
Colapso en núcleos estelares

con rotación lenta y

producción de destellos

de rayos gamma.

Diego López Cámara Ramı́rez
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A Pablo y Friné por siempre estar ah́ı. Por que a la persona que más admiro y respeto
es a ti, porque aunque en nuestros rounds de box encima de la cama de la jefa nunca te
lograba tocar y me tumbabas con suma facilidad, me llamabas egg-head, y luego ni me pe-
labas, siempre has sido mi ejemplo a seguir. A la buena vibra y gran humor de Friné quien
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en CCU, las cenitas tan delicatessen, las discusiones en las que todos estaban en mi contra,
los partidos de la selec, y sobre todo la convivencia.

Neevia docConverter 5.1



A la Shein y Mary, siempre juntas, siempre sonrientes, aún no se como comenzamos la
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a los novios y exes (Fer, Mariano, Naro, Afro, y Jordi). Ya sea por el campa campa campa-
mento, las cenas en casa de Hele, los asados-revens de las Furlan, las fiestas sin comida de
Julita, las reuniones de la Pozas donde Brain me saca fotos reveladoras, por los aventones
y el teléfono que me dio la del cerrito, por el viaje en Chechia con Fer, por las fiestas con
todos, o por los momentos de euforia que nos han dado con una simple grabadora.

A Martita, Pau, Turra, y Natalia, por ir y venir y quienes aunque vea poco (ya sea por
vivir en otro continente, otra ciudad, u otra colonia), siempre están cerca.

A Fran, y Chela a quienes les tengo gran cariño, y quienes por azares de la vida cada vez
veo menos. A Fran por esas tardes de Silvio y de largas pláticas, por cierto nunca tomé par-
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por que junto a ti todo es más fácil, entretenido, y divertido. Por ti soy una mejor persona
y cuando nos separamos más de un d́ıa ya te extraño, me siento vaćıo, y tengo que platicar
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Resumen de la tesis para todo aquel que NO es
astrof́ısico

Para todos aquellos que no son astrof́ısicos o ni siquiera f́ısicos, aqúı va un breve
resumen sobre mis últimos 5 años de tortura china...

Los destellos de rayos gamma (que se abreviará como DRG de aqúı en adelante),
son unos de los fenómenos más energéticos que se conocen en el universo, su origen
permanece como uno de los mayores enigmas de la astrof́ısica. Un DRG, como su
nombre lo indica consiste en una destello cuyo rango energético se encuentra en el
rango gamma. Para aquellos que no sepan que tan intensa es la radiación gamma,
basta mencionar que es la radiación que se genera en las bombas atómicas, y que es
aún más energética que los rayos X. Un solo DRG puede liberar en una fracción de
segundo la misma cantidad de enerǵıa que el Sol liberará durante toda su vida!

En 1967 EUA el departamento de defensa de los EUA puso en órbita dos satélites
que teńıan como propósito examinar minuciosamente si se estaba liberando radiación
gamma dentro de la ex-unión soviética (URSS), esto con el fin de poder determinar si
se teńıa armamento nuclear que estuviese realizando pruebas atómicas (obviamente
la existencia de estos dos satélites y sus datos obtenidos era información ultra-secreta
y clasificada). Para su sorpresa ese mismo año uno de los dos satélites detectó ra-
diación gamma, con lo cual en un principio los altos mandos militares y poĺıticos
norteamericanos entraron en pánico. Sin embargo, en poco tiempo lograron determi-
nar que dicho pulso gamma no proveńıa de la URSS, es más, ni siquiera de la Tierra,
si no que proveńıa del universo. Pero, como no pod́ıan liberar la información, pues
de otro modo el mundo entero se enteraŕıa de la existencia de dichos satélites, los
cient́ıficos que descubrieron el 1er DRG tardaron 5 años en publicar su art́ıculo y
liberar los datos. Al d́ıa de hoy hay al menos tres satélites en búsqueda exclusiva de
los DRGs, y se tienen aproximadamente 5,000 DRGs (generalmente se detectan en
total 100 DRGs por año). Estas señales provienen de todas partes del universo y sus
caracteŕısticas vaŕıan enormemente. Los DRGs vaŕıan en su tiempo de duración pues
hay los muy cortos (desde los 0.001 segundos hasta 2 segundos), y los largos (desde 2
segundos hasta cientos de segundos); también vaŕıan según su distancia a la Tierra,
su enerǵıa, y su variabilidad. De hecho no se ha detectado un DRG igual que otro ni
se ha repetido un mismo DRG.

Con todos los cient́ıficos (observacionales y teóricos), satélites, y dinero invertido
en el estudio de los DRGs aún no se sabe con precisión todos los detalles sobre donde
ni como es que se forman. El fin básico de mi tesis ha sido llevar a cabo simulaciones
numéricas de los DRGs, en las cuales se pueda obtener información sobre los procesos
de formación. En espećıfico me centré en el estudio de los DRGs de larga duración
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cuyo principal modelo involucraba a los hoyos negros. Dicho modelo se llama “colap-
sar” pues como se pueden imaginar involucra el colapso gravitacional de una estrella
muy masiva (aproximadamente 20 veces más que el Sol) y que rota rápidamente,
hasta el punto de formar un hoyo negro.

