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Capitulo 1

Introduccion

Desde que salieron a la luz los reportes de la deteccién de dos chubascos de
rayos c6smicos de energia en exceso de 10% 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 mas conservadora de
explicar los datos observacionales es invocar modelos puramente astrofisicos.
Se ha preferido el tipo de fuentes donde hay un ambiente propicio para la
aceleracién estoscdstica de las particulas. Sin embargo, ha resultado diffcil
(Hillas 1984) extender nuestro entendimiento de la aceleracién de particulas
a tan altas energfas denominadas Rayos Césmicos de Ultra Alta Energia o
UHECR’s (por sus siglas en inglés). Aunado a esto, la propagacién de dichas
particulas a través de la radiacién de fondo y de otros posibles campos de
radiacién universales restringen la distancia de sus posibles fuentes a no més
alld de varias decenas de Mpc. Las pérdidas de energia en la propagacion
a grandes distancias se deben principalmente a la expansién del universo,
a la produccién de pares electrén-positrén , y a la produccién de piones.
Esta dltima domina a partir de los ~ 4 x 10'? eV, y es la responsable del
corte conocido como el corte Greisen-Zatsepin-Kuzmin (GZK; Greisen 1966;
Zatsepin et al. 1966).

Todos los modelos astrosfisicos poseen tres rasgos fundamentales: acel-
eracién a ultra altas energias, expulsién de las particulas de la fuente y
propagacion en el espacio extragaldctico. Se han sugerido radio galaxias como
las pesibles fuentes (Rachen et al. 1993), también la aceleracién en galaxi-
as normales y objetos compactos tales como estrellas de neutrones (Blasi 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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2 CAPITULO 1. INTRODUGCION

al campo de la fisica tedrica altamente especulativa. Una de estas ideas es la
que relaciona a los UHECRs con los defectos topoldgicos (Bhattacharjee el
ul. 1997).

Tamnbién se ha propucsto que los estallidos de rayos gamma son los sitios
donde estas particulas son accleradas (Vietri 1995; Waximan 1995), aunque
el mecanismo de aceleracién en este tipo de modelos ha sido seriamente cues-
tionado ademds de que no se dan las caracteristicas del obejto central que
debe proveer la energia para que dicho estallido ocurra. Por lo que vale la
pena reanalizar la posibilidad de que los estallidos de rayos gamma sean las
fuentes donde los rayos c6smicos sean acelerados integrando ahora las ideas
que hoy en dia lucen més sélidas. El hecho de que los datos observacionales
no sean concluyentes a la fecha nos da, a los teéricos, una gran libertad de
trabajar distintas explicaciones al fenémeno de los UHECRs.

En este trabajo se desarrolla un modelo para UHECRs basado en la posi-
bilidad que estrellas extrafas, 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 caracterfsticas requeridas para los modelos astrofiscos hoy en dfa consi-
derados, por lo que resultard apremiante el abrir la posibilidad de que otro
tipo de objetos astrofisicos mas alld de los actualmente considerados sean los
responsables de tales chubascos tan energéticos. El trabajo esta distribuido
de la siguiente manera: en el capitulo 2 hacemos una breve descripcién del
flujo de UHECRs observado en la Tierra, en el capitulo 3 describimos los
diferentes modelos existentes dejando para el capitulo 4 aquellos basados en
estallidos de rayos gamma. En el capitulo 5 describimos el modelo de objeto
central de estallidos de rayos gamma el cual necesitaremos en el capitulo 6
donde describimos a detalle el modelo que proponemos. Las conclusiones son
dadas en el capitulo 7.



Capitulo 2

Rayos césmicos de la mas alta
energia

2.1. El espectro

El corte GZK, como su nombre lo indica, deberfa aparecer como un corte
en el espectro de energia (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 energfa de los rayos césmicos tiene una forma E~" con
pequenas desviaciones. En la Figura 2.1 se observa que el flujo, visto como
un espectro diferencial donde se multiplica el flujo por la energfa al cubo de
marnera que se observen las diferencias de manera clara, esta bien establecido
entre los 108 y los 10%° eV (Axford 1994; Bird el al. 1994 y referencias ahi).
Existe claramente una rodilla alrededor de los 10*® eV, en la cual el espectro
cambia de N(E) ~ E727 a N(E) ~ E~3' y un tobillo centrado sobre los
10'85 eV a partir del cual N(E) ~ E-27 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 {inico
grupo experimental que no ha registrado el corte GZK. Se acepta amplia-
mente que los rayos césmicos de energia hasta la rodilla son originados en
choques asociados a remanentes de supernova en la Via Lactea, sin embargo,
los choques de supernovas tienen serias dificultades en producir particulas
de mayor energia. Es aquf donde cobra sentido el considerar mecanismos al-
ternos para la aceleracién de particulas. Se cree que los rayos cédsmicos con
energias por encima de los 10" eV tienen un origen extragaldctico (Axford
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. Figura 2.1: Espectro de energia observado de los rayos cGsmicos para un
amplio intervalo de energia. Se muestra de manera esquemdtica la localizacion
de los cambios en la pendiente del espectro. [Nagano y Watson 2000.]
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cuatro experimentos: Haverah Park, Yakutsk, Fly’s Eye, y AGASA. [Nagano
y Watson 2000
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1994; Bird et al. 1994), aunque también pudieran originarse en una regién
conocida como el “halo extendido de la galaxia” el cual se encuentra a ~ 50
Mpc (Vietri 1996). La identidad de tales particulas tan energéticas se ha dis-
cutido periddicamente. Biermann et al. (2004) sugirieron que las particulas
con energia alrededor de los 10'® eV podrian ser neutrones. La posibilidad de
que sean fotones fue discutida y descartada por Bellido (2002) a partir de los
datos del grupo SUGAR. Como la longitud de atenuacién de los protones y
nicleos debajo del corte GZK excede los 1000 Mpc, la distribucién de direc-
ciones de arribo esperada de éstas particulas es isotrdépica, si es que tienen un
orfgen extragaldctico. Si sus energfas exceden el corte GZK, la distancia a la
fuente estd limitada a varias decenas de Mpc y entonces debieran esperarse
correlaciones de sus direcciones de arribo con la estructura galictica y los
ctimulos de galaxias.

2.2. El corte GZK

Al considerar fuentes extragaldcticas debemos decir que el corte GZK es
un rasgo del espectro de energia que depende del modelo considerado, es decir,
el corte GZK para una fuente particular depende de la distancia a la fuente.
Como deciamos en la introduccién el corte comienza aproximadamente a los
4 x 10" eV, y las reacciones principales de los protones, p, con fotones del
fondo,7, ,, son tres:

n+nt
PtV — p+°
p+et +e”

Aunque el umbral para la produccién de pares est4 alrededor de los 10'8 eV,
con una trayectoria libre media de ~ 1 Mpe, comparado con los 10" eV y
~ 6 Mpc para produccién de piones, la pérdida de energfa por produccién de
pares es de iinicamente el 0,1 %, comparado con el 20% para produccién de
piones. Siendo la produccién de piones el mecanismo de pérdida de energia
dominante en este régimen de energfa, debiera considerarsele a fondo cuando
se estudia la propagacién de los rayos césmicos en el medio intergaldctico;
sin embargo, la mayorfa de las ocasiones se le ignora, en busca de expresiones
mas faciles de manejar. Esto se ve reflejado, por ejemplo, cuando se calcula
el 4ngulo de defleccién Og, el cual mide la desviacién que sufre un protén en
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su arribo a la Tierra respecto de una trayectoria en Iinea recta a la fuente. El
principal ingrediente considerado en ¢l cdlenlo de 8¢ es el campo magnético.

2.3. Defleccion por el campo magnético in-
tergaldctico.

A pesar de que los campos magnéticos extragaldcticos son de interés sig-
nificativo en el estudio de la cosmologfa, de la formacién galdctica, estelar, y
del dinamo galdctico, inicamente se tiene medido un limite superior, debido
a rotacién tipo Faraday en base a sefiales de radio desde radio galaxias muy
distantes, y es del orden de ~ 10™° G (Kronberg 1994). Este limite superior
fue confirmado por el estudio realizado por Barrow et al. (1997) al analizarse
los datos de los patrones de la anisotropia 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 angulo 8z se puede aproximar por g = VNo?, donde o2
es la variacién del 4ngulo de deflexién para la propagacién sobre una regién
de tamafio A con un campo magnético B, y donde N es el ntiimero de re-
giones. Si se asume un camino aleatorio sobre una distancia d desde la fuente
al punto de observacién, N ~ d/), 8 puede aproximarse por (Waxman y
Miralda-Escudé 1996)

6(E) ~ 0,025° (%) "’ (101/\\/1pc) (lO“B”G) (l()z]‘i;;eV)_1 (1)

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

2.4. Isotropia de la distribuciéon angular de
los UHECRs

Se ha tratado en multiples ocasiones de relacionar los datos observa-
cionales con alguno de los objetos astrofisicos mas poderosos en el universo.
El grupo experimental de AGASA encontré una anisotropfa con una ampli-
tud del 4% alrededor de los 10'® eV (Hayashida et al. 1999a, 1999b), la cual
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Figura 2.4: Dependencia en la energfa del pardmetro de acrecentamiento en
el plano galdctico fg, el cual se expresa usualmente en términos de la razén
entre la intensidad de eventos observada y registrada; un valor positivo en el
factor significa un acrecentamiento de eventos en el plano galdctico respecto
de lo esperado a partir de una distribucién isotrépica. 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 galictico y de la
regién Cygnus, Figura 2.4, por lo que la anisotropfa parece estar correlaciona-
da con la estructura galdctica. Los grupos experimentales de Haverah Park y
Yakutsk estdn a una latitud de 54 — 60 grados y la direccién de Ja regién en
exceso registra da por AGASA no puede ser verificada por estos experimen-
tos. Por su parte el experimento Fly’s Eye corroboré un exceso en el plano
galdctico en la regién de energfa debajo de los 3,2 x 10! eV (Bird et al. 1999).
Una posible explicacién de la anisotropfa registrada por AGASA puede ser
que sean protones provenientes del brazo galdctico (Lee y Clay 1995; Giller
et al. 1994). Otra posible explicacién es asumir que las particulas a esta en-
ergia no son protones sino principalmente neutrones {Bierman 2004). Los
neutrenes de energfa alrededor de los 10'® eV poseen un factor de Lorentz
enorme (~ 10%), 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 estadisti-
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Figura 2.5: Distribucién de las direcciones de arribo en la latitud galdcti-
ca (izquierda) y supergaldctica (derecha) de 114 rayos césmicos a partir de
cinco experimentos (Haverah Park, Volcano Ranch, Yakutsk, Fly’s Eye, y
AGASA). Las lineas s6lidas son Ja suma esperada de las distribuciones de

cada experimento a partir de una distribucién uniforme. [Nagano y Watson
2000

ca en la regién de energia ~ 10'® eV en el Hemisferio Sur donde el centro
galdctico puede ser explorado de manera directa. Para eventos por encima
de los 4 x 10" eV, el grupo AGASA no observé ningiin exceso significativo
en la direccién del plano supergaldctico, el cual puede describirse como una
gigantesca “hoja” que contiene a los Supercumulos Local, de Coma, de Piscis-
Cetus, v a la concentracién de Shapley, y que separa a dos grandes “vacfos”,
a los Supervacfos Nortefio y Surefio. Los datos més 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 distribucién isotrépica. De modo que
la distribucién de las direcciones de arribo de los UHECRs es principalmente
isotrépica. La figura 2.4 nos muestra las latitudes de 114 eventos de los cinco
grupos experimentales en coordenadas galdcticas y supergaldcticas. Las cur-
vas sélidas son la suma de las distribuciones esperadas cuando se supone una
- distribucién de arribo uniforme; es claro que al momento una fraccién muy
grande de UHECRs estdn distribuidos uniformemente sobre el cielo obser-
vable. Cabe mencionar aqui que no se ha podido relacionar con éxito ni un
s6lo evento con algiin objeto astrofisico del cual ya se haya tenido registro de
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su ubicacién. Es por esto que se abre la posibilidad a una enorme cantidad de
escenarios donde estas particulas podrian ser originadas. La discriminacién
entre los distintos modelos existentes basada en argumentos fisicos s6lidos se
volver4 critica conforme se tenga mds estadistica en afios venideros cuando
la proxima generacién de detectores entre en funcionamiento. En el capitulo
siguiente damos un breve repaso de los modelos mas Hamativos que hoy dia
se disputan el resolver este interesante problema de la astrofisica de altas
energias.
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Capitulo 3

Modelos

3.1. Imicios

Jokipii y Morfill (1985, 1987) propusieron un modelo en el cual nicleos
de hierro podian ser acelerados hasta energias de varias veces 10!° eV en los
choques terminales de un viento galdctico. El espectro de energfa obtenido
era proporcional a E~2, comportamiento muy caracteristico de la aceleracién
en choques. Se considera ademé4s que el espectro cambia a E~3 debido a que
el camino libre medio de dispersién es més grande conforme la energfa crece.
Ademis el limite de aceleracién corresponde aproximadamente a la energia
del corte GZK. Un punto importante en esta formulacién es que la distribu-
cién de direcciones de arribo que se espera es altamente isotrépica. No obs-
tante, Berezinsky et al. (1990) hicieron ver que la energia maxima que podia
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 aceleracién de particulas a energias ultra relativistas > 10% eV
(Biermann y Streitmatter 1987; Rachen y Biermann 1993). El tamafio de las
manchas es de unos cuantos kiloparsecs con un campo magnético ~ 10~ G
(Meisenheimer et al. 1989). Tales manchas son energizadas por los chorros
salientes de los nicleos activos de galaxias, y cada mancha es considerada co-
mo un choque enorme donde la aceleracién estocdstica debido al mecanismo
de Fermi (1949) se lleva a cabo, mecanismo que mds adelante describiremos
de manera breve, seccién 4.2., y que da el ya mencionado espectro propor-

13



11 CAPITULO 3. MODELOS

cionala 272 . La idea de que las radio galaxias sou los lugares de aceleracion
de rayos césmicos es 1na de las ideas mds controvertidas de todas; se ha
cuestionado que campos magnéticos de 107" G son poco probables de existiv
en la regién donde la aceleracion toma lugar. Mas arin, al haber un niunero
escaso de estos objetos dentro del radio GZIK, ~ 50 M pe, rvesulta muy dificil
el reproducir tanto la distribucién de direcciones de arribo la cual se obser-
va uniforme como el espectro de energia observado. Tal vez el modelo mds
prometedor a favor de las manchas calientes es el propuesto por Berezinsky ¢!
al. (2002), en donde se hace ver que si bien este tipo de posibles fuentes tiene
serios problemas para alcanzar y rebasar energias de 10% eV, si es posible la
aceleracién de particulas a un intervalo de energia 1018 - 8 x 10" eV.

