observados
isotrópi camente en la Tierra. Se sabe que los bosones Z son producidos por
neutrinos de energía de resonancia 4 x 1021(mv/1eV)-1 eV, así que se necesita
de mecanismos que aceleren protones a energías superiores a los 1022 eV para
poder obtener estos neutrinos ; además de que este escenario no predice el
espectro de energía no ajus ta los datos alrededor de los 1018 eV y por último
el mayor problema parece ser que la anisotropía a pequeña escala observada
no se puede reproducir en ninguno de estos modelos.

Este aspecto de la anisotropía a pequeña escala está un poco mejor li
brado si se considera que los UHECRs son el resultado del decaimiento de
partículas reliquia superpesadas. Estas partículas reliquia son las probables
componentes de la materia obscura fría y poseen una masa > 1021 eV con
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una vida mayor a la edad del universo (Berezinsky, Kachelriess, y Vilenkin
1997). El espectro observado por arriba de los 4 x 1019 eV es bien reprod ucido
bajo esta suposición y también la isotr opía observada si se toma en cuenta
una distri bución de estas par tículas en el halo galáctico (Hillas 1998, 1999).
El 10% de los eventos registra dos por arriba de los 4 x 1019 eV podrían
deberse a este escenar io. No sólo se obt ienen UHECRs sino que ta mbién se
predice un flujo de fotones y neutrinos con lo cual en próximos años se podría
descartar o aceptar esta propuesta . Sin embargo, no puede explicarse la exis
tencia de los multipletes observados lo cual es un problema común en este
t ipo de modelos top-down, es decir, modelos de decaimiento de partícu las.
Otro modelo de decaimiento de par tículas muy interesante es el que considera
partículas exóticas: monopolos, cuerdas superconductoras, etc. (Gill y Kibble
1994). Estas partículas serían produ cto del rompimiento de las simetrías en
las transiciones de fase en el universo temprano. Este escenario de producción
de UHECRs es muy controversial pues el espectro esperado podría extender
se hasta la escala de la Teoría de Gran Unifícacíón.e- 1024 eV, además de
que predice que muchos de los eventos por arriba de los 1020 eV serían rayos
gamma, aunque al parecer el flujo no se reproduce con exact it ud.

Estos son los principales modelos que hoy en día se disputan el poder ex
plicar el misterio de los rayos cósmicos de la más alta energía, el advenimiento
de nuevos laboratorios de detección hará mas fácil el poder discernir entre los
distintos modelos a fin de descartar aquellos que no reproduzcan fielmente los
datos observacionales. El detector HiRes el cual es el sucesor del instrumen
to Fly 's Eye, el obervatorio Pierre Auger y el proyecto del Telescope Array
jugarán un papel centra l en la adquisición de nuevos datos.



- ._-~ ---------

26 CAPÍTULO 3. MODELOS 



Capítulo 4

GRBs y UHECRs

4.1. Coincidencias

En el repaso que hicimos acerca de los principales modelos astrofísicos o
bottom-up, no se abordó la posibilidad de que los destellos de rayos gamma
(GRBs por sus siglas en inglés) fueran los sitios donde los UHECRs son
producidos. Discutiremos dicha posibilidad en este capítulo ya que el tr abajo
de tesis que aquí propongo está basado en la suposición de que el objeto
central (centrol engine) de un GRB es la fuente de aceleración de los protones
que se encuentren en las capas exteriores de dicho objeto . Discutiremos todas
las características que un modelo ast rofísico debe tener, ta les como el espectro
predicho, el flujo, el mecanismo de aceleración, las pérdidas de energía, etc.
Los GRBs constituyen una buena opción para ser las fuentes de los UHECRs
por varias razones (Wick et al. 2004):

• El análisis del grupo KASCADE hace ver que las energías de quiebre
(donde el espectro cambia, por ejemplo la rodilla) de los diferentes tipos
de iones de rayos cósmicos son proporcionales a la rigidea' , y también
el hecho de que la masa ató mica media crezca con la energía a t ravés
de la región de la rodilla se puede explicar mediant e una solución de
propagación en donde una fuente galáctica inyecta rayos cósmicos con
una ley de potencias.

I Al producto entre el campo magnético y el radio de la tr ayectoria que en éste describe
una partícula Bp = mv/Z e, se le denomina rigidez magnética de la partícula, donde mv
es su cantidad de movimiento y Ze su carga eléctrica

27
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• La composición de partíc ulas cambia a los 1017
,6 eV, y la posibilidad

de que el corte GZI": afecte el espect ro de UHEC Rs apuntan a que las
fuent es sou metagal áct icos.

• El espect ro de los rayos cósmicos (pa ra todas las composiciones) se
quiebra a los >- 3 X 1015 eV y desde ahí continua sin cambio hasta
el tobillo a los 3 x 1018 eVo Por lo que una fuente que inyecte con
una ley de pot encias que sea modificada por efectos de aceleración y
de tr ansporte parece ser la solución mas simple.

• Un cuarto punto que hace que la relación UHECRs-GRBs sea más plau
sible es considerar la densidad de luminosidad. Si nos concentramos en
aquellos GRBs dentro del radio de GZK , "" 50 Mp c, entonces hablamos
de la densidad de luminosidad de GRBs promediada en el tiempo y el
espacio en las cercanías, z « 1; las estimaciones de Pre-BeppoSAX
basadas en la emisión Xh de GRBs dan para esta densidad de lumi
nosidad

(4.1)

(4.2)

y si consideramos la densidad de luminosidad local ¿CZK requerida para
generar rayos cósmicos más allá de los 1020 eV,

. U n4.1 3 1
(CZK ~ - ~ 6 x lu -U_21ergs Mpc- yr-t..,,,

donde U-21 es la densidad de energía observada para rayos cósmicos
> 1020 eV (U- 21 ~ 0,5 para HiRes y U- 21 ~ 2 para AGASA), y
i..,,, "" 140 Mpe]« es la escala de tiempo de pérd ida de energía por
foto-producción de piones para protones de 1Q:¡,J eV, entonces obser
vamos que ¿CRB,xh > ¿CZK' En un caso donde se haya corregido la
dependencia de energía en el valor de t"(7f obtenemos

por lo que la densidad de luminosidad requerida para generar UHECRs
puede ser proveída por la densidad de luminosidad intrínseca de los
GRBs.

A pesar de que la frecuencia de GRBs es menor a uno por cada 104 años
dentro del radio GZK, el tiempo de arribo está muy disperso , como se muestra
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Figura 4.1: Correlación entre tiempo de arribo y energía. Panel superior
izquierdo: Histograma de arribo tiempo-energía para un retraso temporal
T(l00EeV) = 100 años debido al campo magnético intergaJáctico para una
fuente que emite en un t iempo mucho menor a 100 años; Panel superior
derecho: Espectro de energía para distintas posiciones de la ventana de ob
servación en el histograma (a); Panel inferior: Ejemplo de un cúmulo en el
planotiempo-energía a partir de uno de los cortes, T = 10 años, mostrados
en el panel superior derecho. [Nagano y Watson 2000.]
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en las figuras 4.1 y 4.2, Ycl espectro de energía depende dc la dispe rsión tcm
pora l dentro del intervalo dc observación de un GR G, cl cual es corto ,5 - 10
años (Sigl et al. 1997). Como 110 se espera observar Ull EC Rs inmediata mente
después de un GRB , ent.onces, aú n cuando los UHECRs sean originados en un
estallido de rayos gamma, el t iempo de arrib o de los UI-IECRs y sus energías
podrían no tener una buena correlación. La tasa de detección en la Tierra de
rayos cósmicos de energía ~ 1020 eV es de uno cada cien años por estereora
dián por kilomet ro cuadrado, mientras que la tasa de detección de GRBs es
de uno cada cincuenta años por estereoradián por kilomet ro cuadrado, por lo
que se necesit a de una dispersión de al menos cincuenta años en los tiempos
de arribo de los UHECRs para poder conciliar ambas razones de detección.
Por supuesto, existe la posibilidad de que tales dispersiones temporales se
deban a deflecciones de los protones a través de campos magnéticos de gran
escala. Sigl et al. (1997) analizaron pares y trip letes de rayos cósmicos por
arr iba de los 1019 eVa fin de poder adjudicarlos a alguna fuente astro física
conocida, como las rad iogalaxias, GRBs o defectos topo lógicos. Uno de los
cuatro pares de rayos cósmicos estudiados pod ría haberse originado en un
GRB, ya que de ser éste en realidad un par de eventos , habría una diferencia
en los tiempos de arribo de las dos componentes correspondiente a una dis
persión temporal de varias decenas de años, en acuerdo a lo esperado para
un GRB, siendo la partícula más energética la que llega primero al detector
y la partícula menos energét ica la que se retrasa mucho en su camino debido
a la deflección que sufre por los campos magnéticos que encuentra. El resto
de los pares estudiados no favorece directamente a los GRBs como posibles
fuentes, pero cabe reiterar una vez más que se espera obtener mas datos en
los próximos años y que por el momento estamos hablando de estadística con
números muy bajos (N ~ 4). A continuación se resume los distintos modelos
de GRBs que predicen la producción de UHECRs.

4.2. Modelos de GRBs que predicen UHE
CRs

En los últimos diez años se han propuesto mecanismos de UHECRs cuyo
origen está en los GRBs (Vietri 1995; Waxman 1995; Milgrom y Usov 1995).
Estos mecanismos se basan en el modelo de Rees y Meszaros (1992), el cual
propone que un GRB es generado cuando dos bolas de fuego (fireballs) eyec-
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Figura 4.2: Imagen de contorno en el plano tiempo-energía de una distribu
ción de eventos originados a partir de una fuente explosiva. Las desviaciones
a partir de la correlación media T ~ E- 2 para E 2: 70EeV reflejan la pro
ducción de piones con la radiación cósmica de fondo. [Sigl et al. 1997.]
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tadas por un objeto cent.ral y de diferente factor de Lorentz interactuan entre
sí reproduciendo así la variabilidad observada en las curvas de luz de dichos
objetos. Es decir, la energía cinética relativist.ica es disipada en los choques.
Aunque no da detalles sobre como debe ser el objeto centra l que energiza
las bolas de fuego, lo cual, por cierto, a dado pie a un innumerable tipo de
modelos (ver Zhang y Meszaros 2004) , es el modelo más aceptado por ahora
ya que predice también los afterglows observados en el óptico, en rayos x,
y en el radio (Rees y Meszaros 1994). Los afterglows son generados cuando
el viento del postchoque (más allá del eRB) interacciona con el ISM. En el
caso de un eRB, el objeto central produce un viento compuesto de campos
y partículas (bola de fuego) irregular, el viento varía en una escala de tiempo
ót y su duración total es T . Como la escala de variabilidad 8t corresponde a
la escala de variabilidad observada en la curva de luz de un eRB, entonces se
puede considerar ót rv lseg. De modo que los choques internos toman lugar
a una distan cia R ~ 8tr2 ~ 3 x 1014 cm(ót/ls)(r/100)2 del objeto central.
El factor de Lorentz está basado en el hecho de que una gran cantidad de
energía debe ser producida en una región compacta, E/Mc2 » 1, de modo
que se asegure el movimiento relativista del viento (Paczynski 1986). Distin
tas estimaciones del factor de Lorentz concuerdan en r rv 100. Las curvas
de luz observadas no corresponden a una distribución de energía que se pue
da reproducir considerando una distribución de cuerpo negro; es decir, los
rayos gamma observados no se deben únicamente a la interacción de pares
e±, sino que debe existir una componente bariónica que ensucie el viento
relativista , de modo que el eRB que surge de los choques internos es pro
ducto de la aceleración de los pares é que interaccionan con los bariones y
en donde el campo magnético está en equipartición con la energía cinética de
las partículas . La emisión se debe principalmente a la aceleración tipo sin
crotón y a dispersión inversa de Compton . Los cálculos hechos indican que
una fracción rv 10-5M0 es necesaria para reproducir las curvas de luz, ya
que si está cant idad de masa fuera excedida entonces habría una opacidad
asociada que at raparía la radiación, la cual sería degradada por la expansión
adiabática y termalizada antes de que pudiera escapar (Paczynski 1990). Este
es, de manera muy escueta, el modelo de los choques internos para estalli
dos de rayos gamma. Como veremos mas adelante, existen otras alternativas
para explicar estos eventos tan energét icos. En el modelo de Vietri (1995), la
evolución hidrodinám ica de una bola de fuego muestra que una burbuja que
contenga toda la energía de la bola de fuego y bariones, permanecerá delga
da por mucho tiempo. Para acelerar rayos cósmicos a altisimas energías, se
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considera la onda de choque generada al interact uar la bola de fuego cou el
medio interestelar , y se considera que la onda de choque pueda ser descrita co
mo una perfecta discontinuid ad con sus condiciones de salto (aproximación
MHD). El mecanismo de aceleración considerado es el mecan ismo de Fer
mi (1949) el cual es el mecanismo de aceleración en choques más utilizado.
Aunque no está dentro del propósito de este trabajo el centrarnos en este
proceso de aceleración, a cont inuación daremos una breve introducción. Se
considera antes que nada que si el viento está débilmente magnetizado, las
condiciones de salto implican que la velocidad del choque respecto al medio
downstream se reduce a c/ 3, mientras que el factor de Lorentz del choque re
lativo de la región doumstream , I'r, con respecto al factor de Lorentz respecto
de la región upstream, I' s, satisface f r = I'sl...ti para un choque ultrarela
tivista I', » 1 (Gallant y Achterberg 1999). Más aún se considera que existen
fluctuaciones magnéticas tanto en la región downstream como upstream que
tienden a isotropizar las partículas debido a dispersiones elást icas respecto
al sistema de referencia del viento. De modo que la ganancia de energía de
las partículas al dar un ciclo al pasar de la zona upstream a la downstream y
de regreso a la upstream, o viceversa, en términos de sus energías inicial E;