Se han hecho muchos estudios sobre las colapsares, sin embargo, en todos se
asume que rota muy por encima de un valor critico, se hacen simplificaciones, y
se ignoran ciertos procesos f́ısicos. Es aqúı donde he intentado poner mi granito de
arena. Esto, tomando en cuenta muchas de las variables antes ignoradas (mejorando
aśı notablemente la termodinámica), utilizando una condición inicial real, incluyen-
do la autogravedad, incrementando la masa del hoyo negro conforme éste se tragaba
materia, incorporando la profundidad óptica (para ver que tan fácil le era a las
part́ıculas poder escapar o no del medio que lo rodeaba), y haciendo que la estrella
rotase muy cerca del valor cŕıtico antes mencionado.

Los resultados generales de la tesis fueron:

1. Estrellas que rotan por encima del valor cŕıtico, pueden generar DRGs.

2. Estrellas que rotan con casi el valor cŕıtico, lograŕıan generar DRGs de baja
enerǵıa.

3. Las variables termodinámicas, la autogravedad, aśı como la profundidad óptica,
afectan los resultados. De este modo, en futuras simulaciones estas variable NO
deben ser ignoradas.

4. Cierta configuración de baja rotación, puede reproducir el DRG 060505. Este
DRG largo y cercano fue muy especial, pues al contrario del resto (de esta
misma clase), no se encuentra una conexión son una Súper Nova, y carece de
explicación.

5. Bajo cierta distribución de rotación (en la que incrementa y disminuye muy
rápidamente par luego incrementar de nuevo), se podŕıa genera un pulso de
menor intensidad y que precede al DRG. Pulsos denominados precursores y
que se han visto en varios DRGs.

En ningún momento pretendo que mis simulaciones sean la palabra de la ver-
dad, esto debido a que incluso yo he hecho simplificaciones (al ignorar las ecuaciones
de la relatividad y a los campos magnéticos), y que la duración de mis simulacio-
nes están muy pero muy por debajo de las observaciones. Sin embargo, me parece
que son resultados que futuros estudio deben tomar en cuenta para poder modelar
perfectamente los DRGs dentro del contexto de las colapsares.
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Resumen

El fenómeno de los destellos de rayos gamma (DRG) es uno de los más energéticos
que se conocen en el universo; sin embargo, su origen permanece como un enigma
para la astrof́ısica. Un DRG −como su nombre lo indica− consiste en un destello
cuya enerǵıa se encuentra dentro del rango gamma.

En la actualidad existen, por lo menos, tres satélites cuya única función es loca-
lizarlos. Tras el descubrimiento del primer DRG en 1967, a la fecha se han detectado
5,000 aproximadamente, provenientes de todas partes del universo. Los DRGs vaŕıan
en el tiempo de duración, los cortos oscilan entre 0.001 y 2 segundos, mientras los
largos duran desde 2 segundos hasta más de 100 segundos. Es importante señalar que
no se ha observado, hasta el momento, que dos DRGs sean iguales o que se repitan.

Por otra parte, se han encontrado asombrosas similitudes entre los DRGs lar-
gos (DRGLs) y las supernovas (SNs). No solo se han localizado en casi las mismas
coordenadas espaciales, si no que suponiendo que los DRGs duran aproximadamen-
te un segundo, entonces las SNs y los DRGs tendŕıan una enerǵıa total parecida
(E ∼ 1×1052 erg). A partir de lo anterior, un modelo que explique la conexión entre
los DRGs y las SNs, y que además considere la acreción −que es el mecanismo más
eficiente de extracción de enerǵıa−, será el modelo más favorecido para explicar los
DRGLs asociados con SNs. Este modelo es el modelo de las colapsares. Como su
nombre lo indica, es un modelo basado en el colapso de una estrella, con caracteŕısti-
cas especiales. Woosley (1993) planteó por primera vez que el origen de una colapsar
deb́ıa ser una estrella masiva, baja en metalicidad, capaz de formar al final de su
vida un hoyo negro, y de esta forma la masa de la estrella inicial quedaba por encima
de 15 M� −posiblemente una estrella Wolf Rayet (WR)−. Al igual que en una SN,
durante el colapso del núcleo de la estrella −en este caso la WR− se crea un objeto
compacto (OC). Sólo que a diferencia de la SN, la onda de choque de la explosión
no logra llevarse todo el material consigo, generando aśı una SN poco energética que
deja atrás un OC recién formado rodeado por una distribución esférica de material,
el cual más tarde, por la atracción gravitacional del OC, será acretado −liberando
su correspondiente enerǵıa gravitacional−.

Se han realizado numerosos estudios sobre las colapsares; no obstante, en todos
se asume que su rotación está muy por encima (o al contrario por debajo) de el
valor critico necesario para crear un disco de acreción soportado enteramente por la
fuerza centŕıfuga, se hacen simplificaciones y se ignoran ciertos procesos f́ısicos. Es
aqúı en donde esta tesis doctoral cobra relevancia, pues aunque se llevan a cabo unas
pocas simplificaciones, se toma en cuenta (o se mejora) el trato de muchas variables
antes ignoradas −como la termodinámica, mejorada notablemente−, se utiliza una
condición inicial más realista, se incluye la autogravedad, se incrementa la masa
del hoyo negro conforme absorbe materia, se incorpora la profundidad óptica de
los neutrinos−para observar que tan fácilmente logran escapar del medio que las
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rodea−, y se hace que la estrella progenitora del DRG rote muy cerca su valor cŕıtico
correspondiente.