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 particulas cargadas,
nucleos de hierro, pueden ser aceleradas en el viento proveniente de una es-
trella de neutrones con un campo magnético intenso. La primera suposicién
es la de considerar que algunas estrellas de neutrones inician su vida rotando
rapidamente (£ ~ 3000 rad s~!) y con un campo magnético superficial in-
tenso (Bs > 10'® G). La componente dipolar del campo m4s all4 del cilindro
de luz, R = ¢/Q (ver Apéndice), de acuerdo con la aproximacién MHD
es principalmente azimutal; las lineas de campo poseen un patrén espiral.
Ya que pueden existir campos eléctricos muy intensos a lo largo de la mag-
netésfera (Goldreich y Julian 1969), los iones de hierro en la superficie de
la estrella pueden ser desprendidos de la misma. E] proceso de aceleracién
es puramente magneto-centrifugo, y se considera que la energfa magnética
en el viento es transformada en energfa cinética de los nicleos de hierro. La
energfa méxima de las particulas que esten contenidas en el viento cerca del
cilindro de luz serd

ZeB
Erge = %CR‘C =8 x 10%Z5 B35V (3.1)

. donde Zy = Z/26, By = B/10VG, y Q. = Q/10%s71. El espectro de
particulas de cada estrella de neutrones en este modelo es

5,5 x 10%

NE) =¢ (ENZ%B,:,

) GeV™! (3.2)
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de modo que el flujo de particulas a la Tierra es

1072 ¢ N
FE)= ——>%_ GeV ' em™? 57! 3.3
) = R Em 7 By L (33)

donde £ es la eficiencia de la aceleracién en el cilindro de luz, € es la fraccién
de pulsares con campos magnéticos intensos y ¢ = (»/100 yr es la razén de
nacimiento de estrellas de neutrones en nuestra galaxia. A este flujo corres-
ponde un espectro proporcional a E~!. Los iones de hierro eyectados con
energias ~ 10% eV alcanzardn la Tierra después de haber sido deflectados
por el campo magnético galictico y por el halo de la galaxia. El radio de giro
de estas particulas en el campo gal4ctico de magnitud By es

ECR 1,_4_ (3[.LG

9= ZeB " 7y B—gal) o kpe (3-4)

siendo este valor menor a la distancia tipica a una estrella de neutrones,
~ 8 kpc, por lo que los eventos registrados en la Tierra no apuntardn a la
fuente, y es asf que se puede esperar una distribucién de direcciones de arribo
isotrépica. Sin embargo, como lo hizo ver Arons (2003), el radio de giro para
estos iones excede el halo de sincrotén de la galaxia,~ 1 kpc, lo cual implica
una reduccién substancial del flujo estimado por la ecuacién 3.3.

3.3. Magnetares

El modelo de Arons (2003) es una variante del modelo anteriormente
descrito de estrellas de neutrones. Aqui se considera que las particulas acel-
eradas son protones' y que estos adquieren su energia en el viento producido
por la estrella de neutrones, la cual posee un campo superficial altisimo ~ 101
G. Este tipo de estrellas se conoce como magnetares. Se considera de nueva
cuenta que existe un cierto niimero de magnetares que inician su vida rotan-
do rdpidamente (€2 ~ 3000 rad s™'). Esto nos permite cousiderar que tales
objetos que rotan relativisticamente y que estin altamente magnetizados
tienen_cafdas de voltaje a través del campo magnético (ver Apéndice), con

"Hay creciente evidencia observacional de que las estrellas de neutrones jévenes, < 10°
afios, tienen una superficie compuesta de hidrégeno y no de hierro como se ha considerado
en el modelo de la seccién 3.2.
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una magnitnd superior a la correspondiente de los eventos mds energéticos
observados,

QZ“ _ Yl g ( & )2\/ (3.5)
¢ c 1073 cgs \104s!

donde g2 es el momento dipolar magnético. En el trabajo de Blasi et al.
(2000), se consideran las pérdidas de energia cerca de la estrella debidas a
la aceleracién sincrotén y a la radiacién de curvatura las cuales son muy
importantes, de modo que lo que hace Arons es considerar que la zona de
aceleracién estd en el viento a distancias grandes comparadas con el cilindro
de luz, R;.. Cada particula gana una energia

(I)m'cnlo =

0

E(Q) = gn®uiento = qnc—f =3 x 102 ZmQfus; €V (3.6)
donde 7 es la fraccidén del voltaje en las lineas abiertas del campo magnético
(ver Apéndice) que cada particula sufre en su camino a lo largo del viento.
El ntimero de protones que cada magnetar inyecta queda determinado por

I I
Ni ~ Nas(Q)Cem(Q) = Zen 4 x mnﬁ (3.7)
donde
QB
Ng; = g (3.8)

es la densidad Goldreich-Julian {Goldreich y Julian 1969, ver Apéndice), la
cual representa la densidad de particulas necesarias en el viento del magnetar
tal que la aproximacién MHD sea vilida, y donde el tiempo en el que el
magnetar se desacelera debido a torcas electromagnéticas es

1102 9 I Iss

= —= == =5 inut 3.9
2Egm 8022 Quss s (39)

CeMm

con Egp como la razén electromagnética de pérdida de energfa rotacional
(ver Apéndice). Un punto muy importante del modelo es que logra reproducir
el flujo de particulas detectado en la Tierra a energfas superiores a los 1082
eV considerando una taza de nacimiento de vy, = 10~ 4vpayr'galazia™

J>E) ~ %umNingTi(Ea) (3.10)

I
~ 7 x107'® (i) Vg cm ™2 57" sr7? 3.11
Zpa ™ ( )
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utilizando ny = 0,02n,, Mpc™® como la densidad de galaxias y T*(E,) ~
10 Gyr es el tiempo de residencia de una partfcula en el tobillo que fue
inicialmente inyectada con mayor energia, es decir, es el tiempo de vida de
un protén a esa energia.

De manera inusual en los modelos astrofisicos de UHECRs, en éste modelo
se consideran también las pérdidas de energia por medio de ondas gravita-
cionales en adicién a las pérdidas electromagnéticas siempre consideradas. El
intento es valido en el sentido de que se consideran tres casos para describir
el espectro de energia de las particulas: en un primer caso inicamente hay
pérdidas de energfa electromagnéticas, es decir, la aceleracién es enteramente
electromagnética y el espectro va como £7!, 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 € ~ 0,01, y por tltimo
un tercer caso donde hay una intensa produccién de ondas gravitacionales
para un objeto con una elipticidad de ¢ ~ 0,1. En éste (iltimo caso el espectro
es proporcional a E~2 y el corte GZK es reproducido dentro de los errores
experimentales. Sin embargo, el caso m4ds 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 razén de nacimiento de estos objetos que nacen
rotando lo suficientemente rdpido es del 10 % de la taza de nacimiento total
Umrap = 0,1vm.

La energia maxima disponible en el viento se ve disminuida hasta en
un 30% debido a las pérdidas al atravesar el viento la supernova donde
nacié el magnetar. Los eventos observados hoy en dfa cuya energia no su-
peran los 10%% eV requieren que los UHECRs escapen del viento mientras
no radie, es decir que no haya pérdidas de energia considerables, tal es-
cape debe darse a distancias muy largas del objeto, Gnicamente para valores
Q>3 x 103(Fys/Zmuss)/? s71; tales tazas de rotacién ocurren a unos 45
minutos después de la formacién del magnetar. Si se consideran magnetares
que nacen rotando rdpidamente, necesariamente habr4 una deposicién de en-
ergfa rotacional antes de que la cubierta extendida de una supernova tipo 11
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 aceleracién a largas distancias. A pesar de esto, el
magnetar cuando nace emite incialmente una energia electromagnética a una
razén de Egy = 2 X 109 12, erg s7*. Por lo que dentro del tiempo que
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Figura 3.1: Ajuste del flujo de rayos cédsmicos utilizando la teoria de Arons.
Las tres curvas tedricas corresponden a distintos valores asumidos para la
elipticidad ecuatorial de las estrellas de neutrones: ¢ = 0( no ondas gravita-
cionales); ¢ = 1072 (emisién moderada de ondas gravitacionales); ¢ = 107!
(emisi6n fuerte de ondas gravitacionales). [Arons 2003.]
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le toma al choque de la supernova el colocar la cubierta en movimiento, el
magnetar en el centro llena la cavidad con energia relativista, principalmente
camnpos electromagnéticos. La acwinulacion de tal energia hard que la cubierta
se quiebre debido a que operardn Jas inestabilidades de tipo Rayleigh-Taylor.
El cdleulo total para la energia que sale librada 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 energia considerables. El
proceso de aceleracién de particulas en los vientos de estrellas de neutrones ha
sido considerado por varios autores desde hace cierto tiempo (Buckley 1997).
No obstante, recientemente el modelo de Contopoulos et al. (1999) introdujo
al parecer la solucién a uno de los problemas cldsicos de estrellas de neutrones:
el problema ¢ de la nebulosa del cangrejo. Si se denota a o =~ m—i;‘ﬁ; como
la razén entre la energia en forma de campos electromagnéticos y la energia
cinética de las particulas, protones y pares et (ver Apéndice), lo que ocurre
en la nebulosa del cangrejo, la cual es el pulsar mejor estudiado a la fecha, es
que se infiere una ¢ muy alta en la base del viento del pulsar en el cilindro
de luz, o ~ 10%, lo cual contrasta enormemente cuando se le infiere en el
choque de reversa generado por la desaceleracién del viento al interactuar
con el medio interestelar (ISM por sus siglas en inglés). El valor inferido en
este punto es de ¢ ~ 1073, El hecho de tan abrupto cambio es explicado al
considerar que desde la base del viento la energfa electromagnética es cedida
a la energfa cinética de las particulas en el viento del pulsar, de modo que las
particulas ganan energfa linealmente mientras el viento se aleja del pulsar.
La forma en que los campos evolucionan més alld del cilindro de luz queda
determinada (Michel 1973) cuando se aproxima la geometria del viento de
un rotador alineado por la geometrfa de un monopolo,

M

By = ;Msm0 (3.13)
TR[C

Eo = Bs (3.14)

B =FE, = Be =0 (3.15)

donde M es la magnitud del momento del monopolo. Como los campos cam-
bian de direccién a través del ecuador del rotador (8 = 7/2) se asegura la



20 CAPITULO 3. MODELQS

existencia de una hoja ecuatorial de corriente donde los protones puedan cir-
cular. En el caso MHD del viento, el cual corresponde a la aproximacién mds
simple, la taza de pérdida de masa M, la densidad de energia magnética Dy,
y la corriente en el viento deben conservarse, pero tomando en cuenta estas
supociones el enigma de la ¢ no puede ser resuelto, es entonces que Con-
topoulos et al. consideraron a la aceleracién como un mecanismo geométrico.
El factor de Lorentz en el viento es
2
To= O+ = (et () st} (336)
c

donde -y, es el factor de Lorentz en el cilindro de luz y g es el factor de
Lorentz debido a la energia electromagnética en el viento. Con la condicién
geométrica rsinf >> vy, el viento funciona como un acelerador lineal; a dis-
tancias largas las particulas se desvian poco de las lineas de campo magnético
por lo que las pérdidas de energia son minimas. Sin embargo, independiente-
mente de la geometrfa considerada, la aceleracién 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 lfneas de campo se va desacelerando. El
gradiente de aceleracién en el viento no es tan fuerte como para acelerar las
partfculas a muy altas energfas. La respuesta esta en la aproximacién MHD
que se ha becho del viento, es decir, del campo en el viento. La aproximacién
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 > F, y ademds se puede considerar que
las particulas permanecen pegadas a las lineas de campo si se desprecian las
fuerzas de inercia. Considerando que la particulas del plasma se producen
en la magnetosfera, su nimero total queda determinado en el cilindro de luz
donde alcanza una densidad N(R;.)- A grandes distancias del magnetar, la
densidad de partfculas en el plasma decrecera entonces como

N(r) = N(Ry) (%)2 (3.17)

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

N(Rlc) = )‘NGJ(RlC) (318)

donde el factor de proporcionalidad A se conoce como “multiplicidad”. Note
que Ngy(R) < 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 (pcs) necesaria para que la aproximacién MHD sea
aplicable,

p(Rais) = pos(Rais) = Ras = ARy (3.19)

de modo que el campo magnético en el viento comienza a disiparse a es-
ta distancia Rg;s{(Coroniti 1990; Lyutikov 2002). El flujo de Poynting en tal
situacidén serd inestable y como resultado emitird ondas electromagnéticas
(Bellan 1999, 2001) las cuales se propagardn a través del viento. Es en este
radio de disipacién Rg,, donde el gradiente de aceleracién es mucho mds
fuerte que el gradiente considerado por Contopoulos et al.. En cuanto al valor
de la multiplicidad en pares e*, ), la teorfa de creacién de pares en estre-
llas de neutrones ultramagnetizadas no esta bien establecida (ver Apéndice).
Un célculo tradicional del pardmetro A hecho por Ruderman y Sutherland
(1975) que toma en cuenta las pérdidas de energia de los electrones debido
a la aceleracién de curvatura da un valor A ~ 10%(pa3)'/%. Sin embargo,
existen estimaciones donde A ~ 10 — 100, debido a la inclusién de efectos
de electrodindmica cudntica (Baring y Harding 2001), por lo que esta dis-
cusién sobre el posible valor de la multiplicidad es un tema abierto. Las
ondas electromagnéticas asi generadas poseen una amplitud enorme descrita
por el valor del pardmetro adimensional a = ¢éB/mcQ) > 1. Més adelante
veremos este tipo de aceleracién con mds detalle ya que es un punto muy
importante en nuestro trabajo. Arons explica éste mecanismo diciendo que
conforme la particula de prueba se mueve una distancia Ar junto con las
ondas electromagnéticas, el trabajo hecho sobre ella es

Woond = Jpomalsr (3.20)
= (mcQa)Ar
6B Ar or
= qBTFT = N Pmag, 1= - (3.21)

donde fpona €s la fuerza inducida por el campo magnético en el plasma y
donde se ha supuesto que §B/B > 1 en la zona ecuatorial del magnetar.
7 = 0,1 parece ser un valor adecuado para este escenario, es decir, como
se habfa dicho anteriormente el 10% del potencial disponible es aplicado
a los iones. Acto seguido los iones deben escapar sin pérdidas de energia
significativas. Se considera que mas all4 del radio de disipacién el momento
monopolar del campo magnético se equipara a aquel del rotador alineado, el
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cual corresponde a la geometrfa mas comiin, es decir, M = pu/R, — My =
wcost/ Ry. La velocidad alcanzada con este mecanismo serd mucho mayor a la
velocidad del viento, y es que los iones serdn inyectados en un sector angular
—1 < § < 1 respecto del ecuador; al resolverse la ecuacién de movimiento de
un protén en los campos cruzados 5 y B del viento se encuentra que el radio
de curvatura para el protén es

2 2
pe = 2rLyl = (%) T, (3.22)

tomando en cuenta el radio de Larmor 7, = m;c2y/qB = nr y que a vy, =
r/Ric > 1 lo cual ocurre a distancias mayores a Rg;ss, p. > 7. Por Jo que
tanto las pérdidas de energfa a causa de la aceleracién tipo sincrotén (la cual
toma importancia a una escala ~ 3,6 s) y a causa de la expansién adiab4tica
{ para p > 7 los iones ya no estdn acoplados al campo) son despreciables. La
energfa méxima alcanzable en este modelo se puede ver limitada a no mas
de 1022 eV debido a foto-produccién 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 nico 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 aceleracién se llevarfa a cabo gracias a la fuerza electromotriz inducida
por la rotacién de las lineas de campo magnético alrededor del horizonte de
estos objetos. Basados en el catdlogo més reciente de objetos compactos, se
muestra que la gran mayoria de los agujeros supermasivos dentro del corte
GZK tienen las condiciones necesarias para producir UHECRs y més aiin
que podrfa haber diez veces mas agujeros negros supermasivos que los ac-
tualmente registrados, por lo que podrfa haber unas cien fuentes de este tipo
distribuidas isotrépicamente. Por iiltimo se considera que las pérdidas de en-
ergia debidas a las colisiones con los fotones asociados al disco de acrecién
del sistema con los protones acelerados serian minimas ya que la luminosidad
de estos objetos es muy baja, siendo ésta la razén por la cual se consideran
remanentes de cuasares inactivos.