y final El es

(4.4)

donde la primera y la segunda igualdades aplican a ciclos que comenzaron y
terminaron en los medios upstream y doumstream, respectivamente. fJr es la
velocidad del medio downstream, normalizada a la velocidad de la luz, relativa
al medio upstream, y las cantidades /l-+d y /l'-.u miden el coseno del ángulo
entre la velocidad de la partícula y la normal al choque, cuando la partícula
cruza el choque hacia la región downstream y upstream , repectivamente. Se
usa la convención de que la normal al choque apunta hacia la región upstream,
de modo que /l'-.u > O. Las cantidades primadas y no primadas son, medidas
en los sistemas de referencia doumstream y upstream , respectivamente. La
cinemática requiere que 1 ~ /l '-.u > fJ~ = 1/3 de modo que el factor (1 +
!3r/l'-.u) sea de orden uno. Si /l-+d es más o menos isotrópi cament e distribuido,
tal como sería el caso para una población'de partículas relativistas ya presente
en el medio upstream sin perturbar, el factor (1 - !3rJl-+ d) es también de
orden uno y la ganancia de energía escala como E¡/ E; ~ f;, tal como lo
considera Vietri (1995). Entonces , si t enemos un factor de Lorentz tipico de
I' ~ 100, bastarían unos cuantos ciclos para alcanzar las máximas euergías
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observadas, Sin emba rgo,est e mecanismo de aceleración sería muy eficiente
únicamente para el primer ciclo hacia el medio doumstream, ya que para ciclos
subsecuentes la distri bución en J1-~d para un choque ultr a relativi sta será IIlUY

altamente anisot rópica. Para una partícula ultr arelativi stica con factor de
Lorentz "1 ~ r s , la t ransformación de Lorentz del ángulo de incidencia se
reduce a J1-' ~ (2 - r;82 )/ (2 +r;82) cuando 8 == COS - 1tl « 1. La condición
cinemática J1-'-.u > 1/ 3 es por Jo tanto equivalent e a 8~u < l /rs, la cual
define el cono de pérdidadel choque en la región upstream. Para procesos de
deflección realistas en la región upstream, la partícula no puede ser deflectad a
muy lejos del cono de pérdida sin que antes el choque la alcance, de modo que
se obtiene 8 ->d rv 1/r s también. Todo esto limita enormemente la energía
obtenible de la partícula , ecuacion de arriba,

Eí _ 1+ (3rJ1.'-.u _ 2+ r;8:"'d
Ei - 1 + (3rJ1.'-.d - 2 + r;8:' u

(4.5)

lo cual es de orden uno si 8->d rv 1\rs- Es decir , si la partícula cruza la
normal al choque hacia la región donstream a un ángulo mayor a 1/rs, en
tonces la partícula tendría que viajar con una velocidad mayor a e de manera
que pudiera salir de nueva cuenta por las líneas de campo. Por lo anterior
queda claro que el mecanismo de Fermi , el cual es el principal mecanismo
considerado en los modelos de UHECRs posee serias dificultades de ineficien
cia en la aceleración (Callant y Achterberg 1999). Los modelos de UHECRs
basados en CRBs como el de Vietri no solo se basan en este mecanismo de
Fermi sino que consideran que no hay pérdidas de energía debidas a disper
siones inelásticas y a la radiación. Sin embargo, debido a la estocasticidad
que ocurre en dicho mecanismo (Chen el. al. 2002), la partícula de prue
ba colisiona aleatoriamente con las paredes magn éticas del choque, por lo
que necesariamente habrá una reorientación del vector de momento de la
partícula de prueba en cada encuentro aleatorio por lo que las pérdidas ra
diativas son inminentes. En conclusión, el mecanismo de Fermi al parecer es
exitoso en producir partículas con energía de hasta 101

; eV pero como ahora
sabemos presenta serios problemas par a producir los eventos observados más
energét icos (Callant y Achterberg 1999). Veremos a continuación un modelo
de UHECRs basado en CRBs cuyo mecanismo de aceleración parece ser estar
excento de las pérdidas de energía radiativas.
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4.3. Aceleración de rayos cósmicos en un
plasma excitado

Como decíamos anteriormente, el mecanismo de Fermi es el meca nismo
de aceleración más utilizado en las formulaciones que contemplan el pro
blema de los UHECRs, y, aunque muchos auto res han basado sus modelos
en éste mecanismo, aquí considerarnos una alternativa para la aceleración
de partículas en chorros relativistas . Basados principalmente en la física de
aceleradores de partículas, Chen et al. (2002) consideraron los efectos gener
ados por el paso de una onda relativista a través de un plasma en el viento
eyectado por el objeto central de un GRB , en esta sección descubrimos breve
mente su modelo. Cabe mencionar que si una onda de Alfvén atraviesa un
plasma con una velocidad VA < C, la onda excitar á el plasma a su paso ya
que desplazará electrones (o protones) de su posición original; la distribución
de carga después de éste desplazamiento jalará a un electrón a su posición
original y de esta forma se produce una oscilación. Si la velocidad de la onda
de Alfvén es alta pero no igual a c, los electrones pueden quedar atrapados en
la oscilación pero es probable que salgan fuera de fase por lo que se requiere
que VA rv C para que la aceleración sea prolongada . Es en este caso que la in
teracción onda de alfv én-plasrna entra en un régimen no lineal. Este régimen
queda descrito por el potencial adimensional a = eE / mcw ya mencionado
en el modelo de Arons el cual es un invariante de Lorentz. Este parámetro
adimensional es una medida de la amplitud de la onda electromanética ge
nerada en el plasma (viento) del GRB. La amplitud del campo máxima que
el plasma excitado puede soportar es

E
mecwp

max:::::: a- 
e

(4.6)

donde wp es la fracuencia del plasma. De "modo que los elect rones o protones
viajan con el plasma excitado a una velocidad muy alta, cercana a e, y ganan
energía mientras estén en fase con la excitación del plasma. Para ver esto de
una manera más evidente traslademos la ecuacion de arriba, al sistema de
referencia del flujo de plamas relativisti co, donde debido a la contracción de
Lorentz obtenemos el gradiente de aceleración máximo que experimenta una
partícula montada sobre la excitación dejada sobre el plasma

( )

1/ 2

G
"., 2 47JT enp= E L I'JIGZ :::::: amec - r-

p

(4.7)
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(4.8)

(4.9)

donde f e = e2¡mec
2 es el radio clásico del electrón y np es la densidad de

partículas en el plasma. Este gradient.ede aceleración se aplica a una distancia
a part.ir del objeto central que eyeet.a el plasma la cual se encuent ra lejos del
cilíndro de luz (y de las pérdidas de energía asociados a éste) en el caso que el
objeto central sea una estrella de neutrones, por ejemplo, un magnetar. Chen
et al. consideraron esta distan cia como la distan cia a un objeto central de
un GRS que se encuentra antes del radio de dispersión, R < Rdiss> donde el
campo magnético comienza a disiparse, esta distancia en este modelo ocurre
aproximadamente al radio de la fotósfera, definida como la distancia donde el
viento que inicialmente estaba ópt icamente grueso y que no dejaba escapar
radiación entr a en un régimen ópticamente delgado, antes de que el GRS
tome lugar. La principal pérdida de energía en el entorno donde la aceleración
toma lugar es debida a la colisión de protones ya acelerados con protones de
menor energía en el plasma. Recordemos que la aceleración descrita aquí es
lineal en el sentido de que las partículas viajan en línea recta a lo largo de la
excitación dejada por las ondas de alfvén en el plasma, por lo que las pérdidas
de energía por radiación debida a trayectorias circulares de las partículas o
por expansión adiabática (el gradiente aplicado a las partículas es altisimo
como para que esto ocurra) son despreciables. Si se integra la probabilidad,
O"ppnp( r)¡rp, normalizada a la unidad, de colisión protón acelerado-protón de
fondo desde un radio de referencia Ro hasta un radio de colisión Ro + Rm¡p,
obtenemos que la solución para el radio de trayectoria libre media, Rm¡p, no
existe a menos que se cumpla la condición

O"pp1lpJ Ro > 1
r p

donde 1lpJ es la densidad al punto Ro y O"pp es la sección t ransversal total. De
manera que si queremos que el sistema este libre de colisiones requeriremos

O"pp1lpJ Ro < 1
rp -

Como las ondas de alfvén son estocást icas, podemos considerar que las partícu
las que viajan a lo largo de la excitación encuentran fases que desaceleran
y fases que aceleran a estas partículas por lo que puede adjudicarsele una
función de distribución ¡(E, t) de la energía de las par tículas, E, gobernada
por la ecuación de Chapman-Kolmogorov. Sin embargo, igual que en el caso
de Fermi, en este modelo se considera que las pérdidas de energía son des
preciables por lo que la ecuación de Chapman-Kolmogorov se reduce a la
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ecuación de Fokker-Planck:

of
ut

U + 00-;-1 6.E W(E,6.().f(c, t ) d(6.E)
ilt - 00

iP 1+00 6.E
2

+ OE2 - 00 2 W(c,6.E)f(E, t) d(6.E)

(4.10)

(4.11)

(4.12)

donde W(E, 6.E) es la taza de transición de energía 6.E. Debido a que la ampli
tud a es invariante de Lorentz, la posibilidad de ganar una cierta cantidad de
energía 6.Ees independiente de la energía de la partícula E. Suponiendo que
la posibilidad de ganar o perder energía es la misma, entonces se considera
W (E,6.E) = d e. W puede entonces ser una función par, además podemos
cambiar los límites de integración sin pérdida de generalidad de (-00, + (0)
a [- E,+E], por último, si buscamos una distribución estacionaria entonces la
ecuacion de arriba se reduce a

0
2 1+' 6.E

2

OE2 _ , 2 W(E,6.E)f(E) d(6.E) = O

y con W = cte.

f (E) = ~ (4.13)
E2

donde eo '"V r pffip¿ es la energía de un protón de fondo en el plasma. La
ecuacion de arriba es el espectro de energía en ley de potencia, el cual es
un rasgo característ ico de cualquier modelo de aceleración de partículas, en
el caso de aceleración de Fermi, usualmente se considera que el espectro
también es proporcional a c 2 . Por último cabe hacer notar que los autores
consideran GRBs cosmológicos, z '"V 1, por lo que optan al final por el modelo
Z burst donde una vez que son acelerados los protones éstos colisionan con
proton es de fondo de modo que si hay colisiones protón-protón una vez que
los protones acelerados han alcanzado una energía altísima de '"V 1022 eVo
Tales colisiones producen neutrinos ultra energét icos que viajan por el cosmos
sin interactuar con la materia hasta que colisionan en las cercanías (halo
de la galaxia) con neutrinos de fondo de modo que se produzcan protones
igualmente energét icos los cuales alcanzan la Tierra. Cabría hacer mención
aquí que dado los parámetros considerados por los autores, a la distancia
donde los protones estarían alcanzando su máximo en energía correspondería
a la distancia donde el GRB se está generando por lo que una vez acelerados
los protones tendrían colisiones inelásticas con los foton es del propio GRB
por lo que habría pérdidas de energía ineludibles.