Para ello se creó un nuevo modelo de acreción hacia un hoyo negro sobre la
base de incorporar el mayor número de procesos f́ısicos como fuera posible. En este
sentido, se formuló una ecuación de estado conformada por nucleones libres, un gas
de pares de electrones y positrones −degenerados o no−, radiación y neutrinos. Se
tomó en cuenta, además, la profundidad óptica de los neutrinos, los procesos de
enfriamiento por emisión de éstos, la autogravedad (asumiendo simetŕıa esférica), se
toma de modo aproximado los efectos de la relatividad general causados por el hoyo
negro, se asume que el mecanismo de transporte de momento angular se debe a la
viscosidad del disco, pero sobre todo, se utilizó una condición inicial más realista.
En espećıfico se empleó un código numérico SPH (por las siglas de “Smooth Particle
Hidrodynamics”) en 2D −con simetŕıa axial− dependiente del tiempo que resolv́ıa
las ecuaciones de la hidrodinámica de Navier Stokes.

Las conclusiones principales de la tesis doctoral fueron, en primer lugar, que la
liberación energética se ve afectada por la rotación y por la fuerza del transporte del
momento angular, lo que da lugar a dos distintos tipos de soluciones, ambas capaces
de generar un DRG. Segundo, se encontró que para una distribución del momento
angular alto, en la que se forman discos centŕıfugos grandes y masivos, era posible
eyectar grandes flujos de material con elementos pesados −similares a una SN− antes
del DRG; mientras que para una distribución del momento angular bajo, en la que se
forman discos muy chicos, que no están soportados por la fuerza centrifuga sino por
el apilamiento del material en la frontera interna, se puede producir un DRG poco
energético sin la compañ́ıa de una SN. Finalmente, se demostró como una distribución
del momento angular variable con respecto al radio esférico, puede producir una tasa
de acreción y una luminosidad variable. A partir de una distribución de momento
angular con respecto al radio esférico con dos picos de igual magnitud y anchura
−separados espacialmente entre śı− y sobrepuestos a una distribución del momento
angular constante −por debajo del valor critico necesario para formar un disco de
acreción−, se pueden tener intervalos temporales en los que se libere enerǵıa, aśı como
intervalos de quietud. En espećıfico, para el caso de que el segundo pico tenga una
magnitud mayor a la del primero es posible obtener un pequeño destello previo al
principal, lo que posiblemente podŕıa explicar los precursores de los DRGs.
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Caṕıtulo 2

Hidrodinámica

En este caṕıtulo se describirán las ecuaciones de la hidrodinámica (HD)1 de Navier
Stokes, y se discutirá detalladamente el modo en que se resuelven numéricamente
mediante el método Lagrangeano SPH (por las siglas en inglés de “Smooth Particle
Hidrodynamics”) ideado por Gingold y Monahgan en 1977, e independientemente por
Lucy en el mismo año. Estas ecuaciones son las que se resolverán en las simulaciones
numéricas realizadas en este trabajo, por lo tanto, su descripción es importante para
la comprensión del fenómeno de acreción dentro de un colapsar.

2.1 Ecuaciones de la Hidrodinámica

Las ecuaciones que describen la dinámica de los flujos se basan en la conservación de
masa (conocida como la ecuación de continuidad), momentos y enerǵıa. Al conjunto
de estas ecuaciones se les nombra como “Ecuaciones de Euler”. A continuación se
muestran dichas ecuaciones (continuidad, momentos, y enerǵıa, respectivamente):

dρ

dt
+ ∇ · (ρ ~u) = 0 (2.1)

dρ ~u

dt
+ ∇ · [(ρ ~u)⊗ ~u] + ∇P = 0 (2.2)

dE

dt
+ ∇ · [~u(E + P )] = 0 (2.3)

1Para que en una colapsar la contribución de la enerǵıa magnética sea comparable con la rota-
cional, se necesitaŕıa tener campos magnéticos mayores a 1010 Gauss, situación que pocos objetos,
como el caso de las magnetares, logran cumplir. Por lo anterior, en este estudio no se tomaron en
cuenta los campos magnéticos.
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48 CAPÍTULO 2. HIDRODINÁMICA

donde ρ es la densidad por unidad de masa, ~u el vector velocidad (u, v, w), P la
presión y E la enerǵıa total, ambas por unidad de masa (erg g−1). La enerǵıa total
a su vez es la suma de la enerǵıa interna y la enerǵıa cinética:

E = uint +
(u2 + v2 + w2)

2
(2.4)

con uint la enerǵıa interna por unidad de masa.
Las ecuaciones anteriores están escritas de forma conservativa, esto significa que

las derivadas espaciales son derivadas de flujos ([ρ ~u], [E ~u], [P ~u]). Resulta que si
las ecuaciones están escritas de esta manera, se conserva mejor la masa y la enerǵıa
a la hora de ser diferenciadas numéricamente.

Es fácil notar que las ecuaciones previas (2.2-2.3), no toman en cuenta la atracción
gravitacional, ni efectos viscosos por mencionar otros fenómenos o fuerzas externas
(por ejemplo el campo magnético). Si se toman en cuenta los efectos viscosos y la
atracción gravitacional, se tienen las ecuaciones de “Navier-Stokes”. Éstas se mues-
tran a continuación (continuidad, momentos, y enerǵıa respectivamente).

dρ

dt
+ ∇ · (ρ ~u) = 0 (2.5)

dρ ~u

dt
+ ∇ · [(ρ ~u)⊗ ~u] + ∇P = ρ · Fg +Qmom

visc (2.6)

dE

dt
+ ∇ · [~u(E + P )] = ρ Fg · u +QE

visc (2.7)

donde Fg es la fuerza gravitacional, Qmom
visc la componente de la viscosidad del mo-

mento correspondiente, y QE
visc la componente de la viscosidad en la enerǵıa.