3.5. GALAXIAS INTERACTUANTES 23

3.5. Galaxias interactuantes

La posibilidad de que un sistema de galaxias colisionando pueda acelerar
particulas cargadas, principalmente hierro, en los choques frontales creados
en tal situacién ha recibido cierta atencion (Cersansky 1992; Cesarsky y
Ptuskin 1993). Durante cuatro afios se intenté relacionar las direcciones de
algunos UHECRSs con este tipo de sistemas (Al-Dargazelli et al. 1997; Takeda
et al. 1999; Uchinori et al. 2000). Sin embargo, al hacer un andlisis extenso
de las condiciones en el choque frontal en este tipo de sistemas, Jones (1998)
concluyé que la energfa maxima alcanzable era de 10'7 eV.

Otra propuesta interesante ha sido la de estudiar los choques debidos
a la materia que se precipita hacia el centro de masa de los cimulos de
galaxia (Kang, Rachen y Biermann 1997). Lo impactante en este modelo
es que el tamafio del choque puede ser tan grande como 1 Mpc, con un
campo magnético aproximado de 1uG, condiciones suficientes para producir
particulas de hasta 6 x 10'° eV, considerando protones. El problema es que
no se ha observado ninguna anisotropfa en direccién de alguna de estas su-
perestructuras galdcticas, asf que como la mayoria de los modelos existentes
éste tendrd que esperar por mas estadistica. Inclusive el propio Biermann
(Sigl, Lemoine y Biermann 1999; Lemoine, Sigl, y Biermann 1999) simulé las
trayectorias que seguirian los protones de tan alta energia si éstos atavesaran
el espacio del super ciimulo local, cuya magnitud de campo ~ 1uG puede
hacer que los rayos césmicos sean deflectados de modo que con una distribu-
cién de fuentes proporcional a la densidad de materia en el super cimulo
local se reproduciria el espectro y la isotropfa observados. La mds reciente
simulacién al respecto ( Sigl, Miniati y Ensslin 2003) confirma el argumen-
to anterior pero ademds se deja ver que si no hay una acumulacién de las
fuentes de UHECRs en el super cimulo local entonces no hay manera de
explicar la extensién de los datos obsevados mas alld del corte GZK. Estas
simulaciones concuerdan de manera marginal con los datos de AGASA si es
que el campo extragaldctico tiene una magnitud ~ 1uG, y concuerdan adn
menos con las simulaciones llevadas a cabo por Yoshiguchi et al. (2003) si
el campo considerado tiene una magnitud de 1 nG, suposicién acepatada
ampliamente. Yoshiguchi et al. calculan que las direcciones de arribo de los
UHECRs por encima de los 10!° 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
simulacién de este tipo. Resulta interesante saber que sélo se ha considerado
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la componente regular del cainpo magnético galdctico, dejindose a un lado la
componente turbulenta del campo galdctico la cual de hecho podria dominar
sobre la componente regular.

Para todos estos modelos considerados en donde las fuentes estan situ-
adas en nuestra galaxia y/o galaxias cercanas se debe decir que el niimero
de galaxias dentro del radio GZK, ~ 50 Mpe, es mayor al numero esperado
a partir de una distribucién uniforme de galaxias por lo que el espectro de
energia puede extenderse més alla del corte GZK, es decir, el espectro de
energia observado es compatible con una distribucién de fuentes de UHE-
CRs que sigue la distribucién de la materia luminosa en el universo cercano,
aunque e tipo de fuentes no haya sido especificado (Medina Tanco 1999).
Sin embargo, como decfamos anteriormente, la distribucién de direcciones de
arribo observada arriba de los 4 x 10'° eV no presenta ningiin exceso consi-
derable, es decir, la distribucién de UHECRS no concuerda con la distribucién
de la materia luminosa en el universo cercano. Es este el principal problema
de los modelos astrofisicos que hemos venido revisando, y es entonces donde
modelos que consideran fisica exdtica entran muy bien a cuenta.

3.6. Modelos exoticos

Una idea muy interesante que trae a cuenta fisica de neutrinos de alta
energia (area 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 Z° interactiien con neutrinos de
fondo de masa ~ 1 eV que se localicen en el halo galdctico extendido de
radio ~ 50 Mpc y que tal interaccién produzca los UHECRs observados
isotrépicamente en la Tierra. Se sabe que los bosones Z son producidos por
neutrinos de energfa de resonancia 4 x 102 (m,/1eV)~! eV, asi que se necesita
de mecanismos que aceleren protones a energfas superiores a los 10%% eV para
poder obtener estos neutrinos; ademds de que este escenario no predice el
espectro de energfa no ajusta los datos alrededor de los 10'® eV y por tiltimo
el mayor problema parece ser que la anisotropia a pequena escala observada
no se puede reproducir en ninguno de estos modelos.

Este aspecto de la anisotropia a pequefa escala estd un poco mejor li-
brado si se considera que los UHECRs son el resultado del decaimiento de
particulas reliquia superpesadas. Estas particulas reliquia son las probables
componentes de la materia obscura fria y poseen una masa > 10%! eV con
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una vida mayor a la edad del universo (Berezinsky, KKachelriess, y Vilenkin
1997). El espectro observado por arriba de los 4 x 10" eV es bien reproducido
bajo esta suposicién y también la isotropia observada si se toma en cuenta
una distribucién de estas particulas en el halo galdctico (Hillas 1998, 1999).
El 10% de los eventos registrados por arriba de los 4 x 10'° eV podrian
deberse a este escenario. No sélo se obtienen UHECRS sino que también se
predice un fiujo de fotones y neutrinos con lo cual en préximos afios se podria
descartar o aceptar esta propuesta. Sin embargo, no puede explicarse la exis-
tencia de Jos multipletes observados lo cual es un problema comin en este
tipo de modelos top-down, es decir, modelos de decaimiento de particulas.
Otro modelo de decaimiento de particulas muy interesante es el que considera
particulas exdticas: monopolos, cuerdas superconductoras, etc. (Gill y Kibble
1994). Estas particulas serian producto del rompimiento de las simetrfas en
las transiciones de fase en el universo temprano. Este escenario de produccién
de UHECRSs es muy controversial pues el espectro esperado podria extender-
se hasta la escala de la Teorfa de Gran Unificacién,~ 10% eV, ademids de
que predice que muchos de los eventos por arriba de los 10%° eV serian rayos
gamma, aunque al parecer el fiujo no se reproduce con exactitud.

Estos son los principales modelos que hoy en dia se disputan el poder ex-
plicar el misterio de los rayos c6smicos de la més alta energia, el advenimiento
de nuevos laboratorios de deteccién har4 mas f4cil 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 e} proyecto del Telescope Array
jugardn un papel central en la adquisicién de nuevos datos.
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Capitulo 4

GRBs y UHECRS

4.1. Coincidencias

En el repaso que hicimos acerca de los principales modelos astrofisicos o
bottom-up, no se abordé 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 capitulo ya que el trabajo
de tesis que aqui propongo estd basado en Ja suposicién de que el objeto
central {central engine) de un GRB es la fuente de aceleracién de los protones
que se encuentren en las capas exteriores de dicho objeto. Discutiremos todas
las caracteristicas que un modelo astrofisico debe tener, tales como el espectro
predicho, el flujo, el mecanismo de aceleracién, las pérdidas de energia, etc.
Los GRBs constituyen una buena opcién para ser las fuentes de los UHECRs
por varias razones (Wick et al. 2004):

» El andlisis del grupo KASCADE hace ver que las energias de quiebre
(donde el espectro cambia, por ejemplo la rodilla) de los diferentes tipos
de iones de rayos césmicos son proporcionales a la rigidez!, y también
el hecho de que la masa atémica media crezca con la energia a través
de la regién de la rodilla se puede explicar mediante una solucién de
propagacién en donde una fuente galdctica inyecta rayos césmicos con
una ley de potencias.

Al producto entre el campo magnético y el radio de la trayectoria que eu éste describe
una partfcula Bp = mv/Ze, se le denomina rigidez magnética de la particula, donde mv
es su cantidad de movimiento y Ze su carga eléctrica

27
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= La composicién de particulas cambia a los 10'7% eV, v la posibilidad
de que el corte GZK afccte el espectro de UHECRs apuitan a que las
fuentes son metagaldcticos.

» El espectro de los rayos cdsmiicos (para todas las composiciones) se
quiebra a los ~ 3 x 10'® eV y desde ahf continua sin cambio hasta
el tobillo a los 3 x 10" eV. Por lo que una fuente que inyecte con
una ley de potencias que sea modificada por efectos de aceleracién y
de transporte parece ser la solucién mas simple.

= Un cuarto punto que hace que la relaciéon UHECRs-GRBs sea m4s plau-
sible es considerar la densidad de luminosidad. Si nos concentramos en
aquellos GRBs dentro del radio de GZK, ~ 50 Mpc, entonces hablamos
de la densidad de luminosidad de GRBs promediada en el tiempo y el
espacio en las cercanfas, z < 1; las estimaciones de Pre-BeppoSAX
basadas en la emisién X/v de GRBs dan para esta densidad de lumi-
nosidad

arpx/y ~ 104EMergsMpe3yr! (4.1)

v si consideramos la densidad de luminosidad local gk requerida para
generar rayos césmicos m4s alld de los 102 eV,

fozx = ti =6 x 108U_gergs Mpc™ yr! 4.2)
I

donde U_5 es la densidad de energia observada para rayos césmicos
> 10® eV (U.5 = 0,5 para HiRes y U_5 =~ 2 para AGASA), y
tys ~ 140 Mpc/c es la escala de tiempo de pérdida de energia por
foto-produccién de piones para protones de 102 eV, entonces obser-
vamos que éGRB,X/'y > €czk- En un caso donde se haya corregido la
dependencia de energfa en el valor de ., obtenemos

: U
fozk ™ 7 104U_pnergs Mpc™ yr~! (4.3)
e

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

A pesar de que la frecuencia de GRBs es menor a uno por cada 10¢ afios

dentro del radio GZK, el tiempo de arribo est4 muy disperso, como se muestra
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Figura 4.1: Correlacién entre tiempo de arribo y energia. Panel superior
izquierdo: Histograma de arribo tiempo-energia para un retraso temporal
7(100EeV) = 100 afios debido al campo magnético intergaldctico para una
fuente que emite en un tiempo mucho menor a 100 afios; Panel superior
derecho: Espectro de energia para distintas posiciones de la ventana de ob-
servacion en el histograma (a); Panel inferior: Ejemplo de um ctmulo en el
plano: tiempo-energia a partir de uno de los cortes, 7 = 10 aios, mostrados
en el panel superior derecho. [Nagano y Watson 2000.]
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en las figuras 4.1 v 4.2, y ¢l espectro de energia depende de la dispersién tem-
poral dentro del intervalo de observacién de un GRB, el cual es corto ,5 — 10
afios (Sigl et al. 1997). Como no se espera observar UIIECRs imnediatamente
después de un GRB, entonces, aiin cuando los UHECRSs sean originados en un
estallido de rayos gamma, el tiempo de arribo de los UHECRs y sus energias
podrfan no tener una buena correlacién. La tasa de deteccién en la Tierra de
rayos césmicos de energia ~ 10% eV es de uno cada cien afios por estereora-
didn por kilometro cuadrado, mientras que la tasa de deteccién de GRBs es
de uno cada cincuenta afios por estereoradian por kilometro cuadrado, por lo
que se necesita de una dispersién de al menos cincuenta afios en los tiempos
de arribo de los UHECRSs para poder conciliar ambas razones de deteccién.
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 tripletes de rayos césmicos por
arriba de los 10'® eV a fin de poder adjudicarlos a alguna fuente astrofisica
conocida, como las radiogalaxias, GRBs o defectos topolégicos. Uno de los
cuatro pares de rayos césmicos estudiados podria haberse originado en un
GRB, ya que de ser éste en realidad un par de eventos, habria una diferencia
en los tiempos de arribo de las dos componentes correspondiente a una dis-
persién temporal de varias decenas de afios, en acuerdo a lo esperado para
un GRB, siendo la particula mds energética la que llega primero al detector
y la particula menos energética la que se retrasa mucho en su camino debido
a la defleccién 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 més que se espera obtener mas datos en
los préximos anos y que por el momento estamos hablando de estadistica con
nimeros muy bajos (N ~ 4). A continuacién se resume los distintos modelos
de GRBs que predicen la produccién de UHECRs.

4.2. Modelos de GRBs que predicen UHE-
CRs

En los dltimos diez afios se han propuesto mecanismos de UHECRs cuyo
origen estd 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-energfa de una distribu-
cién de eventos originados a partir de una fuente explosiva. Las desviaciones
a partir de la correlacién media 7 ~ E~% para E > 70EeV reflejan la pro-
duccién de piones con la radiacién césmica de fondo. [Sigl et al. 1997 ]
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tadas por un objeto central y de diferente (actor de Lorentz interactuan entre
st reproduciendo asi la variabilidad observada en las curvas de luz de dichos
objetos. Es decir, la energia cinética relativistica es disipada en los choques.
Aunque no da detalles sobre como debe ser el objeto central 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 m4s aceptado por ahora
ya que predice también los afterglows observados en el dptico, en rayos x,
y en el radio (Rees y Meszaros 1994). Los afterglows son generados cuando
el viento del postchoque (m4ds alld de} GRB) interacciona con el ISM. En el
caso de un GRB, el objeto central produce un viento compuesto de campos
y particulas (bola de fuegp) irregular, el viento varia en una escala de tiempo
0t y su duracién total es T. Como la escala de variabilidad ¢ corresponde a
la escala de variabilidad observada en la curva de luz de un GRB, entonces se
puede considerar &t ~ 1seg. De modo que los choques internos toman lugar
a una distancia R = 6% ~ 3 x 10" em(6t/1s)(I'/100)? del objeto central.
El factor de Lorentz est4 basado en el hecho de que una gran cantidad de
energfa debe ser producida en una regién compacta, E/Mc? >» 1, de modo
que se asegure el movimiento relativista del viento (Paczynski 1986). Distin-
tas estimaciones del factor de Lorentz concuerdan en I' ~ 100. Las curvas
de luz observadas no corresponden a una distribucién de energfa que se pue-
da reproducir considerando una distribucién de cuerpo negro; es decir, los
rayos gamma observados no se deben tinicamente a la interaccién de pares
e, sino que debe existir una componente bariénica que ensucie el viento
relativista, de modo que el GRB que surge de los choques internos es pro-
ducto de la aceleracién de los pares e que interaccionan con los bariones y
en donde el campo magnético estd en equiparticién con la energfa cinética de
las particulas. La emisién se debe principalmente a la aceleracién tipo sin-
crotén y a dispersién inversa de Compton. Los cdlculos hechos indican que
una fraccién ~ 107°M es necesaria para reproducir las curvas de luz, ya
que si estd cantidad de masa fuera excedida entonces habria una opacidad
asociada que atraparfa la radiacién, la cual serfa degradada por la expansién
adiabética 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 energéticos. En e modelo de Vietri (1995), la
evolucién hidrodindmica de una bola de fuego muestra que una burbuja que
contenga toda la energia de la bola de fuego y bariones, permanecera delga-
da por mucho tiempo. Para acelerar rayos césmicos a altisimas energias, se
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considera la onda de choque generada al interactuar la bola de fuego con el
medio interestelar, y se considera quc la onda de choque pueda ser descrita co-
mo una perfecta discontinuidad con sus condiciones de salto (aproximacién
MHD). El mecanismo de aceleracion considerado es el mecanismo de Fer-
mi (1949) el cual es el mecanismo de aceleracién en choques més utilizado.
Aunque no estd dentro del propésito de este trabajo el centrarmos en este
proceso de aceleracidn, a continuacién daremos una breve introduccién. Se
considera antes que nada que si el viento estd débilmente magnetizado, las
condiciones de salto implican que la velocidad del choque respecto al medio
dounstream se reduce a ¢/3, mientras que el factor de Lorentz del choque re-
lativo de la regién downstream , 'y, con respecto al factor de Lorentz respecto
de la regién upstream, Ty, satisface ', = I',/+/2 para un choque ultrarela-
tivista I'; >> 1 (Gallant y Achterberg 1999). M4s aiin se considera que existen
fluctuaciones magnéticas tanto en la regién downstream como upsiream que
tienden a isotropizar las particulas debido a dispersiones eldsticas respecto
al sistema de referencia del viento. De modo que Ja ganancia de energia de
las particulas al dar un ciclo al pasar de la zona upsiream a la downstream y
de regreso a la upstream, o viceversa, en términos de sus energfas inicial E;
y final E¢ es
4
om0 g+ ) = (44)
i i