38 C;\píTULO 4. GRBS y UlIEC HS

Después de haber visto una intro ducción de los principa les modelos de
UHECR.s acelerados en los chorros eyectados en un GRB , es momento ahora
de pasar a la discusión de como deben ser los objetos centra les que expelen
estos chorros con una energía abismal.



Capítulo 5

Objetos centrales de GRBs

5.1. Requisitos

Como decíamos anter iormente, los principales modelos de GRBs no dan
cuenta de las características que el objeto central de un GRB debe poseer a
fin de satisfacer los requerimientos implícitos en dicho evento . De las curvas
de luz se ha desprendido un considerable número de detalles que permiten
no sólo deducir cuales son las características básicas a cumplir por un obje
to central sino que también permit en restrin gir sus valores. A cont inuación
ennumeramos las principales caracte ríst icas de un objeto central (Zhang y
Meszaros 2003):

• Ener gía . La energía total disponible t ípicamente es '" 1051 ergs, aunque
han habido eventos registrados que exceden por varios ordenes de mag
nitu d este valor. Además el objeto central debe ser capaz de aceler
ar '" 10- 5M0 a velocidades relativistas, y posiblemente una cant idad
menor si es que el objeto central está .altamente magnet izado.

• Co limación. La mayoría de los GRBs son colimados con ángulos tí pi
camente en el intervalo 0,02 < 8 < 0,2. El objeto centra l debe ser capaz
de colimar el flujo relativíst ico.

• Est allido s cortos y largos. Los esta llidos pueden ser categorizados
según su duración total, esta llidos cortos con T < 2 seg. y largos con
T > 2 seg.

• Tasa de nacimiento. Los esta llidos de rayos gamma toman lugar una
vez cada 107 (4\ 82

) años por galaxia.
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• Escalas de ti empo. La esca la dl' variabilidad temporal, ÓI, puede ser
ta n corta COI IIO I ms, lo cllal sugiere UII objeto compacto , pero ta mbién
puede ser del orden de segundo».

Se hall prop uesto una gran variedad de modelos de objetos centrales.
Dentro de los más famosos estan aquel que considera la colisi ón de dos es
tre llas de neutrones (Pa czynski J98 :~ ) , o el que considera un sistema binar io
formado por un agujero negro y una estrella de neutrones en donde la energía
gravitac ional expulsada es tempora lmente almacenada en energía térmica y
part e de ella, a t ravés de neutrinos, es convert ida de manera ineficiente en
el viento relat ivístico y los subsecuentes chorros necesar ios para aj ustar las
curvas de luz de los estallidos observados. También, existe una import ante
clase de modelos que consideran que el objeto central puede ser una est rella
de neut rones altamente magnét izada posib lemente formada por el colapso
inducido por la acreci6n de una enana blanca en un sistema binario. A con
t inuaci6n veremos esta última suposición, es decir, como un objeto compacto
altamente magnet izado cumple con tod os estos requerimientos para repro
ducir un GR B. Este modelo se descr ibe con más detalle ya que es importante
par a el modelo que propondremos en el siguiente capítulo.

5.2. Objeto central altamente magnetizado

Ahora discut iremos un modelo de objetos centrales donde una estre lla de
neut rones altamente magnetizada, un magnetar, cumple con las característi
cas antes planteadas. En lo que sigue discuti remos los t rabajos de Kluzniak y
Ruderman (1998), y de Ruderman, Tao y Kluzniak (2000). Como decíamos,
se considera una estre lla de neut rones la cual es el resultado de que una enana
blan ca en un sist ema binario acrete la materia de su compañera y una vez
que haya alca nzado el límite de Chandrasekar, 1,4 M0 , colapse a una est rella
de neutrones. Si se considera una enana blanca con un campo magnético de
106 G, el cua l es un valor t ípico, por conservaci6n de flujo magnét ico, una
vez formada la est rella de neutrones esta puede tener una componente dipo
lar superficial de magnitu d Bp ~ 1012 G. Mas aún , la estrella podría sufrir
una rotación diferencial muy fuerte, de modo que con una posible estra
t ificación su taza de rotac i6n se vea incrementada radialmente a par tir del
eje de rotación. Esto provoca que el campo Bp sea linealmente amplificado
conforme a que, en cada vuelta, las líneas de campo se vayan enrollando y
sumando. Lo anteri or bajo el supuesto de que no haya ninguna inestabilidad
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(5.1)

que prohiba que las líneas de campo se enro llen en i.oruo a un eje, el cual
no es, ueccsariarueute, el eje de rota ción de la est rella. De esta forma, a l
enrollarse el campo poloidal BI" se esta blece un campo toroida l B<:> el cual
puede llagar a crecer hasta to rnar valores B¿ ~ 1017 G. El campo toroidal
crece cont ra restando la estrati ficaci ón de la est rella y alca nza la corteza de la
misma, quebrándola si es lo suficientemente fuerte. Una vez fuera el campo
toroida l se distribuye sobre la super ficie de modo que se forma un magnetar
con un campo sup er intenso, '" 1017 G.

Para ejemplificar corno es que una est rella de neut rones puede nacer con
una rotación diferencial, basta pensar que, si durante el colaps o de la ena na
blanca, el momento angular se conserva en cada uno de los anillos de materia
que rodean al eje de rotación, ento nces la taza de rotación de los anillos
que se encuentren más cerca del eje será menor que la taza de rotación de
aquellos anillos que se encue ntren más alejados del eje. Es decir, dur an te
la cont racc ión queda det erm inada la velocidad de rotación promedio de la
est rella de neutrones llNS en té rminos de su densidad promedio PNS y de la
densidad promedio de la enana blan ca PWD (ver Apénd ice),

(

_ ) 2/3
o'NS~ llWD P",-D ~ 1048 - 1

PNS

donde llWD es la velocidad de rot ación de la enana blanca. Teniendo en
cuenta que la densidad centr al de la enana blanca se puede escrib ir PcCW D) ~
55pWD Y que a su vez la densidad cent ra l de la est rella de neutrones guard a
una relación con su densidad promedio ta l que Pc(NS) ~ 5PNS, se encuentra
que las regiones cent rales de la estrella de neutrones rotarán mas lento que
el resto de la estrella por un factor (ver Apéndice),

[
PNSPC(W D) ]- 2/ 3 ~ 10-2/3 ~ 0,2
PWD Pc(N S )

(5.2)

Despu és de n<l> revoluciones de la est rella de neutr ones, el campo toroidal
resultante es

13<1> ~ 2nn<l>Bp (5.3)

La densidad de energía magnét ica debido a este campo toroida l creará una
fuerza boyante en el t ubo de flujo que podra subir hasta la superficie de la
est rella cuando 13<1> alcance un valor crít ico del ord en de 13f '" x l 017G. Si
considerarnos que el volumen ocupado por un t ubo de flujo es una fracción
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\la /\lNs ~ 0,1 del total de la estrella, la energía magn éti ca contenida en el
tubo de flujo en el límite de boyancía es

Ea ~ 0,1 x \lNS x BJ/4 íf

~ l ,G x I051 ergs

(5.4)

(5.5)

(5.6)

(5.7)

que correspo nde a la energía expelida en cada subestallido producido cuando
un tubo de flujo penetra la corteza de la est rella. El núm ero de revoluciones
necesarias para alcanzar Bf ::::; 2 x 1017 G es

Bf1 ~ ( Bp )-l
nf =-- ~ 3 x 10 --e, 27r 1012G

El tiempo que le toma a un flujo de t ubo (toro) crecer y atravesar la estrella
de neutrones es (ver Apéndice),

(
247rR2;p ) 1/ 3

Tb ~
BbBpgÓ.n.

Cada tubo de flujo debido a la fuerza boyante que genera es capaz de levantar
una masa M de la est rella dada por (ver Apéndice),

(5.8)

(5.9)

donde R. es el radio de la estrella , y gR. ~ ¿ /6 es el valor típ ico para la
gravedad en una est rella de neutrones. Debido a la rotación diferencial en
to da la est rella, los dipolos que se asoman a la superficie son rápidamente
desvanecidos ya que cada polo experimenta distintas tasas de rotación a lo
largo de su diámet ro, ver Figura 5.2. T D es el ti empo que dur a el dip olo
superficial antes de ser desvanecido por la rotación diferencial, ~, y puede
ser expresado en términos del radio de la capa polar superficial a, de modo
que

27r 27r (R.) - 2
TD ~ k x (an./arl.)a ~ k x n ---;; ~ 10 s (5.10)

donde k es una constante y se aproxima an./arl. ~ n./r ~ 27r/1O- 3R.s,

y kR. /a ~ 10. Referente a la parte energética, la energía total máxima
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Figura 5.1: Supresión del momento dipolar a causa de la rotac ión diferencial .
en la superficie. (a) El círculo relleno representa una capa polar norte y el
círculo blanco representa su contraparte sureña; (b) aquí se observan ambas
capas en una vista donde el eje de espín penetra la superficie; (e) aquí se
muestra el campo superficial después de unas cuantas vueltas en rotación
diferencial; (d) muestra el resultado después de una rotación diferencial in
tensa.
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disponible para IIl1a estre lla de neutron es COII un momento de inercia 1, es

-r 10 2
53

Emax = "2 ~ 10 ergs.

Si considerarnos el tiempo entre subestallidos,

(5.11)

(5.12)

(5.13)

(
1 ) B I lOs

Tsb ~ ~O B
p
~ (B p) 12 '

entonces el t iempo tot al que el objeto puede permanecer con una activ idad
emisora de energía magnét ica queda determinado por, (ecs. 5.11, 5.5, Y5.12),

Emax 102s
T ~ E

B
Tsb ~ 2(B

p
) 12 '

Un aspecto muy importante de resaltar es que, al no hab er simulaciones
numéricas que nos permitan saber el comportamiento real de la dinámica de
los tubos de flujo a tr avés de la estre lla, entonces, en principio, se podría
considerar que no sólo uno sino varios t ubos de flujo podrían desar rollarse
al mismo t iempo o sucesivamente y, como ya habíamos dicho, el eje sobre el
cual se enrollarían no sería necesariamente el eje de rotació n de la est rella,
teni endo en principio como única limitante la energía to ta l disponible Emax .