La componente de la viscosidad en los momentos, se puede escribir vectorialmente
como (tomando en cuenta que ν es el coeficiente de viscosidad cinemático):

Qmom
visc = ρ · ν∇2~u (2.8)

Que en coordenadas ciĺındricas (r, φ, z) se rescribe del siguiente modo:

Qmom,r
visc =

1
r

d

dr
(r τrr) +

1
r

dτrφ
dφ

+
dτrz
dz
− τφφ

r
(2.9)

Qmom,φ
visc =

1
r

d

dr
(r τrφ) +

1
r

dτφφ
dφ

+
dτφz
dz

+
τrφ
r

(2.10)

Qmom,z
visc =

1
r

d

dr
(r τzr) +

1
r

dτzφ
dφ

+
dτzz
dz

(2.11)

donde las τii son las componentes del tensor de esfuerzos de la viscosidad. Éstas a su
vez son:

τrr = 2ρν
([
dur
dr

]
− 1

3
∇ · ~u

)
(2.12)
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2.2. SPH 49

τφφ = 2ρν
([

1
r

duφ
dφ

+
ur
r

]
− 1

3
∇ · ~u

)
(2.13)

τzz = 2ρν
([
duz
dz

+
ur
r

]
− 1

3
∇ · ~u

)
(2.14)

τrφ = τφr = ρν

[
1
r

dur
dφ

+ r
d

dr

(
uφ
r

)]
(2.15)

τzφ = τφz = ρν

[
duφ
dz

+
1
r

duz
dφ

]
(2.16)

τzr = τrz = ρν

[
duz
dr

+
dur
dz

]
(2.17)

Por otra parte, la componente energética correspondiente a la viscosidad es:

QE
visc = 2ρν [

(
dvr
dr

)2

+
(
vr
r

)2

+
(
dvz
dz

)2

+
(
dvφ
dr
− vφ

r

)
+
(
dvφ
dz

)
+
(
dvz
dr

+
vr
z

)
− 1

3
(∇ · u)2 ]

Es preciso dejar claro que tanto en las ecuaciones de Euler, como en las de Navier-
Stokes, se tiene una ecuación menos que el número de variables que se quieren resol-
ver. De este modo, para poder resolver el conjunto de ecuaciones, es necesario tener
una ecuación más, esto es, hace falta especificar la ecuación de estado (P = P [ρ, T ]).

2.2 SPH

El modo estándar en que se resuelven las ecuaciones de la HD tiene como base definir
las variables del flujo en una malla espacial regular. Al utilizar una malla fija se suelen
calcular las derivadas en los vértices de la malla (a partir de métodos de diferencias
finitas o de volumenes finitos). Aunque también existen códigos que calculan las
derivadas en el centro (o incluso sobre los bordes) de las cuadŕıculas de la malla.

En muchos de los problemas astrof́ısicos que se desean resolver numéricamente
(entre ellos el de la colapsar), se tienen cambios en la escala espacial y en la densidad
de varios órdenes de magnitud. Aśı, la adaptatividad a los gradientes (dentro de las
simulaciones), es un ingrediente esencial que suele estar ausente en los códigos de
malla fija. Otro problema que los códigos de malla fija suelen enfrentar, es que no
logran resolver adecuadamente las asimetŕıas, debido a que en ellas se suele generar
una cantidad sustancial de difusión numérica 2

Debido a la problemática previa de los códigos de malla fija, es que se buscaron
otros tipos de acercamiento para la resolución de las ecuaciones de la HD, por ejemplo

2La difusión numérica es un error numérico (ya sea por la discretización de las variables o por
errores de redondeo), que se presenta en las simulaciones como una viscosidad artificial.
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50 CAPÍTULO 2. HIDRODINÁMICA

un método en el que no se utilizara la malla fija. En este nuevo método, llamado
“Smooth Particle Hidrodynamics” (o SPH por sus siglas en inglés), las variables del
flujo son contabilizadas por un sistema de part́ıculas móviles que siguen el movimiento
del propio flujo. De este modo, las derivadas en un punto espećıfico son evaluadas
mediante una interpolación de las part́ıculas vecinas de la región en el cual se quiere
calcular la diferencia. Por su diseño este método se adapta automáticamente a los
gradientes y logra resolver sin problemas fenómenos asimétricos.

El método SPH fue desarrollado por Gingold & Monaghan (1977), e indepen-
dientemente el mismo año por Lucy (1977). Las caracteŕısticas del SPH son que es
un método Lagrangeano (esto es que las coordenadas se mueven junto con el flujo),
y que los gradientes espaciales se pueden calcular sin la necesidad de una malla, ver
Monaghan (1992) para una extensa revisión.

El SPH se ha utilizado en numerosos problemas astrof́ısicos como explosiones
de SN u otros fenómenos que involucran ondas de choque (Gingold & Monaghan,
1983; Lattanzio et al., 1985; Hernquist & Katz, 1989), estudios de estrellas binarias
(Gingold & Monaghan, 1978), colisiones estelares (Gingold & Monaghan, 1979; Benz
& Hills, 1987; Goodman & Hernquist, 1991), convección dentro de las estrellas (Benz
& Thielemann, 1990), fragmentación de nubes moleculares (Keto & Lattanzio, 1989;
Nagasawa et al., 1988; Monaghan & Varnas, 1988), estudios de discos y anillos (Zurek
& Benz, 1986; Artymowicz et al., 1991), jets (Coleman & Bicknell, 1985, 1988),
dinámica debida a los efectos de hoyos negros (Bicknell & Gingold, 1983; Evans &
Kochanek, 1989; Lee & Kluźniak, 1999; Lee, 2000), oscilaciones cuasiperiodicas (Lee
et al., 2004; Rubio-Herrera & Lee, 2005), y muchos otros problemas más.