donde la primera y la segunda igualdades aplican a ciclos que comenzaron y
terminaron en los medios upstream y doumstream, respectivamente. g, es Ja
velocidad del medio downstream, normalizada a la velocidad de la luz, relativa
al medio upstream, y las cantidades 4 y p’,, miden el coseno del dngulo
entre la velocidad de la particula y la normal al choque, cuando la particula
cruza el choque hacia la region doumstream y upstream, repectivamente. Se
usa la convencién de que la normal al choque apunta hacia la regién upstream,
de modo que 4’ ,,, > 0. Las cantidades primadas y no primadas son, medidas
en los sistemas de referencia doumstream y upstream, respectivamente. La
cinemdtica requiere que 1 > p’ > § = 1/3 de modo que el factor (1 +
Bril,,) sea de orden uno. Si g4 es més o menos isotrépicamente distribuido,
ta} como serfa el caso para una poblacién de particulas relativistas ya presente
en el medio upstream sin perturbar, el factor (1 — Gru_d) es también de
orden uno y la ganancia de energfa escala como E/E; ~ I'2, tal como lo
considera Vietri (1995). Entonces, si tenemos un factor de Lorentz tipico de
[' ~ 100, bastarfan unos cuantos ciclos para alcanzar las miximas energfas
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observadas. Sin embargo,este mecanismo de aceleracién serfa muy eficiente
finicamente para el primer ciclo hacia el medio downstream, ya que para ciclos
subsecuentes la distribucién en p_q4 para un choque ultrarelativista serd muy
altamente anisotrépica. Para una particula ultrarelativistica con factor de
Lorentz v > Iy, la transformacién de Lorentz del dngulo de incidencia se
reduce a g = (2 - T'20%)/(2 + T20?%) cuando O = cos™' < 1. La condicién
cinemética p',, > 1/3 es por lo tanto equivalente a 6, < 1/T, la cual
define el cono de pérdida del choque en la regién upstream. Para procesos de
defleccién realistas en la regién upstream, la particula no puede ser deflectada
muy lejos del cono de pérdida sin que antes el choque la alcance, de modo que
se obtiene ©_4 ~ 1/T'; también. Todo esto limita enormemente la energia
obtenible de la partfcula, ecuacion de arriba,

&:l‘i‘,@rﬂl—»uz?_i'rgeid (4.5)
BT 4By 24 TR, '

lo cual es de orden uno si ©_,4 ~ 1\[';. Es decir, si la particula cruza la
normal al choque hacia la regién donstream a un dngulo mayor a 1/T,, en-
tonces la particula tendria que viajar con una velocidad mayor a ¢ de manera
que pudiera salir de nueva cuenta por las lineas 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 aceleracién (Gallant y Achterberg 1999). Los modelos de UHECRs
basados en GRBs como el de Vietri no solo se basan en este mecanismo de
Fermi sino que consideran que no hay pérdidas de energia debidas a disper-
siones ineldsticas y a la radiacién. Sin embargo, debido a la estocasticidad
que ocurre en dicho mecanismo (Chen et al. 2002), la particula de prue-
ba colisiona aleatoriamente con las paredes magnéticas del choque, por lo
que necesariamente habrd una reorientacion del vector de momento de la
particula de prueba en cada encuentro aleatorio por lo que las pérdidas ra-
diativas son inminentes. En conclusién, el mecanismo de Fermi al parecer es
exitoso en producir particulas con energia de hasta 10'7 eV pero como ahora
sabemos presenta serios problemas para producir los eventos observados més
energéticos (Gallant y Achterberg 1999). Veremos a continuacién un modelo
de UHECRS basado en GRBs cuyo mecanismo de aceleracion parece ser estar
excento de las pérdidas de energfa radiativas.
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4.3. Aceleraciéon de rayos cosmicos en un
plasma excitado

Como deciamos anteriormente, el mecanismo de Fermi es el mecanismo
de aceleracién mas utilizado en las formulaciones que contemplan el pro-
blema de los UHECRS, y, aunque muchos autores han basado sus modelos
en éste mecanismo, aqui consideramos una alternativa para la aceleracién
de particulas en chorros relativistas. Basados principalmente en la fisica de
aceleradores de particulas, 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 seccién descubrimos breve-
mente su modelo. Cabe mencionar que si una onda de Alfvén atraviesa un
plasma con una velocidad v4 < ¢, la onda excitard el plasma a su paso ya
que desplazarg electrones (o protones) de su posicién original; la distribucién
de carga después de éste desplazamiento jalard a un electrén a su posicién
original y de esta forma se produce una oscilacién. Si la velocidad de la onda
de Alfvén es alta pero no igual a ¢, los electrones pueden quedar atrapados en
la oscilacién pero es probable que salgan fuera de fase por lo que se requiere
que V4 ~ ¢ para que Ja aceleracién sea prolongada. Es en este caso que la in-
teraccién onda de alfvén-plasma entra en un régimen no lineal. Este régimen
queda descrito por el potencial adimensional ¢ = eE/mecw ya mencionado
en el modelo de Arons el cual es un invariante de Lorentz. Este pardmetro
adimensional es una medida de la amplitud de la onda electromanética ge-
nerada en el plasma (viento) del GRB. La amplitud del campo méxima que
el plasma excitado puede soportar es

MW
Epar = a——7"

(4.6)
donde wy, es la fracuencia del plasma. De modo que los electrones o protones
viajan con el plasma excitado a una velocidad muy alta, cercana a ¢, y ganan
energia mientras estén en fase con la excitacién del plasma. Para ver esto de
una manera mas evidente traslademos la ecuacion de arriba, al sistema de
referencia del fiujo de plamas relativistico, donde debido a la contraccion de
Lorentz obtenemos el gradiente de aceleracién méximo que experimenta una
particula montada sobre la excitacién dejada sobre el plasma

N2
G =eE, . =~ am,c’ <4ﬁ;—enp) 4.7
P
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donde 7, = e?/m,c? es el radio cldsico del electrén y n, es la densidad de
particulas en el plasma. Este gradiente de aceleracion se aplica a una distancia
a partir del objeto central que eyecta el plasma la cual se encuentra lejos del
cilindro de luz (y de las pérdidas de energia asociados a éste) en el caso que el
objeto central sea una estrella de neutrones, por ejemplo, un magnetar. Chen
el al. consideraron esta distancia como la distancia a un objeto central de
un GRB que se encuentra antes del radio de dispersiéon, R < Rgss, donde el
campo magnético comienza a disiparse, esta distancia en este modelo ocurre
aproximadamente al radio de la fotésfera, definida como la distancia donde el
viento que inicialmente estaba épticamente grueso y que no dejaba escapar
radiacién entra en un régimen épticamente delgado, antes de que el GRB
tome lugar. La principal pérdida de energfa en el entorno donde la aceleracién
toma Jugar es debida a la colisién de protones ya acelerados con protones de
menor energia en el plasma. Recordemos que la aceleracion descrita aqui es
lineal en el sentido de que las particulas viajan en linea recta a lo largo de la
excitacién dejada por las ondas de alfvén en el plasma, por lo que las pérdidas
de energia por radiacién debida a trayectorias circulares de las particulas o
por expansién adiabdtica (el gradiente aplicado a las particulas es altisimo
como para que esto ocurra) son despreciables. Si se integra la probabilidad,
appnp(r)/T'p, normalizada a la unidad, de colisién protén acelerado-protén de
fondo desde un radio de referencia Ry hasta un radio de colisién Ry + R p,
obtenemos que la solucién para el radio de trayectoria libre media, Ry, fp, no
existe a menos que se cumpla la condicién

om0 Ro >1

5 (4.8)

donde ny es la densidad al punto Ry y oy, es la seccién transversal total. De
manera que si queremos que el sistema este libre de colisiones requeriremos

Imrofy 1

T, (4.9

Como las ondas de alfvén son estocdsticas, podemos considerar que las particu-
las que viajan a lo largo de la excitacién encuentran fases que desaceleran
y fases que aceleran a estas particulas por lo que puede adjudicarsele una
funcién de distribucién f(e, 1) de la energia de las particulas, ¢, gobernada
por la ecuacién de Chapman-Kolmogorov. Sin embargo, igual que en el caso
de Fermi, en este modelo se considera que las pérdidas de energia son des-
preciables por lo que la ecuacién de Chapman-Kolmogorov se reduce a la
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ecuaciéon de Fokker-Planck:

(z)_{ = %/_Z:OAEW(G»Af)f((,t)d(AE) (4.10)
2 oo N\¢?
" %/ A}""’(clﬁe)f(e,t)d(m) (@.11)

donde W (e, A¢) es la taza de transicién de energia Ae. Debido a que la ampli-
tud a es invariante de Lorentz, la posibilidad de ganar una cierta cantidad de
energia Ac es independiente de la energia de la partfcula ¢. Suponiendo que
Ja posibilidad de ganar o perder energfa es la misma, entonces se considera
W (e, Ae) = cte. W puede entonces ser una funcién par, ademds podemos
cambiar los l{imites de integracién sin pérdida de generalidad de (—oo, +00)
a [—¢, +¢], por dltimo, si buscamos una distribucién estacionaria entonces la
ecuacion de arriba se reduce a

2 e Ae?
%L W (e, 09 f() d(2e) = 0 (4.12)
y con W = cte.
Io=3 (4.13)

donde ¢; ~ ['ym,c? es la energfa de un protén de fondo en el plasma. La
ecuacion de arriba es el espectro de energfa en ley de potencia, el cual es
un rasgo caracteristico de cualquier modelo de aceleracién de particulas, en
el caso de aceleracién de Fermi, usualmente se considera que el espectro
también es proporcional a ¢~2. Por (ltimo cabe hacer notar que los autores
consideran GRBs cosmolégicos, z ~ 1, por lo que optan al final por el modelo
Z burst donde una vez que son acelerados los protones éstos colisionan con
protones de fondo de modo que si hay colisiones protén-protén una. vez que
los protones acelerados han alcanzado una energfa altisima de ~ 10% eV.
Tales colisiones producen neutrinos ultra energéticos que viajan por el cosmos
sin interactuar con la materia hasta que colisionan en las cercanfas (halo
de la galaxia) con neutrinos de fondo de modo que se produzcan protones
igualmente energéticos los cuales alcanzan la Tierra. Cabrfa hacer mencién
aqui que dado los pardmetros considerados por los autores, a la distancia
donde los protones estarfan alcanzando su méximo en energia corresponderfa
a la distancia donde el GRB se est4 generando por lo que una vez acelerados
los protones tendrian colisiones ineldsticas con los fotones del propio GRB
por lo que habria pérdidas de energia ineludibles.
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Después de haber visto una introduccion de los principales modelos de
UHECRs acelerados en los chorros eyectados en un GRB, es momento ahora
de pasar a la discusion de como deben ser los objetos centrales gue expelen
estos chorros con una energia abismal.



Capitulo 5

Objetos centrales de GRBs

5.1. Requisitos

Como decfamos anteriormente, los principales modelos de GRBs no dan
cuenta de las caracteristicas que el objeto central de un GRB debe poseer a
fin de satisfacer los requerimientos implicitos en dicho evento. De las curvas
de luz se ha desprendido un considerable niimero de detalles que permiten
no sélo deducir cuales son las caracterfsticas bdsicas a cumplir por un obje-
to central sino que también permiten restringir sus valores. A continuacién
ennumeramos las principales caracteristicas de un objeto central (Zhang y
Meszaros 2003):

» Energia. La energia total disponible tipicamente es ~ 10° ergs, aunque
han habido eventos registrados que exceden por varios ordenes de mag-
nitud este valor. Ademds el objeto central debe ser capaz de aceler-
ar ~ 107°M, a velocidades relativistas, y posiblemente una cantidad
menor si es que el objeto central estd altamente magnetizado.

=« Colimacién. La mayoria de los GRBs son colimados con dngulos tipi-
camente en el intervalo 0,02 < # < 0,2. El objeto central debe ser capaz
de colimar el flujo relativistico.

» Estallidos cortos y largos. Los estallidos pueden ser categorizados
seglin su duracién total, estallidos cortos con T' < 2 seg. y largos con
T > 2 seg.

= Tasa de nacimiento. Los estallidos de rayos gamma toman lugar una
vez cada 107(4\0%) afios por galaxia.

39
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= Escalas de tiempo. La vscala de variabilidad temporal, 67, puede ser
tan corta como I ms, lo cual sugiere wn objeto compacto, pero también
puede ser del orden de seonndos.

Se han propuesto una gran variedad de modelos de objetos centrales.
Dentro de los mds famosos estan aguel que considera la colision de dos es-
trellas de neutrones (Paczynski 1983), o el que considera un sistema binario
formado por un agujero negro y una estrella de neutrones en donde la energia
gravitacional expulsada es temporalmente almacenada en energfa térmica y
parte de ella, a través de neutrinos, es convertida de manera ineficiente en
el viento relativistico y los subsecuentes chorros necesarios para ajustar las
curvas de luz de los estallidos observados. También, existe una importante
clase de modelos que consideran que el objeto central puede ser una estrella
de neutrones altamente magnétizada posiblemente formada por el colapso
inducido por la acrecién de una enana blanca en un sistema binario. A con-
tinuacién veremos esta ultima suposicién, es decir, como un objeto compacto
altamente magnetizado cumple con todos estos requerimientos para repro-
ducir un GRB. Este modelo se describe con més detalle ya que es importante
para el modelo que propondremos en el siguiente capitulo.