El número tota l de subestallidos que pueden ocurrir es (ver Apéndice),

N= (~) (Emax
) (V.)

p By R3 VB'
(5.14)

(5.15)

Como vemos, estas ecuaciones nos dan cierta libert ad de elegir los valores
apropiados a alguna situación específica. No menos importante es el flujo de
partículas pesadas con carga Ze que puede ser transportado junto con las
líneas abiertas de campo (líneas que no se cierran en el cilíndro de luz), este
flujo no puede exceder el flujo Coldreich-Julian ya que, de lo contrario, el
viento opacaría la radiación afectando el desarrollo del CRE.

El flujo de part ículas (iones) es entonces (ver Apéndice),

. 0 2BR3 15 1
N; ~ - - ~ 10- B17 M0 «:

ee

aunque no está claro que cant idad de bar iones más allá de la ecuación de
arrib a puede ser transportada debido a la reconexión del campo magnético
en la sup erficie.
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Una vez que liemos considerado el obje to cent ral que energ iza el GRB.
ahora estamos en condiciones de poder introd ucir una form ulaci ón donde los
principales rasgos de los urodelos aquí revisados se conservan y se aplican a
un t ipo de obje to compacto a lte rno a las estre llas de ueutroues, las estrellas
extrañas.



46 CAPÍTULO s. OBJETOS CENTRA LES DE GRBS



Capítulo 6

Un modelo Alterno

6.1. El escenario.

En el cap ítulo anterior vimos que los estallidos de rayos gamma cumplen,
en principio, con todos los requisitos par a que sean los siti os donde los rayos
cósmicos de ultra alta energía son originados . Sin embargo, a pesar de que
hemos discutido brevemente las deficiencias en el mecan ismo de aceleración
de Ferm i, no hemos aún concluido cual es el modelo que resulta ser la mejor
opción para originar UHECRs.. Cabe seña lar que el mode lo de objeto cen
tral que acabamos de revisar en la sección 5.2 fue originalmente diseñado
para ajustarse al modelo de GRBs propuesto por Rees y Meszaros (1992), el
cua l ya discutimos en la sección (4.1). Este modelo requiere que la bola de
fuego est é cont amin ada con bariones en una cantidad rv 10- 5M0 (Pa czyriski
1990). Sin embargo, el modelo de objeto centra l que hemos descrito en el
cua l una estrella de neut rones con rotación diferencial amplifica el campo
poloidal hasta que éste alcanza en la sup erficie con una magnitud rv 1017 G,
no sólo se puede ap licar a l modelo de los choques int ernos, sino que tambi én
ha sido cons iderado en otro t ipo de modelos de GRB s, esto es, en aquellos
que sup onen que el objeto central eyecta un viento altamente magnetizado
(Wheeler et al. 2000; Lyuti kov y Blandford 2002; Spruit y Drenkh ah n 2003).
El mod elo de los choques internos de Rees y Meszaros adolece de ' varios
problemas , tal vez el principa l sea que la eficiencia de radiación la cua l es
t ípicamente muy baj a, de alrededor dé 1- 5 %. Asi mismo, el grup o que ana
liza la muestra espect ra l del experimento BATSE (Preece et al. 2000) infiere
que pa ra cada estallido el pico de la dist ribución de energía de los foton es Ep
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es muy angosto . Este corto intervalo marca el cambio (spectm l brake) ele la
región de menor energía con un cierto índice espectral a la ele mayor energía
con otro Índice. Pero esto es muy difícil de reprod ucir en el modelo de los
choques internos (Guetta el al. 2001). Ambos problemas son mucho mejor
librados por los modelos donde el fl ujo de energía del objeto central está en
forma de un flujo de Poynting , ya que, en este caso, la eficiencia de emisión
puede alcanzar el 50 % lo cual es más fácil de conciliar con las curvas de 1HZ

registradas y el pico Ep se reprodu ce sin problema alguno . El objeto central
eyecta energía en forma de un flujo de Poynting la cual viaja una larga dis
tancia en donde es convertid a en energía cinética de las partículas. En tal
caso el flujo puede ser disipado dando paso a Ondas Electromagnéticas de
Gran Amplitud (Large Amplitud e Electromagnetic Waves, LAEMWs por
sus siglas en inglés) o puede ser disipado dentr o de una bola de fuego dando
paso a una onda de choque. Cómo es que esta energía es disipada o conver
tida en energía cinética de las partículas no está claro y podría depender del
contenido bari ónico en el viento. Si hay una fracción de barion es despreciable
entonces las LAEMWs pueden propagarse y acelerar los cúmulos de pares e±
en el plasma (Melatos y Melrose 1996; Blackman el al. 1996). Para Rees y
Meszaros (1994), en el caso de tener una fuente con un campo rv 1016 G,
no importa pues desde el principio la energía del viento es transmitida a la
energía cinética de las partículas y luego, cuando se dan los choques internos,
se reaviva el campo magnético y las partículas colisionan acelerándose y pro
duciendo propiamente el estallido de rayos gamma. La cantidad de bariones
que transporta el viento puede ser un rasgo característ ico del modelo consi
derado, ya que, por ejemplo, si la cantidad de bariones es mucho menor a los
rv 10- 5M0 , se podría hablar de un flujo entera mente limpio, caso que es co
munm ente considerado en los modelos en el se prefiere un flujo de Poynting.
Sin embargo, el hecho de que en estos modelos no se necesite tal cant idad
de bariones para explicar los estallidos de rayos gamma no significa que un
flujo de Poynting no pueda transportar una cantid ad de bariones important e,
::; 10-5M0 . En lo que respecta a nuestro caso, consideraremos que la bola
de fuego eyectada por el objeto central es capaz de tr ansp orta r tal cantidad
de bariones. Bajo esta suposición el flujo de Poynting puede ser disipado en
forma de LAEMWs. La cant idad de energía en forma de un flujo de Poynting
puede ser descrit a por el factor o anteriormente discut ido en el capít ulo 3.
El factor a es escencial para describir la dinámica que el viento seguirá des
de su eyección. Como veremos más adelante el hecho de considerar un valor
apropiado para o nos puede ubicar en una situación ideal para la aceleración
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de partículas cargadas en el viento a fin de alcanzar las energías lilas altas
observadas .

6.2 . Estrellas extrañas y GRBs

El par ámetro a (componente fría / componente caliente ) det ermin a la
naturaleza de la dinámica del viento (ver Apéndi ce). Por ejemplo, si a ~

0,1 - 1, ento nces habl amos del modelo de los choques internos de Rees y
Meszaros (1994) , dond e el flujo de Poynting es casi inmediatament e conver
t ido en energía cinética de las partículas para despu és recrearse el campo
magn ético en la zona dond e los choques internos tom an lugar . Si el valor de
a excede la unid ad entonces el flujo de Poynting se puede aproximar magne
toh idrodinámicamente, MHD. En nuestro caso, la situación más interesante
ocurre cuando a > 200, cálculo que se ha hecho por distintos autores (ver
Zhang y Meszar os 2003), ya que la aproximación MHD del viento deja de
ser válida a una distancia muy grande del objeto cent ral dando paso a las
LAEMWs las cua les acelerarán las partículas ya sea para emitir el GRB o en
nuestro caso para acelerar los protones disponibles y generar los UHECRs. El
objeto central descrito en la sección 5.2 t iene lo que se necesita para crea r un
flujo de Poynting que genere LAEMWs. Este objeto cent ra l es una est rella
de neutrones que surge de la implosión de una enana blanca masiva; como
vimos en las secciones (3.2) y (3.3) ya se ha considerado la posibilid ad de que
las est rellas de neutrones sean los sitios donde los rayos cósmicos son acele
rados y, más aú n, en la sección (4.2) vimos un modelo de GRBs en donde las
LAEMWs dan origen a los UHECRs. Por lo tanto, bajo esta óptica parece
un poco difícil concebir un modelo de UHECRs basado en GRBs, a lterno
a las estrellas de neutrones, que preserve las características importantes de
dichos mod elos anteriormente descritos.

Sin embargo, existe un escenario alt erno , t al vez natural a las est rellas
de neutrones, las estrellas extrañas. Las est rellas ext ra ñas fueron propuest as
por prim era vez por Wit ten (1984). La posibilid ad existe de que el verdadero
estado base de los hadrones sea la mat eria de quark y no el 56 Fe, lo cual
a primera vista te ndría implicaciones fund amentales en la cosmología y en
la física de los objetos compactos. Una de estas implicaciones es que las es
t rellas de quarks no solo existen sino "que son estables y compar ten una gra n
cantidad de rasgos con las est rellas de neutrones, tornándose muy difícil el
distinguir entre ambas est rellas, por lo que existe la posibilidad de que to-
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das las estre llas de neutrones en la galaxia son en realidad estrellas de quarks
(Clendenníng 1990). Glendenning el al . (1995) fué un paso más allá al sugerir
que un tipo de enana ext raña podría sobrevivir, la cual sería la contra parte de
una enana blanca, con una materia nuclear de hasta '" 4 x 104 veces más den
sa que las enanas blancas. Diferentes mecanismos han sido propuestos para la
conversión de una estrella de neutr ones a una est rella extraña (ver Lugones
et al. 2002). Un mecanismo posible es aquel donde una "semilla" de materia
de quarks del IBM ent ra en una est rella de neutrones convirtiéndola en una
estrella extraña. Otro posible escenario ocurre cuando se forma una semilla
de materia de quarks dentro del núcleo de una estrella de neutron es debido al
incremento en la densidad de la est rella la cual sobrepasa la densidad crít ica
para el desconfinamiento de quarks. Este escenario involucra posiblemente a
un sistema binario. En un tercer mecanismo, la semilla de materia de quarks
podría formarse de manera natural en una estrella de neutrones después de
la explosión de supernova asociada a ésta. Cualquiera que sea el mecanismo,
una vez que se ha formado una semilla de materia de quarks dentro de la es
tr ella de neutrones , ésta se propagará como una combust ión tr agándose a los
neutrones, protones, e hiperones (en caso de existir) . La tr ansición a materia
de quarks ocurre de hecho en dos etapas: en la primera el desconfinamien
to de los quarks en el frente de conversión se da debido a las interacciones
fuertes ahi presentes, una vez desconfinados los quarks (quarks del tip o u,
d, y s), su fase de desconfinamiento no está en equilibrio beta, por lo que
el equilibrio químico es alcanzado a través de interac ciones débiles. Es en
esta etapa donde una enorme cant idad de energía es expelida a trav és de la
producción de neutrinos. Es debido a esta gran cantidad de energía expelida
que muchisimos autores han insinuado que el proceso de conversión a una es
t rella extraña puede explicar los esta llidos de rayos gamma (ver por ejemplo
Olinto 1987, y Cheng y Dai 1996). Algunos han sugerido que la transición
de neutrinos a pares electr ón-positrón en la' neutrinosfera (vD -t e+e-)
sería la responsable de las explosiones registr adas en un GRB, sin embargo,
al parecer la eficiencia de produ cción de rayos gamma es muy pobre en estos
escenarios (Ja nka y Ruffert 1996).