Debido a su naturaleza Lagrangeana, el SPH tiene claras ventajas sobre otros
códigos numéricos HD, puesto que concentra los elementos numéricos (part́ıculas)
donde el flujo se encuentra, sin dejar espacios libres (como suele pasar en las mallas
fijas), mejorando la eficiencia numérica en las simulaciones numéricas. Debido a que
el sistema de coordenadas evoluciona junto con el flujo la advección y la turbulencia
se resuelven fácilmente sin la necesidad de meter mayor resolución es estas zonas
en espećıfico. Sin embargo, como todo código numérico, no logra resolver todos los
problemas. La suposición más grave consiste en que al tener que encontrar y construir
las listas de los vecinos de cada part́ıcula, se puede perder tiempo y hacer que el
código tarde mucho. Sin embargo, parecido a las aproximaciones numéricas que se
utilizan en los códigos de N-cuerpos para el cálculo de la fuerza gravitacional en
cada punto, se tienen técnicas para llevar a cabo este cálculo de modo eficiente. Otro
problema es que el SPH no resuelve bien las zonas donde se tienen ondas de choque.
Para solucionar esto, se insertó una viscosidad numérica variable que reprodujera
los mismos efectos que las ondas de choques, sin embargo, los resultados no son
perfectos.

La base del SPH es calcular la cantidad que denominaremos “A”, en el punto “r”
−esto es: A = A(r)−, a partir de la ayuda de la delta de Dirac (δ), como se muestra
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a continuación (Monaghan, 1992):

A(r) =
∫
A(r

′
)δ(|r − r′ |)dV ′ (2.18)

con dV el elemento de volumen dV = dr senθ dθ dφ

Aproximando la delta de Dirac con un kernel (W ), el cual está normalizado y
contiene una longitud caracteŕıstica h, como se muestra continuación:∫

W (|r − r′ |, h)dV
′

= 1 (2.19)

Con lo cual, sustituyendo el kernel W (Ecuación 2.19) en vez de la delta de Dirac en
la Ecuación 2.18, se tiene:

A(r) =
∫
A(r

′
)W (|r − r′ |, h)dV

′
(2.20)

Ahora, si en la Ecuación 2.20, multiplicamos y dividimos por la densidad ρ, obtene-
mos:

A(r) =
∫
A(r

′
)

ρ(r′)
W (|r − r′ |)ρ(r′)dV

′
(2.21)

Aśı, finalmente, reemplazando la integral por una suma y reconociendo que ρ · dV es
el elemento de masa (m), entonces la Ecuación 2.21 se convierte en:

A(r) ≈
N∑
b=1

mb
Ab
ρb
W (|r − rb|, h) (2.22)

donde el sub́ındice b se refiere a la variable evaluada en la posición de la part́ıcula b
(r = rb).

Sustituyendo la densidad en vez de la A(r) en la Ecuación 2.22, el cálculo de la
densidad se lleva a cabo del siguiente modo:

ρi(~r) =
N∑
b=1

mi W (|~r − ~rb| , h) (2.23)

Uno creeŕıa que el las primeras derivadas (o gradientes), se llevaŕıan a cabo tri-
vialmente del siguiente modo:

∇A(r) =
dA (r)
dr

≈
N∑
b=1

mb
Ab
ρb
∇W (|r − rb|, h) (2.24)

Sin embargo, esta forma para calcular los gradientes no garantiza la conservación
de los momentos en las simulaciones numéricas. Para garantizar la conservación de
los momentos hacemos lo siguiente:
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Por regla de la cadena, ∇ (A/ρ) se puede escribir como:

∇
(
A

ρ

)
=

1
ρ
∇A− A

ρ2
∇ρ (2.25)

Entonces, despejando ∇A de la ecuación anterior obtenemos:

∇A(r) = ρ

[
A

ρ2
∇ρ+∇

(
A

ρ

)]
(2.26)

La cual (mediante la Ecuación 2.24), se rescribe como:

∇A(r) ≈ ρ
N∑
b=1

mb

(
A

ρ2
+
Ab
ρ2
b

)
∇W (|r − rb|, h) (2.27)

Análogamente a la Ecuación 2.27, la divergencia y el rotacional de un vector, se
calculan del siguiente modo:

∇ ·A(r) ≈ ρ
N∑
b=1

mb

(
A

ρ2
+
Ab
ρ2
b

)
· ∇W (|r − rb|, h) (2.28)

∇×A(r) ≈ ρ
N∑
b=1

mb

(
A

ρ2
+
Ab
ρ2
b

)
×∇W (|r − rb|, h) (2.29)

En todo momento se ha estado utilizando el kernel W , el cual en ningún momento
se ha especificado su forma funcional. La realidad es que se tiene una gran variedad de
kernels, sin embargo, unos son más estables y convergen antes que otros. En nuestro
código, se utilizará el siguiente kernel (que es estable y converge rápido a la solución):

W (r , h) =
10

14π2h2r

(
1 − 3

2

(
r

h

)2

+
3
4

(
r

h

)3
)

; si 0 ≤ r

h
< 1 (2.30)

W (r , h) =
10

14π2h2r

(
2 −

(
r

h

))3

/ 4 ; si 1 ≤ r

h
< 2 (2.31)

W (r , h) = 0 ; si
r

h
≥ 2 (2.32)