5.2. Objeto central altamente magnetizado

Ahora discutiremos un modelo de objetos centrales donde una estrella de
neutrones altamente magnetizada, un magnetar, cumple con las caracteristi-
cas antes planteadas. En lo que sigue discutiremos los trabajos de Kluzniak y
Ruderman (1998), y de Ruderman, Tao y Kluzniak (2000). Como deciamos,
se considera una estrella de neutrones la cual es el resultado de que una enana
blanca en un sistema binario acrete la materia de su compafiera y una vez
que haya alcanzado el limite de Chandrasekar, 1,4 M, colapse a una estrella
de neutrones. Si se considera una enana blanca con un campo magnético de
10° G, el cual es un valor tipico, por conservacién de fiujo magnético, una
vez formada la estrella de neutrones esta puede tener una componente dipo-
lar superficial de magnitud B, == 10'* G. Mas atn, la estrella podria sufrir
una rotacién diferencial muy fuerte, de modo que con una posible estra-
tificacién su taza de rotacién se vea incrementada radialmente a partir del
eje de rotacién. Esto provoca que el campo B, sea linealmente amplificado
conforme a que, en cada vuelta, las lineas de campo se vayan enrollando y
sumando. Lo anterior bajo el supuesto de que no haya ninguna inestabilidad
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que prohiba que las lineas de campo se enrollen cn torno a un eje, el cual
no es, necesariamente, el eje de rotacion de la estrella. De esta [orma, al
enrollarse el campo poloidal B, se establece mn campo toroidal By el cual
puede llagar a crecer hasta tomar valores By =~ 10" G. Bl campo toroidal
crece contrarestando la estratificacion de la cstrella v alcanza la corteza de la
misma, quebrindola si es lo suficientemente fuerte. Una vez fuera el cainpo
toroidal se distribuye sobre la superficie de modo que se forma un magnetar
con un campo super intenso, ~ 107 G.

Pata ejerplificar como es que una estrella de neutrones puede nacer con
una rotacién diferencial, basta pensar que, si durante el colapso de la enana
blanca, el momento angular se conserva en cada uno de los anillos de materia
que rodean al eje de rotacién, entonces la taza de rotacién de los anillos
que se encuentren mas cerca del eje serd menor que la taza de rotacién de
aquellos anillos que se encuentren mds alejados del eje. Es decir, durante
la contraccién queda determinada la velocidad de rotacién promedio de la
estrella de neutrones Qs en términos de su densidad promedio pys y de la
densidad promedio de la enana blanca pwp (ver Apéndice),

B - 2/3
QNS ~ QVVD (M) I~ 1043_1 (51)
PNs

donde Quwp es la velocidad de rotacién de la enana blanca. Teniendo en
cuenta que la densidad central de la enana blanca se puede escribir p.(W D) =
550w p y que a su vez la densidad central de la estrella de neutrones guarda
una relacién con su densidad promedio tal que p.(NS) = 5pwng, se encuentra
que las regiones centrales de la estrella de neutrones rotardn mas lento que
el resto de la estrella por un factor (ver Apéndice),

Prspe(W D)
Ppwppc(NS)

Después de ny revoluciones de la estrella de neutrones, el campo toroidal
resultante es

—2/3
] ~ 1073 =02 (5.2)

B¢ =~ 271’71¢Bp (53)

La densidad de energia magnética debido a este campo toroidal creard una
fuerza boyante en el tubo de fAujo que podra subir hasta la superficie de la
estrella cuando By alcance un valor critico del orden de By ~ x10'G. Si
consideramos que el volumen ocupado por un tubo de flujo es una fraccién
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Vg/Vns = 0,1 del total de la estrella, la energfa magnética contenida en el
tubo de flujo en el limite de boyancia es

Eg ~ 01 xVys x B}/drw (
1,6 x 10%ergs (

)
)

que corresponde a la energfa expelida en cada subestallido producido cuando
un tubo de fiujo penetra la corteza de la estrella. El nimero de revoluciones
necesarias para alcanzar By ~ 2 x 10" G es

[S1 N2

33

Q

_Bj1 +( By )“
TL/—E%'-V:‘} ><104 (10120 (56)

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

( 24nRc2p )‘/3
Ty =

ByB,gA0 (5-7)

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

3
M Vs io 302sR. [ B2 \1V (5.5
M. Vi n2g 47pc? '
~ 2 x10‘5$(94312)2/3 (5.9)

donde R, es el radio de la estrella, y gR. = ¢%/6 es el valor tipico para la
gravedad en una estrella de neutrones. Debido a la rotacién diferencial en
toda la estrella, los dipolos que se asoman a la superficie son rdpidamente
desvanecidos ya que cada polo experimenta distintas tasas de rotacién a lo
largo de su didmetro, ver Figura 5.2. 75 es el tiempo que dura el dipolo
superficial antes de ser desvanecido por la rotacién diferencial, 5%, ¥ puede
ser expresado en términos del radio de la capa polar superficial a, de modo

que
2 2r (R, 9
D~ka~kXﬁ(—a‘)~lo S (510)

donde k es una constante y se aproxima 0Q/0r, =~ Q/r ~ 2r/1073R.s,
y kR./a = 10. Referente a la parte energética, la energia total maxima
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Figura 5.1: Supresién del momento dipolar a causa de la rotacién diferencial .
en la superficie. (a) El circulo relleno representa una capa polar norte y el
circulo blanco representa su contraparte surefa; (b) aqui se observan ambas
capas en una vista donde el eje de espin penetra la superficie; (¢) aquf se
muestra el campo superficial después de unas cuantas vueltas en rotacién
diferencial; (d) muestra el resultado después de una rotacién diferencial in-
tensa.
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disponible para una estrella de neutrones con un momento de inercia I, es

102

Eraz = - 10%%ergs. (5.11)
Si consideramos el tiempo entre subestallidos,
1 Bf 10s =
~ ()2 5.12
Tsb (AQ) Bp (Bp)l2, ( )

entonces el tiempo total que el objeto puede permanecer con una actividad
emisora de energia magnética queda determinado por, (ecs. 5.11, 5.5, y 5.12),
Eraz 10%s _
T EB T5b~2(Bp)12. (0‘13)
Un aspecto muy importante de resaltar es que, al no haber simulaciones
numéricas que nos permitan saber el comportamiento real de la dindmica de
los tubos de flujo a través de la estrella, entonces, en principio, se podria
considerar que no sélo uno sino varios tubos de flujo podrian desarrollarse
al mismo tiempo o sucesivamente y, como ya habiamos dicho, el eje sobre el
cual se enrollarfan no serfa necesariamente el eje de rotacién de la estrella,
teniendo en principio como tnica limitante la energfa total disponible £,z
E] nimero total de subestallidos que pueden ocurrir es (ver Apéndice},

GEE e

Como vemos, estas ecuaciones nos dan cierta libertad de elegir los valores
apropiados a alguna situacién especifica. No menos importante es el flujo de
partfculas pesadas con carga Ze que puede ser transportado junto con las
lineas abiertas de campo (lineas que no se cierran en el cilindro de luz), este
flujo no puede exceder el flujo Goldreich-Julian ya que, de lo contrario, el
viento opacarfa la radiacién afectando el desarrollo del GRB.

El flujo de particulas (iones) es entonces (ver Apéndice),

) 20 p3 .
N o (iR ~ 10_15 B]7 Mo S_l (515)

z

<

aunque no estd claro que cantidad de bariones méds alld de la ecuacién de
arriba puede ser transportada debido a la reconexién del campo magnético
en la superficie.
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Una vez que hemos considerado el objeto central que energiza ¢l GRB.
ahora estamos en condiciones de poder introdnciv 1na formulacién donde los
privicipales rasgos de los modelos aquf revisados se conservan y se aplican a
un tipo de objeto compacto alterno a las estrellas de neutrones, las estrellas
eTiranas.
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Capitulo 6

Un modelo Alterno

6.1. FEl escenario.

En el capftulo anterior vimos que los estallidos de rayos gamma cumplen,
en principio, con todos los requisitos para que sean los sitios donde los rayos
c6smicos de ultra alta energia son originados. Sin embargo, a pesar de que
hemos discutido brevemente las deficiencias en el mecanismo de aceleracién
de Fermi, no hemos atin concluido cual es el modelo que resulta ser la mejor
opcién para originar UHECRs.. Cabe sehalar que el modelo de objeto cen-
tral que acabamos de revisar en la seccién 5.2 fue originalmente disefiado
para ajustarse al modelo de GRBs propuesto por Rees y Meszaros (1992), el
cual ya discutimos en la seccién (4.1). Este modelo requiere que la bola de
fuego esté contaminada con bariones en una cantidad ~ 10~°Mg (Paczynski
1990). Sin embargo, el modelo de objeto central que hemos descrito en el
cual una estrella de neutrones con rotacién diferencial amplifica el campo
poloidal hasta que éste alcanza en la superficie con una magnitud ~ 10'7 G,
1o s6lo se puede aplicar al modelo de los chogues internos, sino que también
ha sido considerado en otro tipo de modelos de GRBs, esto es, en aquellos
que suponen que el objeto central eyecta un viento altamente magnetizado
(Wheeler et al. 2000; Lyutikov y Blandford 2002; Spruit y Drenkhahn 2003).
El modelo de los choques internos de Rees y Meszaros adolece de-varios
problemas, tal vez el principal sea que la eficiencia de radiacién la cual es
tipicamente muy baja, de alrededor dé 1 —5 %. Asi mismo, el grupo que ana-
liza la muestra espectral del experimento BATSE (Preece et al. 2000) infiere
que para cada estallido el pico de la distribucién de energia de los fotones £,

47
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es muy angosto. Este corto intervalo marca el cambio (speciral brake) de la
region de menor energia con un cierto indice espectral a la de mavor energia
con otro indice. Pero esto es muy dificil de reproducir en ¢ modelo de los
choques internos (Guetta el al. 2001). Ambos problemas son mucho mejor
librados por Jos modelos donde el flujo de energia del objeto central esta en
forma de un flujo de Poynting, va que, en este caso. la eficiencia de emisién
puede alcanzar el 50 % lo cual es més ficil de conciliar con las curvas de Inz
registradas y el pico E, se reproduce sin problema alguno. El objeto central
eyecta energfa en forma de un flujo de Poynting la cual viaja una larga dis-
tancia en donde es convertida en energfa cinética de las particulas. En tal
caso el flujo puede ser disipado dando paso a Ondas Electromagnéticas de
Gran Amplitud (Large Amplitude Electromagnetic Waves, LAEMWSs por
sus siglas en inglés) o puede ser disipado dentro de una bola de fuego dando
paso a una onda de chogue. Cémo es que esta energfa es disipada o conver-
tida en energfa cinética de las particulas no estd claro y podria depender del
contenido baridnico en el viento. Si hay una fraccién de bariones despreciahle
entonces las LAEMWs pueden propagarse y acelerar los cimulos de pares e*
en el plasma (Melatos y Melrose 1996; Blackman et al. 1996). Para Rees y
Meszaros (1994), en el caso de tener una fuente con un campo ~ 10'® G,
no importa pues desde el principio la energia del viento es transmitida a la
energfa cinética de las particulas y luego, cuando se dan los choques internos,
se reaviva el campo magnético y las particulas colisionan acelerdndose y pro-
duciendo propiamente el estallido de rayos gamma. La cantidad de bariones
que transporta el viento puede ser un rasgo caracterfstico del modelo consi-
derado, ya que, por ejemplo, si la cantidad de bariones es mucho menor a los
~ 107° M, se podrfa hablar de un flujo enteramente limpio, caso que es co-
munmente 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 cantidad
de bariones para explicar los estallidos de rayos gamma no significa que un
flujo de Poynting no pueda transportar una cantidad de bariones importante,
< 107°M¢y. En lo que respecta a nuestro caso, consideraremos que la bola
de fuego eyectada por el objeto central es capaz de transportar tal cantidad
de bariones. Bajo esta suposicién el flujo de Poynting puede ser disipado en
forma de LAEMWs. La cantidad de energfa en forma de un flujo de Poynting
puede ser descrita por el factor o anteriormente discutido en el capitulo 3.
El factor o es escencial para describir la dindmica que el viento seguird des-
de su eyeccién. Como veremos més adelante el hecho de considerar un valor
apropiado para ¢ nos puede ubicar en una situacién ideal para la aceleracién
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de partfculas cargadas en el viento a fin de alcanzar las eunergias nmas altas
observadas.

6.2. Estrellas extranas y GRBs

El pardmetro o (componente fria / componente caliente) determina la
naturaleza de la dindmica del viento (ver Apéndice). Por ejemplo, si ¢ ~
0,1 — 1, entonces hablamos del modelo de los choques internos de Rees y
Meszaros (1994), donde el flujo de Poynting es casi inmediatamente conver-
tido en energia cinética de las particulas para después recrearse el campo
magnético en la zona donde los choques internos toman lugar. Si el valor de
o excede la unidad entonces el flujo de Poynting se puede aproximar magne-
tohidrodindmicamente, MHD. En nuestro caso, la situacién mas interesante
ocurre cuando ¢ > 200, cdlculo que se ha hecho por distintos autores (ver
Zhang y Meszaros 2003), ya que la aproximacién MHD del viento deja de
ser vilida a una distancia muy grande del objeto central dando paso a las
LAEMWs las cuales acelerardn las particulas 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 seccién 5.2 tiene lo que se necesita para crear un
flujo de Poynting que genere LAEMWs. Este objeto central es una estrella
de neutrones que surge de la implosién de una enana blanca masiva; como
vimos en las secciones (3.2) y (3.3) ya se ha considerado la posibilidad de que
las estrellas de neutrones sean los sitios donde los rayos césmicos son acele-
rados y, mds aiin, en la seccién (4.2) vimos un modelo de GRBs en donde las
LAEMWSs dan origen a los UHECRs. Por lo tanto, bajo esta éptica parece
un poco dificil concebir un modelo de UHECRs basado en GRBs, alterno
a las estrellas de neutrones, que preserve las caracteristicas importantes de
dichos modelos anteriormente descritos.

Sin embargo, existe un escenario alterno, tal vez natural a las estrellas
de neutrones, las estrellas extrarias. Las estrellas extrafas fueron propuestas
por primera vez por Witten (1984). La posibilidad existe de que el verdadero
estado base de los hadrones sea la materia de quark y no el ¥ Fe, lo cual
a primera vista tendrfa implicaciones fundamentales en la cosmologia y en
la fisica de los objetos compactos. Una de estas implicaciones es que las es-
trellas de quarks no solo existen sino que son estables y comparten una gran
cantidad de rasgos con las estrellas de neutrones, torndndose muy dificil el
distinguir entre ambas estrellas, por lo que existe la posibilidad de que to-
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das las estrellas de neutrones cn la galaxia son en realidad estrellas de quarks
(Glendenning 1990). Glendenning el al. (1995) fué un paso mads alld al sugerir
que un tipo de enana extrana podria sobrevivir, la cual seria la contraparte de
una enana blanca, con una materia nuclear de hasta ~ 4 x 10% veces més den-
sa qite las enanas blancas. Diferentes mecanismos han sido propuestos para la
conversion de una estrella de neutrones a una estrella extrafia (ver Lugones
et al. 2002). Un mecanismo posible es aquel donde una “semilla” de materia
de quarks del ISM entra en una estrella de neutrones convirtiéndola en una
estrella extrafia. Otro posible escenario ocurre cuando se forma una semilla
de materia de quarks dentro del nicleo de una estrella de neutrones debido al
incremento en la densidad de la estrella la cual sobrepasa la densidad critica
para el desconfinamiento de quarks. Este escenario involucra posiblemente a
un sistema, binario. En un tercer mecanismo, la semilla de materia de quarks
podrfa formarse de manera natural en una estrella de neutrones después de
la explosién 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-
trella de neutrones, ésta se propagard como una combustién tragandose a los
neutrones, protones, e hiperones (en caso de existir). La transicién a materia
de quarks ocurre de hecho en dos etapas: en la primera el desconfinamien-
to de los quarks en el frente de conversién se da debido a las interacciones
fuertes ahi presentes, una vez desconfinados los quarks (quarks del tipo u,
d, y s), su fase de desconfinamiento no est4 en equilibrio beta, por lo que
el equilibrio quimico es alcanzado a través de interacciones débiles. Es en
esta etapa donde una enorme cantidad de energia es expelida a través de la
produccién de neutrinos. Es debido a esta gran cantidad de energfa expelida
que muchisimos autores han insinuado que el proceso de conversién a una es-
trella extrafia puede explicar los estallidos de rayos gamma (ver por ejemplo
Olinto 1987, y Cheng y Dai 1996). Algunos han sugerido que la transicién
de neutrinos a pares electrén-positrén en la neutrinosfera (vo — ete™)
seria la responsable de las explosiones registradas en un GRB, sin embargo,
al parecer la eficiencia de produccién de rayos gamma es muy pobre en estos
escenarios (Janka y Ruffert 1996).