Han habido varios argumentos en cont ra de la existencia de las est rellas
extrañas (ver Alpar 1987); sin embargo , existen dos escenarios que están li
bres por ahora de tales argumentos, por lo que, en lo que se refiere a este
t rabajo de tesis, suponemos que existe una gran posibilidad de que las es
tr ella ext rañas sean de hecho entes astrofísicos reales. El escenario en el cual
enmarcamos nuestra propuesta se refiere a la posibilidad de que una est rella
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de neut rones en un sistema binario de rayos X de baja masa (Lo'W mass X-my
binary system, LMXB por sus siglas en ingles) pueda acretar materia de su
compañera y sobrepasar los 1,8M0 . Un pulsar con ta l cantidad de materia se
convert iría en una estrella ext raña en una escala de 1 ms (Lugones 1994). En
este caso, las est rellas de neut rones masivas t ienen un per iodo de rotación
~ 1 ms (Dai y Lu 1998). Corno el momento de inercia decrece durante el
proceso de paso de una estrella de neutrones a una estrella ext raña, el re
sultado será que la estrella extraña tendrá periodos de rotac ión :s 1 ms. Un
aspecto importantísimo a destacar es que el perfil de densidad en una est rella
ext raña es muy distinto al de una estrella de neutron es con la misma masa
(Glendenning 1997), de modo que la estrella resultan te podría nacer con una
rotación diferencial importante (Dai y Lu 1998). De esta manera, la estrella
de quarks podría tener el mismo comportamiento que una estrella de neu
trones con rotación diferencial, sección (5.2), es decir, existe la posibilidad
de que una estrella extraña actú e como un objeto central de un estallido de
rayos gamma. En el capítulo 4 vimos que la posibilidad de relacionar a los
UHECRs con los GRBs es una posibilidad viable, sin embargo, no existe un
modelo de UHECRs relacionado a los GRBs que explique la energét ica, el flu
jo , la aceleración y que, además, incluya explícitamente al objeto cent ral que
genera el GRB . Sin mencionar que, como ya vimos, los modelos propuestos
hasta hoy día tienen serios problemas en alcanzar energías ultra relativistas.
Comenzaremos pues a aplicar la suposición de que una est rella compuesta de
quarks puede actuar como un objeto central de un GRB y que dicha estre
lla nace con una rotación diferencial important e, en tal situaci ón pensamos
que se podría dar la aceleración de part ículas sin las pérdidas de energía de
que otros modelos adolescen. Comenzaremos pues por la parte referente a la
energét ica.

6.3 . La energética

Como discutíamos en la sección 5.2, debido a la rotación diferencial en la
est rella extraña habrá una amplificación de las líneas de campo poloidal Bp ,

dando paso al crecimiento de tubos de flujo magnético los cuales crecen a lo
largo de la est rella, generan una fuerza boyante que contraresta la estrati
ficación en la estrella y rompen su corteza generando así una componente
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superficial dada por ([)ai .Y Lu 1998),

[ ]

1/ 2
1- P

BI -::::. 2 x 10 I ( 15 3 ) Ola 9 cm -
(6.1)

donde p = 1015 9 cm- 3 es la densidad en la est rella ext raña que resulta a
partir de una est rella de neutron es de rv 1,8M0 Yse ha considerado e, = e/ J3
la velocidad del sonido en la estrella, f B en este caso es rv 0,01. Esta ecuación
puede explicarse si consideramos que una parte importante de la energía
rotacional de la estrella se va en forma de energía magnética , para lo cual
primero tomamos en cuenta que la energía rotacional diferencial total en
nuestro sistema es (ecuación 5.11, ver Figura A.2 en el Apéndice)

mt.n
Em ax = - 2- -::::. 3,5 x 1053ergs (6.2)

donde t.n es la diferencia máxima en la velocidad de rotac ión existente en
la estrella debida a la rotación diferencial de la misma, y recordamos que,
en nuestro escenario, se parte de una estrella de neutrones con una masa
2: 1,8M0 · Por otro lado, la energía en cada subestallido será , ecuación (5.4),

(6.3)

(6.4)

(6.5)

donde VE E = 4/ 31rR 3 es el volumen de la estrella extraña. Para dar una
estimación, basta considerar que toda la energía rotacional se va en forma de
energía magnética, es decir, Emax :::::: EB , por lo que, en este caso, se obt iene
BI :::::: 3 x 1017 O, que coincide con el resultado dado en (6.1). El número
de vueltas necesarias para alcanzar el campo de la ecuación 6.1 es (ecuación
5.6),

BI 1 4( e, )-1( BI )
nI = B 21r :::::: 10 10120 10170

p

El t iempo para que salga a flote el t ubo de flujo queda determinado por la
ecuación

- - - - - - -

(6.6)
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6.4. Flujo de partículas

(6.7)

La cant idad de masa con la que nace la estre lla extra ña puede ser variable,
dependerá de cuanta materia acrete la estre lla de neutrones de su compañera
en el sistema binario donde la compañera posee una masa rv 0,5M0 . De la
ecuación 5.14 obtenemos el número total de subestallidos que pueden pro
ducirse por la estrella

N = ~ Em ax ( VEE) :::; 102
P By Rh VB

La ecuación 5.9 nos dice que cada tubo de flujo magnético levanta una masa
M de la corteza de la estrella extraña dada por

(6.8)

No obstante, no se sabe a ciencia cierta cuanta materia bariónica, principal
mente protones, sale eyectada por el magnet ar formado de mat eria de quarks.
Lo que uno podría esperar es que, una vez que los bariones se asoman a la
superficie el magnetar que rota rápidamente los expulse junto con el vien
to y que permanezcan pegados a el viento en la suposición libre de fuerzas.
y es que debido a que se desconoce como ocurre la reconexión del campo
magnético en la superficie de laest rella (Lyut ikov 2003), puede ocurrir que
varios tubos de flujo se asomen a la superficie de la estrella y que el contenido
bariónico de cada flujo interaccione con los demás de modo que el producto
sean proton es que sigan las líneas de campo. Si es que se da una suma de
tubos de flujo en la superficie, lo más probable es que ésta sea una suma
incoherente (Thompson 1993). El momento magnético de la estrella depende
del número de tubos de flujo que se sumen NTF y del momento magnét ico
asociado a cada flujo J1.TF

(6.9)

si J1.TF :::; 34!lTF/87r donde 4!es el flujo magnéti co y lTF es la dimensión lineal
del tubo de flujo, y NTF = 47r(REE/lTF?, entonces llegarnos a un resultado
independiente del número de tubos de flujo,

(6.10)
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to mando el rad io de la capa polar (el radio del cilíndro o tubo de flujo),
a rv :~ x 1Q5(1n , encour. ra mos

Il E E :::= 2 X 103-1 cgs

de donde obtenemos el campo magnético super ficia l resulta nte

(6.11)

(6.12)

es decir , considera ndo la suma incoherente de tubos de flujo la magnitud del
campo magn ético superficial desciende en un ord en de magnitud . El t iempo
en el que la reconexión en la superficie to ma lugar queda determinado por la
velocidad de Alfvén VA rv e para un objeto que rota relativisticamente y el
radio de la est rella R E E ,

R EEtree =-- :::= 30 J.lS .
VA

(6.13)

(6.14)

Dado el tiempo dinámico de los tubos de flujo, '" 10- 2s, se puede suponer
que debido a la gran cantidad de materia levantada por un tubo de flujo, Ec.
(6.8) , en caso de hab er una reconexión incoh erente en la sup erficie habrá una
cant idad de pro tones disponibles casi inmediatament e despu és de la forma
ción de la estrella extraña la cua l rota relativisticam ente n rv 104 S - l . La
cant idad máxima de protones que las líneas campo pueden t ransportar queda
determinada por el flujo de par tículas Goldreich-Julian , dado por

. n2J.l
NGJ = -- '" 6 X 1042

S- I
Iqlc

para valores apropiados . Por lo que puede suponerse que, en caso de darse
la reconexión en la sup erficie a l comienzo de la vida del magn etar extmño,
habría un flujo determinado por el flujo de partículas Goldreich-Julian , Ec.
(6.14) .

Sin embargo, ést e no es el único mecanismo mediante el cua l se ext rae rían
los pro tones de la cort eza del magnetar necesarios par a repro ducir el flujo
de partículas observado en la Ti erra. Se ha sugerido (Haensel, Paczyriski, y
Amsterdam ski 1991) que la temperatura en el interior de la est rella ext raña a l
momento de su formación es muy a lta, Te '" 3 X 1011K , por lo que la cant idad
de masa bariónica eyectada por una estrella tan calien te durant e un periodo
de diez segundos puede alcanzar 10- 3 - 10- 2 masas solares (Woos ley 1993) .
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Dicha cantidad es considerablemente mayor al límite superior de mat eria
hariónica que una estrella extrañ a puede tener, :s 1Q-5M0 (Glendenning
y Weber 1992). Por lo que práct icamente toda la materia bariónica sería
desplazada de la corteza en esta escala de tiempo. Mucho se ha hablarlo
sobre si la conversión de una estrella de neutron es a una estrella de quarks
se da en una escala de tiempo de alrededor de un segundo o si el frente de
conversión dentro de la estrella de neut rones actúa como una combustión
lenta, de modo que la transformación final a una est rella de quarks podría
tomar inclusive años. Obviamente nosotros buscamos una conversión eficaz
y casi instántanea de modo que podamos considerar un sistema explosivo
tal como lo es un GRB . A nuestro entender, no existe en la act ualidad una
simulación detallada del proceso de tr ansformación, por lo que, para fines
práct icos, consideraremos que la conversión se dará de manera instánt anea
(en un modo de detonación) , el cual es del orden de 1 ms - 1 s (Hovarth
y Benvenutto 1988), el cual está en tota l acuerdo con la duración típica de
un GRB. Cabe hacer notar que, aunqu e el tiempo dinámico de la estrella
ext raña es corto, ,...., 1 ms, la eyección de la materia debida a la luminosidad
en neutrinos producida no es inmediata (Woosley 1993), por lo que nosotros
esperamos que, al principio, el mecanismo de eyección de protones sea debido
a la reconexión incoherente de los tubos de flujo en la superficie de la estr ella y
que, a partir del primer segundo, el mecanismo de eyección debido a neutrinos
sea el que domine.

Page y Usov (2002) hicieron el cálculo de la evolución temporal de la
luminosidad de neutrinos para una estrella extr aña en la fase normal. Sus
resultados se presentan en la Figura 6.1, la cual nos muestra que durante
una escala de t iempo muy grande , ,...., 105 s, tanto la luminosidad en neutrinos
como la luminosidad térmica son mayores a la luminosidad de Eddington
correspondiente a una estr ella ext raña típica, por lo que la expulsión de
protones de la estrella queda garantizada . '

En la Tabla 1 se observan los valores de la pérdida de masa bariónica
cálculados por Woosley (1993), tanto analít icamente como numéricamente,
para distin tos valores del radio de la neut rinosfera. Como se aprecia, la canti
dad de masa expulsada es muchos ordenes de magnitud superior a la cant idad
de materia (partículas cargadas) , que un rotor puede llevar en sus líneas de
campo, Ec. 6.14, por lo que debido al proceso de deposición de energía en
la superficie de la estrella, suponemos que durant e algunos segundos la es
tre lla de quarks está en condiciones de proporcionar un flujo de part ículas
igual al flujo Goldreich-Julian. Dado esto, podemos calcular entonces el flujo
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Fig ura 6.1: Panel sup erior: Luminosid ades en neutrinos, Lv, y en fotones mas
pares electrón-positrón , Lth para una est rella en la fase normal (líneas sólidas )
y en la fase 2SC de sup erñuidez (líneas punteadas). Pa nel inferior: Tempe
rat ura en el centro, Te, en la superficie, T., y a 1m de la superfi cie, T.- 1m ,

par a una est rella ext raña con una masa ~ 1,4M0 en la fase normal. [Page y
Usov 2002.]
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Radio L~~~l Pso(N )) M(N ) M(T)
(km) (e¡'go5 - l ) (ergo5- l) (AI0 05 - l ) (1110 05 - 1)

10 0.05 0.007 1.7(-6) 8.1(-7)
10 0.10 0.024 6.0(-6) 4.6(-6)
10 0.20 0.082 2.0(-5) 2.6(-5)
10 0.50 0.50 1.0(-4) 2.6(-4)
30 0.50 0.82 6.3(-4) 2.6(-4)
30 1.0 2.8 2.1(-3) 1.4(-3)
30 2.0 9.5 7.2(-3) 8.2(-3)

57

Cuadro 6.1: Tab la 1. Pérdida de energía y energía depositada por los vientos
de neutrinos. 'N'es el cálculo numérico,'T' es el cálculo analít ico.[Woosley
1993.]