Tomando en cuenta que R es el radio esférico, r el radio ciĺındrico, z la altura, vr
vz vφ las componentes del vector velocidad, P la presión, ρ la densidad, u la enerǵıa
interna por unidad de masa, v el vector velocidad, T la temperatura, s la entroṕıa,
G la constante de gravitación, M la masa del objeto central, y tij la componente ij
del tensor de esfuerzos, las ecuaciones de continuidad, movimiento y enerǵıa que se
resolverán en el código SPH serán las siguientes:

dρa
dt

=
∑
b

mb(va − vb) · d
dra

W (|ra − rb|, h) (2.33)
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dvr
dt

= −1
ρ

dP

dr
− G MHN r

R3
+

1
ρ

(
dtrr
dr

+
trr
r

+
dtrz
dz

)
+
(
dvr
dt

)
art

(2.34)

dvz
dt

= −1
ρ

dP

dz
− G MHN z

R3
+

1
ρ

(
dtzr
dr

+
tzr
r

+
dtzz
dz

)
+
(
dvz
dt

)
art

(2.35)

dvφ
dt

=
1
ρ

(
2tφr
r

+
dtφr
dr

+
dtφz
dz

)
(2.36)

du

dt
= −

(
P

ρ

)
∇ · v + T

ds

dt
− Lperdida (2.37)

donde Lperdida es la pérdida de enerǵıa, y (dvr/dt)art junto con (dvz/dt)art son las
modificaciones a las velocidades correspondientes debido a la viscosidad artificial,
generada a su vez por la difusión numérica3. Para solucionar esto, se incorporaron
nuevas variables artificiales, mediante las cuales se aproxima la onda de choque por
una entrefase difusa que si es resuelta por el código numérico. La contribución de las
velocidades y de la enerǵıa por el calentamiento artificial están dados por:(

dvi
dt

)
art

= −
∑

mjΠij∇Wij (2.38)(
T
ds

dt

)
i,art

=
1
2

∑
j 6=1

mjΠij (vi − vj) · ∇iWij (2.39)

En el cual:

Πij =

(
Pi
ρ2
i

+
Pj
ρ2
j

)(
−αbµij + βbµ

2
ij

)
(2.40)

Con αb ≈ 1, βb ≈ 1 y µij = 0 si (vi − vj) · (ri − rj) > 0, de lo contrario:

µij =
(vi − vj) · (ri − rj)
(|ri − rj|2/h) + η2

p

f1 + f2

2cson
(2.41)

donde cson es la velocidad del sonido de la part́ıcula i, ηp ≈ 10−4, y4:

fi =
|∇ · v|i

|∇ · v|i + |∇ × v|i + ηp
(2.42)

3Dicha difusión se debe a que las ondas de choque se manifiestan como una delta de Dirac (tanto
en la densidad como en la temperatura), y no logran ser resueltas completamente por los códigos
numéricos.

4ηp evita la divergencia de fi.
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Caṕıtulo 3

Antecedentes históricos.

Para entender la importancia de este proyecto con respecto al estudio de los DRGs,
es importante considerar los trabajos previos más importantes que se han hecho
con respecto a las simulaciones de las colapsares. Para esto, primero se tienen que
discutir tres casos de soluciones anaĺıticas y clásicas dentro de la acreción: la solución
hidrodinámica de Bondi (1952); la solución para una nube con rotación de Ulrich
(1976); y la solución de un disco delgado de Shakura & Sunyaev (1973). Mas adelante
se discutirá el modelo de las colapsares de MacFadyen & Woosley (1999), aśı como
los estudios de discos de acreción estacionarios que se enfŕıan por la emisión de
neutrinos. Por último, se mencionarán los estudios numéricos más recientes de las
colapsares en dos o tres dimensiones, explicando los resultados principales además
de las simplificaciones que se tomaron en cuenta.

3.1 Soluciones clásicas de acreción.

La manera en la cual cae gas hacia un objeto gravitacional compacto puede ocurrir de
diversas formas. Sin embargo, únicamente se conocen tres soluciones anaĺıticas a los
problemas de acreción. El cáso más sencillo es la acreción hidrodinámica radial (tam-
bién conocida como acreción de Bondi); la acreción cuasi-radial no hidrodinámica; y
Por último, la acreción en un disco delgado de Shakura & Sunyaev (1973).

3.1.1 Solución hidrodinámica de un flujo radial; Bondi (1952).

En 1952, Herman Bondi dedujo anaĺıticamente las soluciones (estables) de la tasa
de acreción (Ṁ), la densidad (ρ), y la velocidad radial (vR), además de la ubicación
del radio sónico (rson), para el caso de acreción hidrodinámica radial. En la Figura
3.1 se muestra la distribución de la densidad, y de la velocidad radial, para un gas
adiabático P = (γc−1) uint con γc = 5/3 (donde uint es la enerǵıa interna por unidad
de volumen). Es importante mencionar que dichas soluciones están únicamente en
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56 CAPÍTULO 3. ANTECEDENTES HISTÓRICOS.

función de la masa del objeto central (M), aśı como de la densidad y la velocidad en
infinito (ρ∞ y c∞ respectivamente).

La ecuación de la continuidad (véase la sección § 2.1), para un flujo únicamente
dependiente del radio esférico (R), se reduce a:

1
R

d

dR

(
R2ρv

)
= 0 (3.1)

La cual al integrarse da: R2ρv =cte, donde la constante de proporcionalidad se
relaciona con la tasa de acreción (Ṁ), de modo tal que tenemos:

Ṁ = 4πR2ρv (3.2)

En las ecuaciones de Euler, la única fuerza externa que se tiene, es una fuerza radial
(FR) debida a la gravedad del HN central.