Han habido varios argumentos en contra de la existencia de las estrellas
extrafias (ver Alpar 1987); sin embargo, existen dos escenarios que estén li-
bres por ahora de tales argumentos, por lo que, en lo que se refiere a este
trabajo de tesis, suponemos que existe una gran posibilidad de que las es-
trella extranas sean de hecho entes astrofisicos reales. El escenario en el cual
enmarcamos nuestra propuesta se refiere a la posibilidad de que una estrella
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de neutrones en un sistema binario de rayos X de baja masa ( Low mass X-ray
binary system, LMXB por sus siglas en ingles) pueda acretar materia de su
companera y sobrepasar los 1,8 M. Un pulsar con tal cantidad de materia se
convertiria en una estrella extraia en una escala de 1 ms (Lugones 1994). En
este caso, las estrellas de neutrones masivas tienen un periodo de rotacion
~ 1 ms (Dai y Lu 1998). Como el momento de inercia decrece durante el
proceso de paso de una estrella de neutrones a una estrella extrafia, el re-
sultado serd que la estrella extrana tendra periodos de rotacién < 1ms. Un
aspecto importantisimo a destacar es que el perfil de densidad en una estrella
extrafia es muy distinto al de una estrella de neutrones con la misma masa
(Glendenning 1997), de modo que ]a estrella resultante podrfa nacer con una
rotacién diferencial importante (Dai y Lu 1998). De esta manera, la estrella
de quarks podrfa tener el mismo comportamiento que una estrella de neu-
trones con rotacién diferencial, seccién (5.2), es decir, existe la posibilidad
de que una estrella extrafia actie como un objeto central de un estallido de
rayos gamma. En el capitulo 4 vimos que la posibilidad de relacionar a los
UHECRSs con los GRBs es una posibilidad viable, sin embargo, no existe un
modelo de UHECRs relacionado a los GRBs que explique la energética, el flu-
jo, la aceleracién y que, ademds, incluya explicitamente al objeto central que
genera el GRB. Sin mencionar que, como ya vimos, los modelos propuestos
hasta hoy dfa tienen serios problemas en alcanzar energfas ultra relativistas.
Comenzaremos pues a aplicar la suposicién de que una estrella compuesta de
quarks puede actuar como un objeto central de un GRB y que dicha estre-
1la nace con una rotacién diferencial importante, en tal situacién pensamos
que se podria dar la aceleracién de particulas sin las pérdidas de energfa de
que otros modelos adolescen. Comenzaremos pues por la parte referente a la
energética.

6.3. La energética

Como discutfamos en la seccién 5.2, debido a la rotacién diferencial en la
estrella extrafia habrd una amplificacién de las lineas de campo poloidal B,
dando paso al crecimiento de tubos de flujo magnético los cuales crecen a lo
largo de la estrella, generan una fuerza boyante que contraresta la estrati-
ficacién en la estrella y rompen su corteza generando asf una componente
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supetficial dada por (Dai y Lu 1998),

1/2
7 [4 .

donde p = 10" g cm™> es la densidad en la estrella extrafia que resulta a
partir de una estrella de neutrones de ~ 1,8Mg y se ha considerado ¢; = ¢/+/3
la velocidad del sonido en la estrella, fz en este caso es ~ 0,01. Esta ecuacién
puede explicarse si consideramos que una parte importante de la energfa
rotacional de la estrella se va en forma de energfa magnética, para lo cual
primero tomamos en cuenta que la energfa rotacional diferencial total en
nuestro sistema es (ecuacién 5.11, ver Figura A.2 en el Apéndice)

AQ
Emaz = % ~ 35 x 10%ergs (6.2)

donde AQ es la diferencia maxima en la velocidad de rotacién existente en
la estrella debida a la rotacién diferencial de la misma, y recordamos que,
en nuestro escenario, se parte de una estrella de neutrones con una masa
> 1,8Mg. Por otro lado, la energfa en cada subestallido serd, ecuacién (5.4),

B}
B 2
~ 10% (lO”fG) ergs (6.4)

donde Vgg = 4/37R> es el volumen de la estrella extrafia. Para dar una
estimacién, basta considerar que toda la energia rotacional se va en forma de
energia magnética, es decir, Enq.; = Eg, por lo que, en este caso, se obtiene
B; =3 x 10" G, que coincide con el resultado dado en (6.1). El ntimero
de vueltas necesarias para alcanzar el campo de la ecuacién 6.1 es (ecuacién

5.6), 1
By 1 4 By )_ ( By )
=21~ 6.5
M= 0 (1012(; 107G (6.5)

El tiempo para que salga a flote el tubo de flujo queda determinado por la

ecuacion s
247 R, c2p L ( By )—‘/3
~ | —— ~ 10 6.6

ik (BprgAQ ) (66)
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6.4. Flujo de particulas

La cantidad de masa con la que nace la estrella extrafa puede ser variable,
dependerd de cuanta materia acrete la estrella de neutrones de su compafiera
en el sistema binario donde la companera posee una masa ~ 0,5Mg. De la
ecuacién 5.14 obtenemos el niimero total de subestallidos que pueden pro-
ducirse por la estrella

6 Emax (VEE> 2
=———I——]=10 6.7

La ecuacién 5.9 nos dice que cada tubo de flujo magnético levanta una masa
M de la corteza de la estrella extrana dada por
Vg

M =~ 1077
0 Vi

—E;(Q4Blz)?/3Mo (6.8)

No obstante, no se sabe a ciencia cierta cuanta materia bariénica, principal-
mente protones, sale eyectada por el magnetar formado de materia de quarks.
Lo que uno podria esperar es que, una vez que los bariones se asoman a la
superficie el magnetar que rota rapidamente los expulse junto con el vien-
to y que permanezcan pegados a el viento en la suposicién libre de fuerzas.
Y es que debido a que se desconoce como ocurre la reconexién del campo
magnético en la superficie de la estrella (Lyutikov 2003), puede ocurrir que
varios tubos de fiujo se asomen a la superficie de la estrella y que el contenido
bariénico de cada flujo interaccione con los demés de modo que el producto
sean protones que sigan las lineas de campo. Si es que se da una suma de
tubos de flujo en la superficie, lo més probable es que ésta sea una suma
incoherente (Thompson 1993). El momento magnético de la estrella depende
del niimero de tubos de flujo que se sumen Nyp y del momento magnético
asociado a cada flujo prp

LeE = \| Nrppirp, (6.9)

sl prp ~ 3®lrp /8w donde & es el flujo magnético y lrp es la dimensién lineal
del tubo de flujo, y Nyp = 4n(Rgg/lrr)?, entonces llegamos a un resultado
independiente del nimero de tubos de flyjo,

3 Repd
HEE = 4 7z

(6.10)



54 CAPITULO 6. UN MODELO ALTERNO

tomando el radio de la capa polar (el radio del cilindro o tubo de flujo),
a~3 x 10%n, cncontramos

pep =2 x 10 ¢gs (6.11)
de donde obtenemos el campo magnético superficial resultante
Bep =2 x10"% G (6.12)

es decir, considerando la suma incoherente de tubos de flujo la magnitud del
campo magnético superficial desciende en un orden de magnitud. El tiempo
en el que la reconexién en la superficie toma lugar queda determinado por la
velocidad de Alfvén v, ~ ¢ para un objeto que rota relativisticamente y el
radio de la estrella Rgg,

trec = Ree 39 LS. (6.13)
Va

Dado el tiempo dindmico de los tubos de flujo, ~ 10725, se puede suponer
que debido a la gran cantidad de materia levantada por un tubo de flyjo, Ec.
(6.8), en caso de haber una reconexién incoherente en la superficie habrd una
cantidad de protones disponibles casi inmediatamente después de la forma-
cién de la estrella extraia la cual rota relativisticamente O ~ 10* s~'. La
cantidad mdxima de protones que las lineas campo pueden transportar queda
determinada por el flujo de particulas Goldreich-Julian, dado por

2
Ney = Mws x 1072 57! (6.14)
lgle
para valores apropiados. Por lo que puede suponerse que, en caso de darse
la reconexién en la superficie al comienzo de la vida del magnetar eztrario,
habrfa un flujo determinado por el flujo de particulas Goldreich-Julian, Ec.
(6.14).

Sin embargo, éste no es el tinico mecanismo mediante el cual se extraerfan
los protones de la corteza del magnetar necesarios para reproducir el flujo
de particulas observado en la Tierra. Se ha sugerido (Haensel, Paczynski, y
Amsterdamski 1991) que la temperatura en el interior de la estrella extrana al
momento de su formacién es muy alta, T, ~ 3 x 10" K, por lo que la cantidad
de masa bariénica eyectada por una estrella tan caliente durante un periodo
de diez segundos puede alcanzar 107% — 1072 masas solares (Woosley 1993).
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Dicha cantidad es considerablemente mayor al limite superior de materia
bariénica que una estrella extrafia puede tener, < 107%My (Glendenning
y Weber 1992). Por lo que prdcticamente toda la materia bariénica seria
desplazada de la corteza en esta escala de tiempo. Mucho se ha hablado
sobre si la conversién de una estrella de neutrones a una estrella de quarks
se da en una escala de tiempo de alrededor de un segundo o si el frente de
conversién dentro de la estrella de neutrones actiia como una combustién
lenta, de modo que la transformacién final a una estrella de quarks podria
tomar inclusive afios. Obviamente nosotros buscamos una conversién eficaz
y casi instdntanea de modo que podamos considerar un sistema explosivo
tal como lo es un GRB. A nuestro entender, no existe en la actualidad una
simulacién detallada del proceso de transformacién, por lo que, para fines
précticos, consideraremos que la conversién se dard de manera instdntanea
(en un modo de detonacién), el cual es del orden de 1 ms — 1 s (Hovarth
y Benvenutto 1988), e} cual estd en total acuerdo con la duracién tipica de
un GRB. Cabe hacer notar que, aunque el tiempo dindmico de la estrella
extrafa es corto, ~ 1 ms, la eyeccién 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 eyeccién de protones sea debido
a la reconexién incoherente de los tubos de flujo en la superficie de la estrella y
que, a partir del primer segundo, el mecanismo de eyeccién debido a neutrinos
sea el que domine. .

Page y Usov (2002) hicieron el calculo de la evolucién temporal de la
luminosidad de neutrinos para una estrella extrana en la fase normal. Sus
resultados se presentan en la Figura 6.1, la cual nos muestra que durante
una escala de tiempo muy grande, ~ 103 s, tanto la luminosidad en neutrinos
como la luminosidad térmica son mayores a la luminosidad de Eddington
correspondiente a una estrella extrana tipica, por lo que la expulsién de
protones de la estrella queda garantizada.”

En la Tabla 1 se observan los valores de la pérdida de masa bariénica
célculados por Woosley (1993), tanto analiticamente como numéricamente,
para distintos valores del radio de la neutrinosfera. Como se aprecia, la canti-
dad de masa expulsada es muchos ordenes de magnitud superior a la cantidad
de materia (particulas cargadas), que un rotor puede lievar en sus lfneas de
campo, Ec. 6.14, por lo que debido al proceso de deposicién de energfa en
la superficie de la estrella, suponemos que durante algunos segundos la es-
trella de quarks est4 en condiciones de proporcionar un flujo de particulas
igual al flujo Goldreich-Julian. Dado esto, podemos calcular entonces el flujo
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Figura 6.1: Panel superior: Luminosidades en neutrinos, L,, y en fotones mas
pares electrén-positrén, Ly, para una estrella en la fase normal (l{neas sélidas)
y en la fase 25C de superfluidez (lineas punteadas). Panel inferior: Tempe-
ratura en el centro, T,, en la superficie, T;, y a 1m de la superficie, Ts_ym,

para una estrella extrafia con una masa ~ 1,4My en la fase normal.[Page y
Usov 2002.]
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Radio L | Po(N)Y ] M(N)|  M(T)
(km) | (ergs™") | (ergs™") | (Mos™) | (Mas™")
10 005] 0007| 17(-6), 8.1(7)
10 010 0024 | 6.0(-6)| 4.6(-6)
10 020 0.082| 20(-5)| 2.6(-5)
10 0.50 050 | 1.0(-4) | 26(-4)
30 0.50 082! 6.3(-4)| 26(-4)
30 1.0 28| 21(-3) | 1.4(-3)
30 2.0 95| 7.2(-3)| 82(-3)

Cuadro 6.1: Tabla 1. Pérdida de energfa y energia depositada por los vientos
de neutrinos. 'N'es el calculo numérico,'T" es el cdlculo analitico.[Woosley
1993.]

de particulas que arrivan a la Tierra por arriba de los 102 eV apartir de
la ecuacién 3.11, pero considerando en este caso que el tiempo de vida de
un protén a una energia de 102 eV es Tjoes ~ 3 % 108 yr y que la tasa de
nacimientos de los GRBs sea vgra ~ 107 yr!, por lo que el flujo es

¢
‘](Z lozﬂev) ~ Z;VCRBNingﬂoss(EZO) (615)
=~ 29 x107Pem2 57 or™! (6.16)

donde se ha utilizado la ecuacién 6.14 para calcular el nimero total de
particulas N;, transportadas por las lineas de campo en un intervalo de diez
segundos. Como se puede apreciar el flujo de la ecuacién 6.16 concuerda
perfectamente con aquel establecido por el grupo AGASA,

J(>10%eV) ~ (2,6755) x 1072em =2 57! 577! (6.17)

6.5. La aceleracion

La energfa magnética en el viento, a través de inestabilidades y reconexién,

puede ser convertida en la energfa cinética del plasma y de aquf en calor o

radiacién en el caso de los pares e o con una condicién geométrica (ver

Yatin 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 discusién al respecto
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ecuacién 3.16) en aceleracién de los protones. Los electos de la disipacion
dependen de que tan rdpido tomen lugar. Si la disipacion es muy rdpida tal
que ocurre muy cerca del objcto central, la energia magnética en el viento
es convertida en un plasma deuso de pares ¢ ", el cual se expande creando
una bola de fuego clasica; no habrd un estallido de rayos gaimma como los
observados. Si la disipacién es por otro lado lo suficientemente lenta, la ma-
yor parte del flujo de energia magnética puede disiparse fuera de la fotésfera
del Aujo (que es donde ocurre la transicién de un fujo épticamente grueso
a uno 6pticamente delgado y que generalmente crea la primera sefial de un
GRB), la disipacién de la energia magnética reduce la presién total creando
de esta forma un gradiente de presion que acelera al flujo hacia afuera. Una
manera conveniente de describir la disipacién de la energfa magnética es en
términos de la distancia a la cual la aproximacién MHD deja de ser aplicable
(ver seccién 3.3 y Apéndice)

Ruup = AR =2 x 10%em (6.18)

para una fuente con un campo de 2 x 10'8G. El valor tomado para la mul-

tiplicidad, ecuacién 6.18, es A ~ 3 x 107, valor muy superior al considerado

para el ambiente predominante en una estrella de neutrones, A ~ 104 (ver
seccién 3.3). La densidad de particulas al punto Rpup es (Ec. 3.8)

QBf / Reef)

n(Ruup) = Noy = =L (i

3
= ~10%em=3. 6.19
2mqc ) cm ( )

c
A r > Ruyp, el campo del viento es transformado en LAEMWs cuya am-
plitud adimensional es a = eE/meQ. En Ryyp, o ~ 10° (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 altfsimo implica que las ondas

"electromagnéticas pueden acelerar a las particulas en sélo un periodo de os-
cilacién. Sabemos que el caso m4ds real para un rotor tal como una estrella
de quarks es que el dipolo magnético no esté alineado al eje de rotacién,
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) serd la componente alternante la que domi-
nard dindmicamente. Es esta componente la que cambia en una escala de
longitud 27 (c/Q) ~ 2 x 107em. Como hemos dicho repetidamente, siguiendo
la analogfa de vientos de pulsares (Usov 1994), consideramos que, a pequefias
distancias, el campo magnético del viento estd pegado al plasma (ver seccién
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3.3). Conforme el plasma avanza su densidad decrece hasta que llega a un
radio Ruypp donde la densidad cae por debajo de la densidad Goldreich-
Julian necesaria para mantener la aplicabilidad de la aproximacién MHD.
La topologia magnética de dicho sistema esta esquematizada en la figura 6.2,
donde ¥ es el 4ngulo entre los ejes magnético y rotacional. Cerca de los polos
de rotacién el campo del viento debe ser helicoidal {Coroniti 1990). Esto se
debe a que el campo se origina en una Gnica capa polar. Cerca del ecuador
rotacional, el campo magnético toroidal del viento cambia de polaridad en la
escala de distancia antes mencionada. Cada franja magnética estd separada
por hojas de corrientes Jp.