de par t ículas que arrivan a la Tierra por arrib a de los 1020 eV aparti r de
la ecuación 3.11, pero considerando en este caso que el t iempo de vida de
un protón a una energía de 1020 eV es 7/oss '" 3 X 108 yr y que la tasa de
nacimientos de los GRBs sea VC RB '" 10- 6 yr", por lo que el flujo es

(6.15)

(6.16)

donde se ha utilizado la ecuación 6.14 para calcular el número total de
partículas Ni , transportad as por las líneas de campo en un intervalo de diez
segundos . Como se puede apreciar el flujo de la ecuación 6.16 concuerda
perfectamente con aquel establecido por el grupo AGA8A ,

6.5. La aceleración

(6.17)

La energía magnética en el viento, a trav és de inestabilidades y reconexión,
puede ser convertida en la energía cinética del plasma y de aquí en calor o
radiación en el caso de los pares é o con una condición geométrica (ver

1aún no sea ha descartado que esta tasa aplique tanto para los GRB locales como para
los GRBs a grandes Zs, ver Vietri 2003 para una discusión al respecto
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ecuación 3. 16) en aceleracióll de los prot.ones. Los efectos de la disipación 
dependen de que tan rápido lomen lugar. Si la disipación es muy rápida tal 
que ocurre muy cerca del objeto cent ral , la ellergía magnética ell el viento 
es convert ida en un plasma denso de pares e±, el cual se expande creando 
una bola de fuego clásica; no habrá un estallido de rayos gamma como los 
observados. Si la disipación es por otro lado lo suficientemente lenta, la ma
yor parte del flujo de energía magnética puede disiparse fuera de la fotósfera 
del flujo (que es donde ocurre la transición de un flujo ópticamente grueso 
a uno ópticamente delgado y que generalmente crea la primera señal de un 
GRB), la disipación de la energía magnética reduce la presión total creando 
de esta forma un gradiente de presión que acelera al flujo hacia afuera. Una 
manera conveniente de describir la disipación de la energía magnética es en 
términos de la distancia a la cual la aproximación MHD deja de ser aplicable 
(ver sección 3.3 y Apéndice) 

(6.18) 

para una fuente con un campo de 2 x 1016G. El valor tomado para la mul
tiplicidad, ecuación 6.18, es ). '" 3 X 107, valor muy superior al considerado 
para el ambiente predominante en una estrella de neutrones, ). '" 104 (ver 
sección 3.3). La densidad de partículas al punto RMHD es (Ec. 3.8) 

nB! (REEn)3 8-3 n(RMHD ) = NaJ = -- --- '" 10 cm . 
27rqc e 

(6.19) 

A r > RMHD , el campo del viento es transformado en LAEMWs cuya am
plitud adimensional es a = eE /mcfl. En RMHD , a '" 109 (Blackman y Yi 
1998; Lyutikov y Blackman 2001; Chen et al. 2002; ; Arons 2003). Como 
sabemos (ver secciones 3.3 y 4.3) , este valor altísimo implica que las ondas 
electromagnéticas pueden acelerar a las partículas en sólo un periodo de os
cilación. Sabemos que el caso más real para un rotor tal como una estrella 
de quarks es que el dipolo magnético no esté alineado al eje de rotación, 
es decir, que se trate de un rotor oblicuo. Pues bueno, si consideramos un 
rotor oblicuo entonces de las dos componentes magnéticas del rotor (com
ponente helicoidal y alternante) será la componente alternante la que domi
nará dinámicamente. Es esta componente la que cambia en una escala de 
longitud 27r(c/n ) '" 2 x 107 cm. Como hemos dicho repetidamente, siguiendo 
la analogía de vientos de pulsares (Usov 1994) , consideramos que, a pequeñas 
distancias, el campo magnético del viento está pegado al plasma (ver sección 
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3.3). Conforme el plasma avanza Sil densidad decrece hasta que llega a un
radio RM liD donde la densidad cae por debajo de la densidad Coldreich
J ulian necesaria para mantener la aplicabilidad de la aproximación MHD.
La topología magnética de dicho sistema esta esquematizada en la figura 6.2,
donde {) es el ángulo entre los ejes magnético y rotac ional. Cerca de los polos
de rotación el campo del viento debe ser helicoidal (Coroniti 1990). Esto se
debe a que el campo se origina en una única capa polar. Cerca del ecuador
rotacional, el campo magnético toroidal del viento cambia de polaridad en la
escala de distancia antes mencionada. Cada franja magnét ica está separada
por hojas de corrientes Jo.

Hemos venido considerando hasta ahora la física que normalmente se
aplica a las estrellas de neutrones para nuestr o modelo que se basa en una
estrella de quarks. El principal soporte para hacer esto es, como se discute en
la sección 6.2. , la posibilidad que existe de que alguna fracción importante
sino es que el cien por ciento, de las estrellas de neut rones sean en realidad
estrellas formadas por materia de quarks, por lo que hast a el momento no
encont ramos impedimento alguno en pensar que toda la física de pulsares en
estrellas de neut rones sea aplicable a nuestr o escenario . Por lo que basados
en esto, podemos considerar también que las simulaciones hechas para los
vientos de nebulosas de pulsares son también aplicables en nuestro caso.
Arons (2003) discute las simulaciones que el realizó donde encontró que en
dichos vientos la cantidad de voltaje aplicada a los iones en el viento era
de 10 %. Esto nos permite aplicar de manera directa la ecuación 3.6 para
calcular así la energía máxima que los protones pueden alcanzar en nuestro
escenario basados en una simulación para pulsares. Sin embargo, en nuestro
caso, las diferencias de voltaje maximas en el viento, a una distanc ia muy
lejos del cilindro de luz quedan determinadas por (Ruderman y Sutherland
1975, ver Apéndice)

Vemos que aun si consideramos, como lo hace Arons, que solo el 10% del
voltaje total es transferido a los iones, entonces tenemos una energía muy
por encima de lo act ualmente observado.

Adicionalmente a este factor de eficiencia, una vez que los protones son
acelerados, estos pueden colisionar con los protones del plasma y perder parte

ESTA TESIS NO SALl.
DE LA BIBIJOTECA
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Figura 6.2: Representación esquemát ica de la región donde el campa magn éti o
es disipado en un flujo relativist a dando origen a ondas electromagnét icas de
gran amplit ud (Usov 1997)
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de su energía. Se puede ver que la condición 4.8,

6 1

appNCJR.AfHD

I'p
30mb· 108cm- 3 . 2 x 1014cm

103

6 x 10- 2 < 1

(6.21)

(6.22)

(6.23)

la cual nos asegura que no hay colisiones de este t ipo, se cumple para los
valores apropiados 1I.po = NCJ (ec. 6.19) y Ro = RM H D , I'p ,...., 103 siendo el
factor de Lorentz del plasma. Además, Arons ( sección 3.3. ) hizo ver que
si la aceleración tomaba lugar a radios muy grandes enton ces las pérdidas
adiabáticas y de sincrotón ta mbién eran despreciables (Ec. 3.22).

Por último, los rayos cósmicos pueden perder energía debido a colisiones
con el intenso campo fotónico que aperece una vez que el viento deja de mo
verse adiabáticamente, es decir, cuando se genera el afterglow. Cada colisión
decrece en aproximandamente 10% la energía del protón acelerado (Waxman
1995); no obstante, el tiempo característ ico para que ocurra este mecanismo,
tn ,...., 1O/ n..,an c, es mayor al tiempo de expansión del viento, aún cuando
éste último este ent rando al régimen no adiabático. La sección t ransversal
asociada a este proceso es an ~ 10- 29 Yla densidad fotónica está dada por
la luminsidad fotónica en la región desacelerant e L""( = 41IT~Cf'n..,E""(, donde E""(

es la energía del fotón observado, por ejemplo, E""( ,...., 1 MeV. Un punto muy
importante a mencionar , es que, en nuestro caso, al considerar que el objeto
central es una estrella de quarks, y ya que éstas estan asociadas a sistemas
LMXB,los cuales son sistemas muy viejos que pueden estar en regiones con
un medio interestelar de muy baja densidad (por ejemplo, en cúmulos glob
ulares), nosotro s esperamos que una fracción importante de los GRBs, tal
como los describimos aquí, no producirá un afterglow, por lo que las posi
bles pérdidas asociadas a las colisiones entre los rayos cósmicos con el campo
fotónico se ven muy reducidas.

Sin embargo, una vez formadas las LAEMWs, la interacción de éstas con
el plasma puede traer consigo una serie de inestabilidades muy importantes
en el plasma . De experimentos de laboratorio se sabe que las inestabilid ades
producid as por medio de la interacción radio electromagnética fuerte con el
plasma son, de hecho, inestab ilidades muy violentas (Kruer 1988). Es decir, a
diferencia de lo t ratado en la sección 4.3., donde Chang et al. consideran que
no existe ninguna perturbación en el plasma perpendicular al movimiento
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de las par tículas y que, por ende , las pérdidas de energ ía son mínimas, a l
par ecer el caso lilas factibl e de ocurrir en la realidad es aquel dond e existe
una turbulencia genera da por el paso dc las ondas de Alfven en el caso de
la sección 4.3. u ondas elect romagnét icas en nuest ro caso . Es nuestro interés
el presentar el escenar io más realista con la información que tenemos hasta
el momento, y la turbulencia generada en estas cond iciones pa rece ser un
ingrediente ampliamente aceptado (Zhang y Meszaros 2003).

Si el plasma cont iene una componente importante de iones (tal corno la
requerida para producir un GRB ) la prop agación de las LAE MWs será sig
nificativam ente inestabl e. Por t urbulencia elect romagnética queremos decir
que, al momento de ser generada s las ondas electromagnéticas a partir del
radio donde la aproximación MHD ya no es aplicable (Ec. 6.18) , cada parte
de la onda se mezclará con otras partes de ot ras ond as, de modo que se gene
rará una mezcla elect romagnét ica, la cual crea un amplio espect ro de cam
pos electromagnéticos. Por supuesto que habrá una aceleración de partículas
en estas condicion es pues la turbulencia implica la disipación de la energía
magn ética, la cual puede ser transferida a las par t ículas cargadas, ya sea para
producir un GRB tal como se mide en las curvas de luz o en nuestro caso para
producir par tícul as altamente energét icas. Ca be remar car aquí la distin ción
de lo que estamos haciendo nosotros de lo que propusieron Chang et al. (
seco4.3. ), pues ellos consideran que la zona de acelerac ión de las protones
comienza a ,...., 109 cm del obj et o cent ral donde, por cierto , está sit uada la
fotosfera de un GRB y donde las ondas de Alfven son las que generan un
gradiente de aceleración mient ras las par t ículas viaja n sobre éstas.