FR = −GM
R2

(3.3)

Con lo cual en la ecuación de Euler de momento (agregando la fuerza externa FR a
la derecha de la igualdad), se tiene:

v
dv

dR
+

1
ρ

dP

dR
+
GM

R2
= 0 (3.4)

Como la presión es función de la densidad P = P (ρ), entonces por regla de la cadena,
y utilizando la definición de la velocidad del sonido, c2

s = dP/dρ, el segundo término
de la ecuación previa se puede rescribir como:

1
ρ

dP

dR
=

1
ρ

dP

dρ

dρ

dR
=

1
ρ
c2
s

dρ

dR
(3.5)

Por otro lado, si a la Ecuación 3.1 se le deriva por partes se obtiene:

1
ρ

dρ

dR
= − 1

v R2

d
(
R2v

)
dR

(3.6)

Con lo cuál, la Ecuación 3.5, finalmente queda:

1
ρ

dP

dR
= −c2

s

1
v R2

d
(
R2v

)
dR

(3.7)

Aśı, sustituyendo la ecuación previa en la Ecuación 3.4 se obtiene la ecuación de
Euler para un flujo radial:

v
dv

dR
− c2

s

1
v R2

d
(
R2v

)
dR

+
GM

R2
= 0 (3.8)

Neevia docConverter 5.1
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Cabe mencionar que para las ecuaciones anteriores se tienen 4 familias de solu-
ciones. Estas son: el flujo que empieza subsónica y siempre se quea subsónico; la que
empieza supersónico y permanece siempre aśı; la solución que empieza supersónica y
termina subsónica; y la que comienza subsónica y se transforma en supersónica. De-
bido a que nuestro material que inicia desde infinito comienza en reposo y en alguna
parte de su trayectoria el material se vuelve supersónico, entonces las primeras tres
soluciones quedan descartadas y se requiere de un punto en donde el flujo pase de ser
subsónico a supersónico, punto conocido como punto sónico (Rsonico). Incorporando
las condiciones a la frontera de esta última solución, e integrando la Ecuación 3.4, se
tiene:

v2

2
+
∫
dP

ρ
− GM

R
= cte (3.9)

la cual integrando y utilizando la ecuación de estado de un poĺıtropo (P = Kργc )
nos da:

v2

2
+

Kγc
(γc − 1)

ρ(γc−1) − GM

R
= cte (3.10)

Pero como Kγcρ(γc−1) = dP/dρ ≡ c2
s, entonces se obtiene:

v2

2
+

c2
s

(γc − 1)
− GM

R
= cte (3.11)

Donde la constante es: cte = cs(∞)2

(γc−1) , con cs (∞) la velocidad del sonido en infinito.
De este modo, reescribiendo la ecuación previa, se obtiene la integral de Bernoulli:

v2

2
+

c2
s

(γc − 1)
− GM

R
=

cs(∞)2

(γc − 1)
(3.12)

Si se deriva por partes la Ecuación 3.1, se puede rescribir como:

1
ρ

dρ

dR
+

1
v

dv

dR
+

2
R

= 0 (3.13)

De igual modo, derivando por partes la ecuación de momento de Euler 3.4, ésta se
puede rescribir como:

v
dv

dR
+
c2
s

ρ

dρ

dR
+
GM

R2
= 0 (3.14)

Resolviendo las ecuaciones 3.13 y 3.14, para ρ y v, se obtienen las siguientes solucio-
nes:

dv

dR
=
D1

D
(3.15)

dρ

dR
=
D2

D
(3.16)
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Con:

D1 =
(
2c2
s/R

)− (GM/R2
)

ρ
(3.17)

D2 =
(
2v2/R

)− (GM/R2
)

v
(3.18)

D =
v2 − c2

s

v ρ
(3.19)

A partir de la condición del punto sónico
(
v2 [R = Rsonico] = c2

s [R = Rsonico]
)
, se

obtiene:
D1 (Rsonico) = D2 (Rsonico) = D (Rsonico) = 0 (3.20)

Luego, mediante las ecuaciones 3.17 y 3.20, se encuentra que en el radio sónico es:

v (Rsonico)2 = cs (Rsonico)2 =
1
2

GM

Rsonico
(3.21)

Combinando la ecuación previa con la Ecuación 3.12 se tiene:

v (Rsonico)2 = cs (Rsonico)2 =
(

2
5− 3γc

)
cs (∞)2 (3.22)

Rsonico =
(

5− 3γc
4

)
GM

cs (∞)2 (3.23)

Por otro lado, tomando en la ecuación de continuidad (Ecuación 3.2), se puede ob-
tener:

ρ = ρ∞
(

cs
cs (∞)

)2/(γc−1)

(3.24)

Finalmente, sustituyendo la ecuación anterior, aśı como las soluiones dadas en 3.22
y 3.23, en la tasa de acreción de la Ecuación 3.2, se obtiene la tasa de acreción para
un flujo radial:

Ṁ = 4πR2
sonicoρ (∞) v (Rsonico)

(
cs (Rsonico)
cs (∞)

)2/(γc−1)

(3.25)

Cabe destacar que para R < Rsonico el flujo es prácticamente baĺıstico, con lo
cual la distribución de la velocidad, densidad y temperatura se aproximan mucho a
las de caida libre:

v ≈ vff ≡
(

2GM
r

) 1
2

(3.26)

ρ ≈ ρ (Rsonico)
(
Rsonico

R

) 3
2

(3.27)
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T ≈ T (Rsonico)
(
Rsonico

R

) 3(γ−1)
2

(3.28)

En la Figura 3.1 se muestra la distribución real de la velocidad y de la densidad
para flujos radiales. Cabe mencionar que para estas distribuciones se utilizó MHN =2
M�; ρ∞ = 10−24 g cm−3 y R∞ =100 rs.