Hemos venido considerando hasta ahora la fisica que normalmente se
aplica a las estrellas de neutrones para nuestro modelo que se basa en una
estrella de quarks. El principal soporte para hacer esto es, como se discute en
la seccién 6.2. , la posibilidad que existe de que alguna fraccién importante
sino es que el cien por ciento, de las estrellas de neutrones sean en realidad
estrellas formadas por materia de quarks, por lo que hasta el momento no
encontramos impedimento alguno en pensar que toda la ffsica de pulsares en
estrellas de neutrones sea aplicable a nuestro 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 realizé donde encontré 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 ecuacién 3.6 para
calcular asf la energfa méxima que los protones pueden alcanzar en nuestro
escenario basados en una simulacién para pulsares. Sin embargo, en nuestro
caso, las diferencias de voltaje maximas en el viento, a una distancia muy
lejos del cilindro de luz quedan determinadas por (Ruderman y Sutherland
1975, ver Apéndice)

Q2B R? afl O\ By R\®
=20 o —) V (6.20
A®maz 2c2 L1 x 10 (1045—‘) (2 X 1017G) (106) (6.20)

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




GO CAPITULO 6. UN MODELO ALTERNO

ambient- Axxtinm

shell

Figura 6.2: Representacién esquemdtica de la regién donde el campa magnétio
es disipado en un flujo relativista dando origen a ondas electromagnéticas de
gran amplitud (Usov 1997)
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de su energfa. Se puede ver que la coudicién 4.8,

Tpppo [T _ opp NGy Batnp (6.21)
T, Ly
_30mb-10%cm™ -2 x 10%em 6.29)
108 '
~ 6 x 1072 <1 (6.23)

la cual nos asegura que no hay colisiones de este tipo, se curple para los
valores apropiados ny = N¢; (ec. 6.19) y Ry = Ruup, [p ~ 10° siendo el
factor de Lorentz del plasma. Ademds, Arons ( seccién 3.3. ) hizo ver que
si la aceleracién tomaba lugar a radios muy grandes entonces las pérdidas
adiabdticas y de sincrotén también eran despreciables (Ec. 3.22).

Por 1ltimo, los rayos césmicos pueden perder energfa debido a colisiones
con el intenso campo foténico que aperece una vez que el viento deja de mo-
verse adiabdticamente, es decir, cuando se genera el afterglow. Cada colisién
decrece en aproximandamente 10 % la energfa del protén acelerado (Waxman
1995); no obstante, el tiempo caracterfstico para que ocurra este mecanismo,
tpy ~ 10/ny0pyc, es mayor al tiempo de expansién del viento, ain cuando
éste ultimo este entrando al régimen no adiabdtico. La seccién transversal
asociada a este proceso es opy = 1072 y la densidad foténica estd dada por
la luminsidad foténica en la regién desacelerante L, = 4wrjcyn,e,, donde ey
es la energfa del fotén observado, por ejemplo, ¢, ~ 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 ciimulos glob-
ulares), nosotros esperamos que una fraccién importante de los GRBs, tal
como los describimos aqui, no producird un afterglow, por lo que las posi-
bles pérdidas asociadas a las colisiones entre Jos rayos cédsmicos con el campo
foténico se ven muy reducidas.

Sin embargo, una vez formadas las LAEMWgs, la interaccién 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 inestabilidades
producidas por medio de la interaccién radio electromagnética fuerte con el
plasma son, de hecho, inestabilidades muy violentas (Kruer 1988). Es decir, a
diferencia de lo tratado en la seccién 4.3., donde Chang et al. consideran que
no existe ninguna perturbacién en el plasma perpendicular al movimiento



62 CAPITULO 6. UN MODELO ALTERNO

de las particulas v que, por ende, las pérdidas de energfa son mininas, al
parecer el caso mas factible de ocurrir en la realidad es aquel donde existe
una turbulencia generada por el paso de las ondas de Alfven en el caso de
la seccién 4.3. u ondas electromagnéticas en nuestro caso. s nuestro interés
el presentar el escenario m4s realista con la informacién que tenemos hasta
el momento, y la turbulencia generada en estas condiciones parece ser un
ingrediente ampliamente aceptado (Zhang y Meszaros 2003).

Si el plasma contiene una componente importante de iones (tal como la
requerida para producir un GRB) la propagacién de las LAEMWs serd sig-
nificativamente inestable. Por turbulencia electromagnética queremos decir
que, al momento de ser generadas las ondas electromagnéticas a partir del
radio donde la aproximacién MHD ya no es aplicable (Ec. 6.18), cada parte
de la onda se mezclar4 con otras partes de otras ondas, de modo que se gene-
rard una mezcla electromagnética, la cual crea un amplio espectro de cam-
pos electromagnéticos. Por supuesto que habra una aceleracién de particulas
en estas condiciones pues la turbulencia implica la disipacién de la energia
magnética, la cual puede ser transferida a las particulas cargadas, ya sea para
producir un GRB tal como se mide en las curvas de luz o en nuestro caso para
producir particulas altamente energéticas. Cabe remarcar aqui la distincién
de lo que estamos haciendo nosotros de lo que propusieron Chang et al. (
sec. 4.3. ), pues ellos consideran que la zona de aceleracién de las protones
comienza a ~ 10° ¢m del objeto central donde, por cierto, estd situada la
fotosfera de un GRB y donde las ondas de Alfven son las que generan un
gradiente de aceleracién mientras las particulas viajan sobre éstas.

Nosotros, por el contrario, consideramos la zona de aceleracién a partir del
mismo momento que las LAEMWs son generadas y mas aln, consideramos
la inherente generacién de una turbulencia a partir del paso de las ondas elec-
tromagnéticas. Ademds la tasa de reconexién de las l{neas de campo cerca
del cilindro de luz, que es donde se considera la aceleracién, y que es respon-
sable de la generacién de las ondas de Alfven necesarias para la aceleracién
en el modelo de Chang et al,, es incierta (Spruit y Drenkhahn 2003 ) y, por
ende, no se sabe a ciencia cierta si tales ondas de Alfven se pueden desar-
rollar en una razén tal que el escenario de Chang et al. sea satisfecho. De lo
visto en la seccién 4.2 podemos afirmar que el mecanismo de aceleracién de
Fermi tampoco es un mecanismo eficiente en el caso de un escenario realista
de un GRB. Aunque en la turbulencia las particulas encontrardn compo-
nentes aleatorias de los campos eléctricos y magnéticos perpendiculares a su
vector de velocidad, lo que las hard radiar y perder energfa, la aceleracién
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de las particulas ocurre inds rdpido que el drenado de energfa (Lyutikov y
Blackman 2001). El espectro de las particulas del plasma quedard determi-
nado por la competencia entre la aceleracién y la radiacién en los campos
electromagnéticos. Si existe un balance entre estos dos procesos, entonces se
puede considerar un espectro estacionario en donde la energfa de las particu-
las dependerd poco de los detalles del mecanismo de aceleracién. El proceso
de aceleracién puede ocurrir en dos régimenes (Lyutikov y Blackman 2001):
uno de mdxima eficiencia que corresponderfa al proceso de aceleracién des-
crito en la seccién 4.3., donde las pérdidas de energfa son despreciables, y
otro donde se produce propiamente la aceleracion estocdstica. Para el caso
puramente estocdstico, la longitud de correlacién [, del campo eléctrico (o
magnético) puede ser mucho menor que la longitud de radiacién I, I, < I, 1o
cual significa que el campo efectivo acelerante, estd disminuido en un factor
v/ 1e/l: To cual se interpreta como un deficit efectivo de la coherencia entre
la velocidad de la particula y el campo eléctrico acelerante. Suponiendo el
peor de los escenarios para la aceleracién, donde la energfa de la turbulencia
estd concentrada cerca de la escala mds pequena de la turbulencia, se calcula
el l{mite inferior de la eficiencia de la aceleracién f en términos de pardmetros
fundamentales (Lyutikov y Blackman 2001)

/7
f= (M) / ~ 10725 (6.24)
c
donde en lugar del radio cldsico del electrén, . (Lyutikov y Blackman 2001),
hemos utilizado el radio cldsico del protén. EI hecho de conocer el lfmite
inferior en la aceleracién nos permite cuantificar si en un caso realista nuestro
modelo puede producir UHECRs a partir de un GRB. Recordando que la
energfa maxima disponible es del orden E oz ~ 1,1 x 10% eV, entonces si
la aceleracién es practicamente turbulenta, Ec. 6.24, debido a las condiciones
inherentes a un GRB, nuestro modelo atin puede reproducir las energias
maximas observadas. Por lo que estamos en condiciones de promover este
escenario como uno de aquellos que tendrdn que ser puestos a prueba cuando
mas estadistica se adquiera.

6.6. Espectro

El espectro correspondiente al caso de mdxima aceleracién, donde las
LAEMWs son las responsables de acelerar los protones a energias ultrarela-
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tivistas, queda determinado tal como se obtienc en la seccién 4.3. Es decir,
en nuestro caso, también se considera que hay un proceso estocastico donde
las particulas cncuentran fases de la onda que aceleran y fases de la onda
que desaceleran, de modo que, al considerarse que las pérdidas de energia
son minimas, se alcanza un comportamiento propotcional a £=2.

Por otra parte, el espectro asociado a la turbulencia relativista electro-
magnética generada en el viento del GRB depende de a que escala se concen-
tre la energfa de la turbulencia, y debido a la complejidad de dicha situacién
es un punto que queda abierto en nuestro modelo. Sin embargo, podemos de-
cir que se argumenta con frequencia que el espectro de las particulas asociado
a un proceso estocdstico puramente electromagnético va como E~! (Blasi et
al. 2000; Arons 2003).

Este tipo de comportamiento en el espectro nos dice que en lugar de
reproducir el corte GZK, posiblemente el flujo observado hoy en dia no sea
el flujo real. El advenimiento de nuevos laboratorios de deteccién como el
proyecto Pierre Auger har4 posible el conocer si tal extrapolacién del corte
GZK en realidad toma lugar.

6.7. Colimacion

Como ya decfamos en la seccién 5.1 la colimacién es un ingrediente clave
en toda formulacién teérica de GRBs. En su estado actual el modelo de
Ruderman et al. (2000) para un objeto central en el cual nos basamos, no
resuelve el problema de la colimasién. La auto-colimacién es una idea popular
en modelos magneto-centrifugos de aceleracién en jets, pero no funciona tan
bien en flujos que ya son relativistas cerca del objeto central. Si se consideran
inestabilidades MHD internas en un flujo auto-colimado se alcanzan altfsimos
grados de colimacién los cuales de vuelven probleméticos para la dindmica
del flujo (Spruit et al. 1997). Distintos autores piensan que la colimacién debe
ser hecha por algo més (Drenkhahn y Spruit 2003). Nosotros nos apegamos
a aquella suposicién teérica de que los pulsares (y, en nuestro caso, estrellas
extrafias) deben generar flujos colimados (Michel 1985; Sulkanen y Lovelace
1990). Los pulsares del Cangrejo, Vela, PSR B1509-58 y PSR B1951+32
todos muestran que, de hecho, este es el caso (Gaensler et al. 1999).
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Conclusiones

Se ha presentado un modelo de produccién de rayos césmicos de ultra alta
energia bajo la suposicién de que éstos son acelerados en el viento producido
por una estrella formada por materia de quarks la cual nace con rotacién
diferencial. Tales tipos de estrellas poseen las caracteristicas necesarias para
producir un estallido de rayos gamma. Una, de las principales ideas aqui con-
sideradas es que el viento producido por la estrella de quarks estd altamente
magnetizado, debido a la rotacién diferencial de la misma. Esto es contrario
a la suposicién ampliamente considerada de que la mayor parte de la energia
disponible desde la estrella es expulsada en forma de energfa cinética de las
particulas en el viento, suposicién cuya efectividad para acelerar particulas
esta en entredicho. Bajo nuestra suposicién, la aproximacién MHD del campo
magnético en el viento es vélida hasta una distancia muy lejos de la estrella
de quarks donde la densidad en el plasma es muy baja como para mante-
ner la estructura estacionaria del campo, dando paso a la creacién de ondas
electromagnéticas de gran amplitud. Tales ondas poseen la cualidad de que
las partfculas en el plasma del viento pueden viajar a través de ellas siendo
aceleradas a velocidades relativistas debido al intenso campo eléctrico per-
pendicular a la trayectoria de dichas particulas. Debido a su movimiento rela-
tivista, las particulas aceleradas tienen asociadas a ellas pérdidas de energia
por radiacién tipo sincrotén y de curvatura que son despreciables. La energia
méxima que un protén puede alcanzar en dichas condiciones queda determi-
nada por la expresién E = gnA®,,,,, donde la diferencia de voltaje mdxima
en el viento es Ad,,,, ~ 102 eV y €l factor de eficiencia de la aceleracién,
1 ~ 0,1, queda determinado por el andlisis previamente hecho de la fisica
de las nebulosas de pulsares. Nuestro modelo incluye todas las pérdidas de
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energia posibles que un protéu puede sulrir al ser acelerado en tal ambiente.
Las pérdidas de energia debidas a la colisién entre un protén e fas tltimas
etapas de su aceleracidn cou un protdn en reposo cn ¢l plasiua son tratadas de
una marnera muy sencilla, imponiendo una condicién para que la probabilidad
de que ocurran dichas colisiones sea nula. Esta condicién se satislace para un
amplio intervalo de valores considerados de la densidad de protones v de la
distancia donde la transicién 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 inestables debido a su interaccién con el plasma, dando paso a una
turbulencia electromagnética relativista. Bajo tales condiciones, el factor de
eficiencia de la aceleracién fue calculado para los protones y, en particular, en
el caso més catastréfico, aquel cuando la energia de la turbulencia esta con-
centrada a pequeiias escalas, se obtuvo el limite inferior de la eficiencia de la
aceleracién, n ~ 10735 Ambas suposiciones sobre el comportamiento de las
ondas electromagnéticas de gran amplitud son las dos principales ideas que
se trabajan hoy en dia en los modelos que invocan vientos altamente mag-
netizados para la generacién de estallidos de rayos gamma. Por tltimo, una
vez que los protones son acelerados, éstos deben escapar del campo foténico
producido por la interacciéon del viento con el medio interestelar circundante.
Las pérdidas debidas a esta interaccién parecen no ser catastréficas si la es-
cala de tiempo para que ocurran colisiones entre un rayo césmico y un fotén
del campo foténico es mayor al tiempo que el viento toma en desplazarse a
través de esta zona. Sin embargo, al suponer que las estrellas extranas con
rotacién diferencial generan el viento, no sélo se estd delineando el objeto que
produce el viento, cosa que nunca es discutida en los modelos de produccién
de rayos c6smicos a partir de estallidos de rayos gamma, sino que ademas,
debido a que este tipo de estrellas nacen en sistemas binarios de rayos X de
baja masa, los cuales son principalmente encontrados en ciimulos globulares
donde el medio circundante es extremadamente tenuo, nosotros esperamos
que en nuestro modelo las pérdidas de energia asociadas a la interaccién de
los rayos c6smicos con el campo foténico sean minimas. La forma exacta que
el espectro de particulas tomar4 dependeré de si se desarrolla una turulencia
o no. En el caso de mdxima aceleracién el espectro asociado tiene un compor-
tamiento tipico entre los modelos estocdsticos, ~ E~2, por otra parte, si la
turbulencia se forma, el espectro asociado, ~ E~!, difiere considerablemente
del espectro observado en la Tierra, ~ E~%7, por lo cual aiin cuando haya
efectos que cambien el espectro conforme las particulas llegan a la Tierra, la
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posibilidad queda abierta para que no sélo el espectro detectado por futu-
ros experimentos sea distinto a ! actualmente medido, sino que ademds éste
se extienda a energias mds all4 de las observadas actualmente, ~ 10%° eV,
debido a que en principio nuestro modelo puede proporcionar mayor energia.
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Apéndice A