Nosot ros, por el contrario, consideramos la zona de aceleració n a par t ir del
mismo momento que las LAE MWs son generad as y mas aún, conside ramos
la inh erente generación de una t urbulencia a par tir del paso de las ondas elec
t romagnéticas. Además la tasa de reconexión de las líneas de campo cerca
del cilindro de luz, que es donde se considera la acelerac ión, y que es respon
sable de la generación de las ondas de Alfven necesari as para la aceleración
en el modelo de Chang et al., es incierta (Sprui t y Drenkhahn 2003 ) y, por
ende, no se sabe a ciencia cierta si tales ondas de Alfven se pueden desar
rollar en una razón tal que el escenario de Chang et al. sea satisfecho. De lo
visto en la sección 4.2 podemos afirmar que el mecanismo de acelerac ión de
Fermi tampoco es un mecanismo eficiente en el caso de un escena rio realis ta
de un GRB . Aunque en la t ur bulencia las partículas encont rarán compo
nentes aleatorias dc los campos eléct ricos y magnéticos perp endiculares a su
vector de velocidad, lo que las hará radi ar y perder energ ía, la acelerac ión
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(6.24)

de las partículas ocurre más rápido que el drenado de energía (Lyutikov y
Blackman 2001). El espect ro de las partículas del plasma quedará determi
nado por la compet encia ent re la aceleración y la radiación en los campos
electromagnét icos. Si existe un balance entre estos dos procesos, entonces se
puede considerar un espectro estacionario en donde la energía de las par tícu
las dependerá poco de los deta lles del mecanismo de aceleración. El proceso
de aceleración puede ocurrir en dos régimenes (Lyutikov y Blackman 2001):
uno de máxima eficiencia que correspondería al proceso de aceleración des
crito en la sección 4.3., donde las pérdidas de energía son despreciables, y
otro dond e se produ ce propiamente la aceleración estocást ica. Para el caso
puramente estocástico, la longitud de correlación le, del campo eléctrico (o
magnético) puede ser mucho menor que la longitud de radiación Ir , le «: Ir , lo
cual significa que el campo efectivo acelerante, está disminuido en un fact or
Jle/lr lo cual se interpreta como un deficit efectivo de la coherencia entre
la velocidad de la partícula y el campo eléctrico acelerante. Suponiendo el
peor de los escenarios para la aceleración, donde la energía de la turbulencia
está concentrada cerca de la escala más pequeña de la turbulencia, se calcula
el límite inferior de la eficiencia de la aceleración f en términos de parámetros
fundamentales (Lyutikov y Blackman 2001)

(2 '"')1 /7f = T~H ~ 10- 2,5

donde en lugar del radio clásico del elect rón, Te (Lyutikov y Blackman 2001),
hemos utilizado el radio clásico del protón. El hecho de conocer el límite
inferior en la aceleración nos permite cuantificar si en un caso realista nuestro
modelo puede producir UHECRs a partir de un GRB. Recordando que la
energ ía máxima disponible es del orden Emax ~ 1,1 X 1024 eV, entonces si
la aceleración es prácticamente turbulenta, Ec, 6.24, debido a las condiciones
inherentes a un GRB , nuestro modelo aún puede reproducir las energías
máximas observadas. Por lo que esta mos en condiciones de promover este
escenario como uno de aquellos que tendrán que ser puestos a prueb a cuando
mas estad ística se adquiera.

6 .6. Espectro

El espect ro correspondiente al caso de máxima aceleración, donde las
LAEMWs son las responsables de acelerar los protones a energías ultrar ela-
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ti vistas, queda deten niuado tal como se obtiene en la sección 4.3. Es decir,
en nuestro caso, ta mbién se considera que hay un proceso estocást ico donde
las par t ículas encuentran fases de la onda que aceleran y fases de la onda
que desaceleran , de modo que, al considera rse que las pérdidas de energía
son mínimas, se alcanza un comportamiento proporcional a E- 2

.

Por otra parte, el espect ro asociado a la turbulencia relati vista elect ro
magnética generada en el viento del GRB depende de a que escala se concen
t re la energía de la turbulencia, y debido a la complejidad de dicha situ ación
es un punto que queda abierto en nuestro modelo. Sin embargo, podemos de
cir que se argumenta con frequencia que el espectro de las partículas asociado
a un proceso estocástico puramente electromagnético va como E- l (Blasi et
al. 2000; Arons 2003).

Éste t ipo de comportamiento en el espectro nos dice que en lugar de
reproducir el corte GZK, posiblemente el flujo observado hoy en día no sea
el flujo real. El advenimiento de nuevos laboratorios de detección como el
proyecto Pierre Auger hará posible el conocer si tal ext rapolación del corte
GZK en realidad tom a lugar.

6.7. Colimación

- - - -- - - -

Como ya decíamos en la sección 5.1 la colimación es un ingrediente clave
en toda formulación teórica de GRBs. En su estado actual el modelo de
Ruderman et al. (2000) para un objeto cent ral en el cual nos basamos, no
resuelve el problema de la colimasión. La auto-colimación es una idea popular
en modelos magneto-centrífugos de aceleración en jets , pero no funciona tan
bien en flujos que ya son relat ivist as cerca del objeto centra l. Si se consideran
inestabilidades MHD internas en un flujo auto-colimado se alcanzan altísim os
grados de colimación los cuales de vuelven problemáticos para la dinámica
del flujo (Spruit et al. 1997). Distintos autores piensan que la colimación debe
ser hecha por algo más (Drenkh ahn y Sprui t 2003). Nosotros nos apegamos
a aquella suposición teórica de que los pulsares (y, en nuestro caso, est rellas
ext rañas) deben generar flujos colimados (Michel 1985; Sulkanen y Lovelace
1990). Los pulsares del Cangrejo, Vela, PSR B1509-58 y PSR B1951+32
to dos muestran que, de hecho, este es el caso (Gaensler et al. 1999).

.. ..
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Conclusiones

Se ha presentado un modelo de producción de rayos cósmicos de ultra a lta
energía bajo la suposición de que éstos son acelerados en el viento producido
por una est rella formada por mat eria de quarks la cual nace con rotación
diferencial. Tales t ipos de estrellas poseen las características necesarias para
producir un estallido de rayos gamma. Una de las principales ideas aquí con
sideradas es que el viento producido por la estrella de quarks está altamente
magnetizado, debido a la rotación diferencial de la misma. Esto es cont rario
a la suposición ampliamente considerada de que la mayor parte de la energía
disponible desde la estrella es expulsada en forma de energía cinética de las
partículas en el viento, suposición cuya efectividad para acelerar part ículas
esta en entredicho. Bajo nuestra suposición, la aproximación MHD del campo
magnét ico en el viento es válida hasta una distancia muy lejos de la estre lla
de quarks donde la densidad en el plasma es muy baja como para mante
ner la estructura estacionaria del campo, dando paso a la creación de ondas
elect romagnét icas de gran amplitud. Tales ondas poseen la cualidad de que
las par tículas en el plasma del viento pueden viajar a tr avés de ellas siendo
aceleradas a velocidades relativistas debido al intenso campo eléct rico per
pendicular a la trayectoria de dichas partículas. Debido a su movimiento rela
tiv ista, las part ículas aceleradas t ienen asociadas a ellas pérdidas de energía
por radiación t ipo sincrot6n y de curvat ura que son despreciables. La energía
máxima que un protón puede alcanzar en dichas condiciones queda determi
nada por la expresión E = qr¡t:.<I>max , donde la diferencia de voltaje máxima
en el viento es t:.<I>max ::::: 1024 eV y él factor de eficiencia de la aceleración,
r¡ '" 0,1, queda determinado por el análisis previamente hecho de la física
de las nebulosas de pulsares. Nuestro modelo incluye todas las pérdidas de
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energía posibles que un protÓll Pllede sllfrir al ser acelerado el¡ Lal ambiellte. 
Las pérdidas de energía debidas a la colisión entre un proLón ell las últ,illlas 
etapas de Sil aceleracióll COl¡ un protón en reposo en el plasrna son tratadas de 
una manera muy sencilla, imponiendo una condición para que la probabilidad 
de que ocurran dichas colisiollcs sea nula. Esta condición se sat,isface para un 
amplio intervalo de valores considerados de la densidad de protones y de la 
distancia donde la t ransición toma lugar. De manera alterna a este modelo, 
donde la estructura de las ondas se mantiene a lo largo del viento, analizamos 
el caso cuando, una vez creadas, las ondas electromagnéticas de gran ampli
tud son inestab les debido a su . interacción con el plasma, dando paso a una 
turbulencia electromagnética relativista. Bajo tales condiciones, el factor de 
eficiencia de la aceleración fue calculado para los protones y, en particular, en 
el caso más catastrófico, aquel cuando la energía de la turbulencia esta con
centrada a pequeñas escalas, se obtuvo el límite inferior de la eficiencia de la 
aceleración, r¡ rv 10- 2,5. Ambas suposiciones sobre el comportamiento de las 
ondas electromagnéticas de gran amplitud son las dos principales ideas que 
se trabajan hoy en día en los modelos que invocan vientos altamente mag
netizados para la generación de estallidos de rayos gamma. Por último, una 
vez que los protones son acelerados, éstos deben escapar del campo fotónico 
producido por la interacción del viento con el medio interestelar circundante. 
Las pérdidas debidas a esta interacción parecen no ser catastróficas si la es
cala de tiempo para que ocurran colisiones entre un rayo cósmico y un fotón 
del campo fotónico es mayor al tiempo que el viento toma en desplazarse a 
través de esta zona. Sin embargo, al suponer que las estrellas extrañas con 
rotación diferencial generan el viento, no sólo se está delineando el objeto que 
produce el viento, cosa que nunca es discutida en los modelos de producción 
de rayos cósmicos a partir de estallidos de rayos gamma, sino que además, 
debido a que este tipo de estrellas nacen en sistemas binarios de rayos X de 
baja masa, los cuales son principalmente encontrados en cúmulos globulares 
donde el medio circundante es extremadamente tenuo, nosotros esperamos 
que en nuestro modelo las pérdidas de energía asociadas a la interacción de 
los rayos cósmicos con el campo fotónico sean mínimas. La forma exacta que 
el espectro de partículas tomará dependerá de si se desarrolla una turulencia 
o no. En el caso de máxima aceleración el espectro asociado tiene un compor
tamiento típico entre los modelos estocásticos, rv E-2, por ot ra parte, si la 
t urbulencia se forma, el espectro asociado, rv E- 1

, difiere considerablemente 
del espectro observado en la Tierra, rv E-2,7, por lo cual aún cuando haya 
efectos que cambien el espectro conforme las partículas llegan a la Tierra, la 
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posibilidad queda abierta para que no sólo el espectro detectado por futu
ros exper imentos sea disti nto a I act ualmente medido, sino que además éste
se ext ienda a energías más allá de las observadas act ua lmente , 'V 1020 eV,
debido a que en principio nuestr o modelo puede proporcionar mayor energía .
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Apéndice A

A.l. Electrodinámica elemental de pulsares

El primer concepto importante en la electrodinámica de los pulsares es el
de "cilindro de luz" , Figura A.l: es un cilindro fict icio cuyo eje es el eje de
rot ación del pulsar y cuyo radio es:

Radio del cilindro de luz : Rlc = ~ ~ 50 km C:J (A.l )

(A.2)

donde O es la frecuencia de rotación del pulsar y P == 2rr/O su periodo.
Considerando el campo magnético del pulsar como esencialmente dipolar, la
elect rodinámica clásica disting ue tr ez zonas. La zona estát ica, a distancias
r « R¡c, donde el campo magnét ico tiene la estructura de un campo estático
rotando con frecuencia O; la zona de radiación, a distancias r » R1c donde
el camp o electromagnético es de t ipo rad iativo, y la zona intermedia, r roJ Rlc
que marca la t ransición. En primera ap roximación, en los modelos cualita
tivos de pulsares, se acostumbra despreciar la zona intermedia y cuantificar
el campo magnét ico de la siguienta manera:

r < R1c

r > R1c

(A.3)

(AA )

donde Bp es el valor del campo magnético en la superficie del pulsar de radio
R. Las líneas de campo que salen de la superficie de la estrella y que alcanzan
a regresar a ella sin salirse del cilindro de luz forman una estructura en forma
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de dona , una región de "líneas cerrra das", mient ras que las ot ras líneas de
campo, que salen de la est rella cerca de los polos ruagu ét.icos y cruza n el
cilindro de luz, se t ransforman en nn campo toro idal en la zona radi al iva. Si
considera mos un dipolo alineado con el eje de rotación. las líneas de ra mpo
en la zona estática tienen como ecuación (en coordenadas esféricas):

r
~O = consto
sm

(A.5)

Bajo esta aproximación podemos ubicar a las últimas "líneas abiertas" de
campo del casquete polar ("polar cap" en inglés), en términos del ángulo
polar en la sup erficie del pulsar Ope, dichas líneas son tangentes al cilindro de
luz en el plano ecuatorial en r = RIel

Hze R
sin2 TI: = sin2 O2 pe

y el á rea del casquete polar es

. 202 02 R D.R
sm pe ~ pe = -R

le C
(A.6)

(A.7)

En el caso de que el momento dip olar no esté alineado con el eje de ro
tacan estas formulas todavía dan una buena aproximación al tamaño del
casq uete polar.