A.1. Electrodindmica elemental de pulsares

El primer concepto importante en la electrodindmica de los pulsares es el
de “cilindro de luz”, Figura A.1: es un cilindro ficticio cuyo eje es el eje de
rotacidn del pulsar y cuyo radio es:

P

Radio del cilindro de luz : Ry, = = =~ 50 km (ﬁ) (A1)

2le

donde Q es la frecuencia de rotacién del pulsar y P = 27/Q su periodo.
Considerando el campo magnético del pulsar como esencialmente dipolar, la
electrodindmica cldsica distingue trez zonas. La zona estdtica, a distancias
T < Ry, donde el campo magnético tiene la estructura de un campo estatico
rotando con frecuencia ©; la zona de radiacién, a distancias 7 > Rj. donde
el campo electromagnético es de tipo radiativo, y la zona intermedia, 7 ~ Ry,
que marca la transicién. En primera aproximacién, en los modelos cualita-
tivos de pulsares, se acostumbra despreciar la zona intermedia y cuantificar
el campo magnético de la siguienta manera:

R RQ®

3
r<R, : B{r)~B, (7) — B~ By (A.3)
Rie R2Q2
r>Re : B(r)~ BICT’ = B(r)~ By (A4)

donde B, es el valor del campo magnético en la superficie del pulsar de radio
R. Las lineas 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 regién de “lineas cerrradas”, micntras que las otras lineas de
campo, que salen de la estrella cerca de los polos magnéticos v cruzan el
cilindro de luz, se transforman en un campo toroidal en la zona radiativa. Si
consideramos un dipolo alineado con el eje de rotacion. las lineas de campo
en la zona estatica tienen como ecuacion (en coordenadas esléricas):

T
—5— = const. AD
sin?0 (A-3)
Bajo esta aproximacién podemos ubicar a las nitimas “lineas abiertas” de
campo del casquete polar (“polar cap” en inglés), en términos del dngulo
polar en la superficie del pulsar ., dichas lineas son tangentes al cilindro de
luz en el plano ecuatorial en r = Ry,

Rlc R R QR

202 2
- = — = sin®f >0, = —=— A6
sinZ  sin® 6, TP R e (A.6)

y el drea del casquete polar es

TOR®
¢

Ape = TR0}, = (A7)
En el caso de que el momento dipolar no esté alineado con el eje de ro-
tacon estas formulas todavfa dan una buena aproximacién al tamano del
casquete polar.

Podemos ahora calcular el flujo magnético a través del casquete polar, es
decir el flujo debido a las lineas de campo abiertas

WYimag = ApcBp = 7rR29f,ch =71R*B,/R), = TRLB,. (A.8)

y el voltaje a traves del viento, ubicado en las lfneas abiertas e inicidndose
alrededor del cilindro de luz, se puede estimar como

Duiene = TE'J_(T)IIC = TB(T)Ilc = Ri.B(FRi) (A.9)
Yrmag
= = A10
e Drmag (A.10)
P

==z donde p=B,R’ (A11)
lc

En lo que concierne a este trabajo de tesis, hemos considerado que la
Gnica manera de extraer energia del objeto central es a través de la energia
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f=
g:
G
@
o
[N
'C,_
2!
T

o de luz

>

Figura A.1: Representacién esquematica del cilindro de Juz para un rotador
alineado

rotacional del mismo objeto, y que dicha energia rotacional es extraida en
forma de energfa electromagnética. Por lo que, si consideramos a la estrella
como un rotor magnetizado, una buena aproximacién es considerar tnica-
mente la luminosidad asociada al momento dipolar magnético, el cual es el
término dominante en la expansién multipolar. De la teorfa electromagn’etica
cldsica, sabemos que la luminosidad asociada al momento dipolar magnético
para un dipolo que rota en el vacio es (Jackson 1998):

BZRGQ4
——— " seno

g (A.12)

Epm = Lyng =
(a siendo el 4ngulo entre el dipolo y el eje de rotacién) y esta luminosidad
corresponde a la energfa radiada en forma de ondas electromagnéticas con
frecuencia © (radiacién magneto-dipolar). Este resultado se puede obtener
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tambien considerando sencillamente la luminosidad asociada a la densidad de
energia magnética, pu = B /87, en la zona del cilindro de luz escapandose
a la velocidad de la luz

Llc C- Pp 47TR;ZC
cBE/8m - ATRE
B2RSQ
D
2¢3

Q

Q

(A13)

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

A.2. Aproximacion MHD

En este trabajo consideramos la acceleracién de cargas a ultra altas en-
ergias, las cuales suponemos fueron eyectadas de la magnetosfera de la es-
trella. Cuando consideramos una aproximacién MHD de] plasma de la mag-
netosfera y/o del viento, lo que queremos decir es que el gas alrededor de
la estrella esta altamente ionizado, es decir, que existe suficiente densidad
de carga, p, en el plasma como para corto-circuitar el campo eléctrico en la
magnetésfera de la estrella,

E=-

o1y

AB (A.14)

donde 7 = (I A7 es la velocidad de rotacién del plasma y de las lineas
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
poseerd un cardcter estacionario a lo largo de esta aproximacion, E-B=o.
Esto se logra al resolver la ecuacién V- E = 47p, donde p = e(n, —n_) es la
densidad total de carga. Observamos que la condicién £ - B = 0 se cumple
para la densidad critica

_ g E[ 1 |
pG_J T 2mc "1 — (Qr/c)2sen?f

(A.15)

llamada densidad de Goldreich Julian (1969). Las médximas diferencias en el
potencial en un rotor magnético quedan determinadas por Adyienio = Yimay§l.
De modo que podemos aproximar $yiene = Q2u/c? (Ec. A.11) y se puede
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ver que si consideramos las pcrdidas de energia debidas a la corriente /gy ~

cpcJ Ape, entonces obteneros la luminosidad

0B, R?
Les = loyPuiene = €pcsApe (%) (A.16)

2 3 /(2 3
~ VB,R (Q B,R ) (A17)

2¢ 2
B2RSOM

~ BET (A18)

Como vemos, las ecuaciones A.12, A.13, y A.18 tienen expresiones muy
parecidas entre sf. Cabe sefialar que aunque la ecuacién A.12 se refiere al
caso cuando el rotor esta en el vacfo, esta se parece mucho a la ecuacién
A.18. La ecuacién A.18 debe ser tratada con cuidado pues nos dice que todo
el voltaje es aplicado a las cargas que conforman la corriente /gy, caso que
no ocurre en realidad (ver texto). La ecuacién A.13 hace referencia directa a
la densidad de energfa 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 estima la
pérdida de energia del pulsar, se obtiene esencialmente el mismo
resultado (lo cual también resulta sencillamente de analisis dimensional),
pero no queda determinado como la energia 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-
macién MHD sea aplicable (ver, por. ej. Michel 1982 y 1991). Una primera
propuesta fue aquella que consideraba que el campo eléctrico en la superficie
de 1a estrella era mayor a la fuerza gravitacional ejercida por una estrella de
neutrones sobre las particulas en su superficie de modo que las particulas car-
gadas eran desprendidas de la superficie de la estrella en tal cantidad que la
densidad pg; era una buena aproximacién (Goldreich y Julian 1969). Sin em-
bargo, Ruderman y Sutherland (1975) consideraron que este no podia 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. Segtin ellos los pares e* son creados cuando por momentos
el campo eléctrico es paralelo al campo magnético de modo que E-Bnoes
cero y se aceleran algunos electrones de modo que estos ganan energfa, coli-
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sionan con fotones dandoles sitenergia, y estos a su vez colisionan con otros
fotones creando parcs. de modo que este proceso genera la cantidad requerida
de carga. s iniportante resaltar que hace poco, Spitkovsky y Arous (2002),
hicieron las primeras simulaciones con wi cddigo de plasma 3D (“Particles In
Cell”, “PIC") de la zona alrededor de una estrella de neutrones encontrando
que después de varias rotaciones de la estrella, se alcanza una estructura de la
magnetosfera parecida a la que habfan descrito Goldreich y Julian hace mu-
cho tiempo, sin embargo estas simulaciones no son concluyentes y se espera
que haya mayor avance en este sentido en el futuro 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 estdn en conjuncién con respeto a la Tierra en su movimiento
orbital, pasa a través de la magnetosfera de su compafiero, ddndonos asf una
escaneada de su magnetdsfera (Demorest et al. 2004). Tal tipo de interaccién
permitird analizar de cerca dichas magnetésferas en un futuro préximo.

A.3. Pardmetro o

La aceleracién de las particulas en el viento de un pulsar més alld del
cilindro de luz queda determinada por el pardmetro adimensional (Michel
1969):

Q2w2

o = w3 (A.19)

donde
f=pvr* Y= 1B, p= num,

ng es la densidad de pares electrén-positrén, m es la masa de un electrén,
vy es la velocidad radial y B, es la componente radial del campo magnético.
Podemos expresar en otros términos este pardmetro si tomamos en cuenta
la continuidad en el flujo magnético ¥ = constante y si tomamos en cuenta
que en el cilindro de luz, B, = By(R/Ry.)® y ¥ = B,R*(QR/c). Por lo que
si consideramos v, & ¢ para un plasma relativista, entonces obtenemos (Ec.
A.12)

o~ Lmi (A.20)
mc2 Ny

donde Ny es el flujo de electrones y positrones desde el pulsar.
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A.4. FEcuaciones

Ecuacién 5.1

Basta con tan sélo dar una aproximacién, pues sabemos que durante la con-
traccién la enana blanca cuyvo radio Rwp cambia al radio de la estrella de
neutrones Rys queda determinada la velocidad de rotacién promedio de la
estrella de neutrones considerando que Rwp =~ 10*Rys y que Pwp =~ 10%s

2

Qns =~ Quwp (5@) ~10%! (A.21)
Rus

donde Qwp = 27/ Pwp es la velocidad de rotacién de la enana blanca.

Ecuacién 5.2 La velocidad angular central de una estrella de neutrones
es

2/3
Qens = Qwop (%) (A.22)

donde se ha considerado que la velocidad de rotacién de la enana blanca
es constante (momento angular total se conserva) durante la transformacién
a una estrella de neutrones y de la ecuacién A.21 tenemos la velocidad de
rotacién promedio de la estrella de neutrones por lo que las partes centrales
rotan mds lento que las partes externas por un factor,

QC,NS _ (ﬂﬂ) 3 (PC(NS) )2/3
Qs Pwp p(W D)
ﬁNSpc(WD)} i
ﬁWDpc(NS)

=~ 100%° =02

Ecuacién 5.7
El campo toroidal en funcién del tiempo lo podemos aproximar por

By = By + tB,AQ (A.23)

donde AQ = Q es la diferencia en la velocidad angular a lo largo de la estrella,
y tenemos que la fuerza boyante del campo magnético es

_ Bl
82

£

Fy

(A.24)
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gue como vemos depende del cnadrado del campo toroidal menos aquella
componente de la fuerza contrarestante de boyancia, que hace que haya un
balance cuando Bg = By, por lo que la fuerza de boyancia se puede escribir

_ LBbeAQg

A
b 4c?

(A.25)
v si consideramos que podemos aproximar Fy, ~ pRi~2 podemos resolver para
7y al igualar las dos ultimas expresiones de la fuerza boyante, de modo que

24 Re2p \'7°
~ A.26
o (BbegAQ (A.26)

Ecuacién 5.9

Tenemos que la masa de la estrella es M, = V,p y por otro lado sabemos de
lo anterior que si substituimos la expresién para el equilibrio entre la fuerza
boyante y la estratificacién de la estrella B2 = 87 fgpc? en la la Ecuacién A.24
podemos expresar a esta wltima como F, = fgpg, luego entonces igualando
esta expresion con aquella para la fuerza boyante en términos de la velocidad
de rotacién, Ec. A.25, podemos resolver para la masa levantada por el tubo
de fujo

TszBbeQ
M=-_—""""_ A.27
! Faanc? (A.27)
la cual con respecto a la masa de la estrella es
3
M 7 RByB,Q (A.28)

M. fgV.pdmc2
substituyendo A.26

Vv (3)3 247 Re2p( By B, 1'/°
T Ve [\dr/ ByB,gQ4n3 fp(pc2)3
substituyendo B = 87 fgpc?

v (@)3 24RB,0%8mpc? |'/*
Ve [\4/ m2g(4m)3fa(pck)?

_ VY oy (3R B, \|'°
vt 2743m2g j \ 47 fppc?

*
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Figura A.2: Célculo del momento de inercia para una estrella de quarks a
partir de varios modelos para estrellas extranas. [Alcock et al. 1986.]

la cual sin perdida de generalidad puede expresarse como

VI, (3R (B "
v, |'8 g 47 pc?
Ecuacién 5.14

El numero total de subestallidos emitidos posible es la razén de la energia
rotacional total disponibe entre la energia de cada subestallido, tomando en
cuenta que 6 ¢ 10%* ~ BZR® entonces

Emaz Emm: < V )
Vx

No="F, = *B2R3
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Fcuacién 5.15
Si las corrientes de conduccion son la vinica Mmente de los campos electro-
magnéticos, y si un rayo de particulas transporta loda la corriente, eutonces
la taza de energfa rotacional puede expresarse por Fry = [0, = NP0,
y

J

QBxdi olo
¢ (‘anp ) (27 A gap)

2 _ o
g qPmag
donde A,y esta dado por la Ec. A.7.
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