Pod emos ahora calcular el flujo magn ético a tr avés del casqu ete polar , es
decir el flujo debido a las líneas de campo abiertas

1/Jmag = ApeBp = rrR20;eBp = rr R3BpjRle = rrRTeBle (A.S)

y el voltaj e a traves del viento , ubicado en las líneas abiert as e iniciándose
a lrededor del cilindro de luz, se puede est imar como

(A.9)

(A.lO)

(A.ll )

En lo que concierne a este t rabajo de tesis , hemos considerado que la
única manera de ext raer energía del objeto central es a t ravés de la energía
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(A.1 2)

Figura A.l: Representación esquemática del cilíndro de luz para un rotador
alineado

rotacional del mismo objeto, y que dicha energía rotacional es extraída en
forma de energía electromagnética. Por lo que, si consideramos a la estrella
como un rotor magnetizado, una buena aproximación es considerar única
mente la luminosidad asociada al momento dipolar magnético, el cual es el
término dominante en la expansión multipolar . De la teoría electromagn'etica
clásica, sabemos que la luminosidad asociada al momento dipolar magnético
para un dipolo que rota en el vacío es (Jackson 1998):

. B2R6n4
2

EEM :::::: Lmd =~sen a

(a siendo el ángulo entre el dipolo y.el eje de rotación) y esta luminosidad
corresponde a la energía radiada en forma de ondas electromagnét icas con
frecuencia n (radiación magneto-dipolar). Este resultado se puede obtener
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tambien considerando sencillamente la luminosidad asociada a la densidad de
energía magnética , PAr = Blcl8rr , en la zona del cilindro de luz escapándose
a la velocidad de la luz

Lle :::::: e - PM .4rrRle
:::::: cBle/8rr . 4rrRle

B2R6D,4
:::::: -p--

2&
(A .13)

lo cual es practicamente idéntico a la Ec. A.12 .

A.2. Aproximación MHD

En este t rabajo consideramos la acceleración de cargas a ultra altas en
ergías, las cuales suponemos fueron eyectadas de la magnetosfera de la es
tre lla. Cuando consideramos una aproximació n MHD del plasma de la mag
netosfera y/o del viento, lo que queremos decir es que el gas alrededor de
la estre lla esta altamente ionizado, es decir, que existe suficiente densidad
de carga, P, en el plasma como para corto-circuitar el campo eléctri co en la
magnetósfera de la estrella,

~ v ~
E = -- /\ B

c
(A.14)

(A.15)

dond e v = ñ /\ f es la velocidad de rotación del plasma y de las líneas
de campo. Si el plasma alrededor de la estrella es un excelente conductor
eléctrico, entonces se logra anular el campo eléctrico, y el campo magnético
poseerá un carácter estacionario a lo largo de esta aproximación, E . B = O.
Esto se logra al resolver la ecuación V·E= 4rrp, donde p = e(n+ - n .,) es la
densidad total de carga. Observamos que la condición E· B = O se cumple
para la densidad crítica

ñ·B I
PCJ = - 2rrc [1 - (D,r/c)2sen20]

llamada densidad de Goldreich Julian (1969). Las máximas diferencias en el
pote ncial en un rotor magnético quedan determinadas por 6.<Pvi ento :::::: 1/JmagD,.
De modo que podemos aproximar <Pviento = D,2¡t/C2 (Ec. A.II) y se puede
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ver que si consideramos las pérdidas de energía debidas a la corriente I CJ "-J

cPcJApc , entonces obtenemos la luminosidad

LC J = I CJ <'Pviento = (A.J6)

(A.J7)

(A.18)

Como vemos, las ecuaciones A.12, A.13, Y A.18 tienen expresiones muy
parecidas entre sí. Cabe señalar que aunque la ecuación A.12 se refiere al
caso cuando el rotor esta en el vacío, esta se parece mucho a la ecuación
A.18. La ecuación A.18 debe ser tratada con cuidado pues nos dice que todo
el voltaje es aplicado a las cargas que conforman la corriente 1C J, caso que
no ocurre en realidad (ver texto ). La ecuación A.13 hace referencia directa a
la densidad de energía magnética contenida en el cilindro de luz y no a las
cargas que existen en la magnétosfera. La importancia de estos resultados
elementales es que, sea la que sea la manera con la cual se est ima la
pérdida de energía del pulsar , se obtiene esencialmente el mismo
resultado (lo cual también resulta sencillamente de analisis dimensional),
pero no queda determinado como la energía se distribuye entre el
campo y el plasma.

Hasta la fecha no hay consenso sobre el mecanismo mediante el cual se
proporciona la suficiente cantidad de carga, principalmente pares e±, alrede
dor de la estrella como para mantener una magnetosfera donde la aproxi
mación MHD sea ap licable (ver, por. ej. Michel 1982 y 1991). Una primera
propuesta fue aquella que consideraba que el campo eléctrico en la superficie
de la est rella era mayor a la fuerza gravitacional ejercida por una estrella de
neut rones sobre las part ículas en su superficie de modo que las part ículas car
gadas eran desprendidas de la superficie de la estre lla en tal cantidad que la
densidad PCJ era una buena aproximación (Goldreich y Jul ian 1969). Sin em
bargo, Ruderman y Sutherland (1975) consideraron que este no podía ser el
caso ya que los iones en la superficie estan tan "cristalizados", es decir, atados
por el campo magnético, que es imposible que dichos iones sean arrancados
de la superficie. Según ellos Jos pares e± son creados cuando por momentos
el campo eléctrico es paralelo al campo magnético de modo que E.B no es
cero y se aceleran algunos electrones de modo que estos ganan energía, coli-
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siona n con foton es dá ndoles Sil energía, y estos a Sil vez colisionan con otros
foton es creando pares, de modo que este proceso genera la cantidad requerida
de carga. Es importaut.e resaltar que hace poco, Spitkovsky y Arous (2002),
hicieron las primeras simulaciones COII 1111 código de plasma 3D ("Part icles In
Cell" , "PIC") de la zoua alrededor de IIl1a estrella de neutrones encontrando
que desp ués de varias rotaciones de la estre lla, se alcanza una est ruct ura de la
magnetosfera parecida a la que habían descrito Goldreich y Juli an hace mu
cho t iempo, sin embargo estas simulaciones no son concluyentes y se espera
que haya mayor avance en este sent ido en el futur o cercano. De particular
relevancia es el descubrimiento reciente del primer sistema de un doble pul
sar, el J0737-3039, en el cual el haz de radio de uno de los pulsares, cuando
ambas estrellas est án en conjunción con respeto a la Tierra en su movimiento
orbital, pasa a través de la magnetosfera de su compañiero, dánd onos así una
escaneada de su magnetósfera (Demorest el. al. 2004). Tal tip o de interacción
permitirá analizar de cerca dichas magnetósferas en un futuro próximo.

A.3. Parámetro (J

La aceleración de las part ículas en el viento de un pulsar más allá del
cilindro de luz queda determinada por el parám etro adimensional (Michel
1969):

(A.19)

donde

f = pvrr
2

, 1/J = r 2 Br , p = n±m,

n± es la densidad de pares electrón-positró n, m es la masa de un electrón,
Vr es la velocidad radial y B; es la componente radial del camp o magnético.
Podemos expresar en ot ros térm inos este parámetro si tomamos en cuenta
la cont inuidad en el flujo magnético 1/J = const ante y si tomamos en cuenta
que en el cilindro de luz, B; = Bp(R/ R1c)3 y t/J = BpR2(nR/ e). Por lo que
si consideramos Vr ~ e para un plasma relat ivista, entonces obtenemos (Ec.
A.l2)

Lmd
a~ --.-

me2 N±

donde Ñ± es el flujo de electrones y posit rones desde el pulsar.

(A.20)
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AA. Ecuaciones

(A.21)

Ecuación 5.1
Basta con tan sólo dar una aproximación, pues sabemos que dur ant e la con
tra cción la enana blanca cuyo radio RWD cambia al radio de la estrella de
neutrones RNS queda determinada la velocidad de rotación promedio de la
estre lla de neutrones considerando que RW D ::::: l(JlRN s Y que ? WD::::: 103s

f'I (RwD)2 4 1H NS ::::: í2W D - - ::::: 10 s ;
RNS

donde í2w D = 27r/ ?w D es la velocidad de rotación de la enana blanca.
Ecuación 5.2 La velocidad angular central de una estrella de neutrones

es

(
Pc(NS) )2/3

í2c,NS= í2WD Pc(WD) (A.22)

donde se ha considerado que la velocidad de rotación de la enana blanca
es constante (momento angular total se conserva) durante la tr ansformación
a una estrella de neutrones y de la ecuación A.21 tenemos la velocidad de
rotación promedio de la estrella de neutrones por lo que las partes cent rales
rotan más lento que las par tes externas por un factor ,

(
' PNS )-2/3 (Pc(NS) )2/3

PWD Pc(WD)

[
PNSPC(W D)] - 2/3

PWDPc(NS)
::::: 10- 2/ 3 ::::: 0,2

Ecuación 5.7
El campo toroidal en función del tiempo lo podemos aproximar por

(A.23)

donde llD ::::: D es la diferencia en la velocidad angular a lo largo de la est rella,
y tenemos que la fuerza boyante del campo magnético es

(A.24)
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que como vemos depende del cuadrado del campo toro idal menos aquella
componente de la fuerza cont.rarest.aute de boyancía, que hace que haya un
balance cuando B¿ = I3b, por lo que la fuerza de boyancía se puede escribir

F
b

= tBbBp6.0g
4rrc;

(A.25)

y si consideramos que podemos aproximar Fb rv pRt - 2 podemos resolver para
Tb al igualar las dos ult imas expresiones de la fuerza boyante, de modo que

(A.26)

Ecuación 5.9
Tenemos que la masa de la estre lla es M. = V.P y por otro lado sabe mos de
lo ante rior que si substitu imos la expresión para el equilibrio ent re la fuerza
boyante y la est rat ificación de la est rella B~ = 81l"f BPC; en la la Ecuación A.24
podemos expresar a esta últim a como Fb = fBPg, luego ento nces igualando
esta expresión con aquella para la fuerza boyante en términ os de la velocidad
de rotación, Ec, A.25, podemos resolver para la masa levantada por el t ubo
de flujo

M = Tb R3BbBpO
f B 241l"c;

la cual con respecto a la masa de la estrella es

M Tb R3BbBpO

M. [» V.p4rrC;

substituyendo A.26

subs tituyendo B~ = 8rrf BPC;

(A.27)

(A.28)
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Figura A.2: Cálculo del momento de inercia para una estrella de quarks a
partir de varios modelos para estrellas extrañas. [Alcock et al. 1986.J

la cual sin perdida de generalidad puede expresarse como

Ecuación 5.14
El número total de subestallidos emitidos posible es la razón de la energía
rotacional total disponibe ent re la energía de cada subestallido, tomando en
cuenta que 6 x 1051

rv BJR3 entonces

Emax Emax (V)
Np = Es = 6 BJR3 \1.
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Ecuación 5.15
Si las corrientes de conducción son la única Iueute de los campos elect ro
magnéti cos, y si un rayo de par t ículas transport a to da la corriente , ento nces
la taza de energía rota cional puede expresarse por e: = 1q'"ttlY= qc,ri¡<P mny

y

N, c (D-B.diPoIO) (2rrJI )
- 2rrc I cap

D-2/l E ro!

qc q<Pma g

donde Aoop esta dado por la Ec, A.7.
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