0

30

60

90

0

1x1010

2x1010

ρ (g cm-3)

vR (cm s-1)

0 20 40 60 80 100
R / rs

Figura 3.1: Distribución de la densidad y de la velocidad para flujos radiales (utilizando

MHN =2 M�; ρ∞ = 10−24 g cm−3 y R∞ =100 rs; rs =5.9×105 cm).
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Sin embargo, no existen sistemas que tengan momento angular nulo, con lo cual,
aunque la acreción de Bondi tenga solución anaĺıtica, es poco realista y solo funcio-
nará como punto de comparación durante el análisis de la tesis.

3.1.2 Solución no hidrodinámica para una nube en rotación; Ulrich
(1976).

Ulrich (1976) realizó el primer modelo en el cual se estudió la acreción cuasi-radial no
hidrodinámica del flujo de un gas rotante. El gas era acretado por un objeto central
(OC) de aproximadamente 1 M� con tasa de acreción del orden de 10−7 − 10−8 M�
yr−1. Cabe destacar que el modelo fue desarrollado para explicar el perfil P Cygni
que se presenta en estrellas con vientos (véase la Figura 3.2), en espećıfico el perfil
presente en las estrellas de tipo T Tauri.

Figura 3.2: Perfil de tipo P Cygni. Este perfil corresponde al perfil presente en la SN
IIn 1997eg (Salamanca et al., 2002)

Sus suposiciones principales fueron: Primero, asumir que las part́ıculas obedećıan
solamente la fuerza gravitacional del OC; segundo, que los gradientes de presión eran
despreciables; tercero, que la enerǵıa mecánica inicial era cero −con lo cual las tra-
yectorias eran parábolas−. De este modo, aproximó el movimiento como una cáıda
baĺıstica con pequeñas perturbaciones, y asumió que la tasa de acreción se manteńıa
constante. Asimismo, despreció la autogravedad del gas, además de la viscosidad, y
mantuvo la masa del OC constante (para el cual utilizó el potencial clásico Newto-
niano).

Debido a que la acreción se da en trayectorias parabólicas (con el OC en uno de
los focos), entonces solo la ĺınea de flujo que está usto sobre el eje de rotación (y cuyo
momento angular es nulo) termina en la superficie del OC. Con esto, cada part́ıcu-
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la del hemisferio superior se encontrará con su contraparte del hemisferio inferior
−cuyas ĺıneas de flujo son idénticas al ser reflejadas en el plano ecuatorial−, exacta-
mente en el plano ecuatorial (véase la Figura 3.3). De este modo, se formará un disco
de acreción de radio rd = J∞/GMHN, donde J∞ es el momento angular espećıfico
máximo en infinito.

Cabe mencionar que la componente vertical de la velocidad (respecto al disco)
de todas las part́ıculas se anula después de la interacción (en la cual se forma el
disco de acreción). De este modo, la única componente de la enerǵıa cinética que
sobrevive en las part́ıculas tras la colisión, está sobre el plano del disco, y debido a
que el momento angular de cada part́ıcula se conserva, entonces las part́ıculas en el
ecuador comienzan a girar alrededor del objeto central. Sin embargo, Ulrich (1976)
solo estudió la formación del disco de acreción y no la acreción hacia el objeto central
que se da dentro del mismo disco.

3.1.3 Solución de la acreción en un disco delgado; Shakura & Sun-
yaev (1973).

Si la presión dentro de un disco de acreción es pequeña, entonces se tiene que las
part́ıculas dentro del disco rotan muy parecido a la rotación kepleriana, para la cual
la velocidad angular (Ω) disminuye conforme se aleja del centro del disco, esto es:
Ω(R) ≈ ΩK ∼ R−1.5. Aśı, dentro de un disco de acreción en el cual se tiene una gran
cantidad de part́ıculas, las cuales rotan con velocidades angulares distintas (según su
posición con respecto al centro del disco), se genera fricción entre anillos de particulas
con radios distintos −fenómeno que fue parametrizado por medio de la viscosidad−.
Aśı, se frena a los anillos interiores y con ello se mueve material hacia el centro del
disco de acreción, mientras que el momento angular se transporta hacia fuera del
mismo.

Es preciso mencionar que se tienen dos tipos de viscosidad, la viscosidad ci-
nemática (νcin

visc), y la viscosidad dinámica (νdin
visc). La relación entre éstas dos es la

siguiente:
νdin

visc = νcin
visc × ρ (3.29)

Posteriormente en este estudio, cuando se mencione a la viscosidad se va a estar
refiriendo a la viscosidad cinemática (νvisc ≡ νcin

visc).

De la teoŕıa cinética se muestra que el coeficiente de viscosidad está dado por el
producto del camino libre medio entre colisiones (λ), y la velocidad térmica de las
part́ıculas vT. Esto es:

νvisc = λ · vT (3.30)

Shakura & Sunyaev (1973) dedujeron que para un flujo turbulento, la velocidad
térmica deb́ıa ser del orden de la velocidad del sonido (cson), y que el camino libre
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R / rd

Z 
/ r

d

Figura 3.3: Acreción de un gas en rotación hacia un objeto central. Cada ĺınea de flujo
colisiona con su contraparte simétrica (con respecto al eje ecuatorial), anulando aśı la componente
vertical al disco de la velocidad de las part́ıculas y dejándolas aśı rotando sobre el plano ecuatorial
alrededor del objeto central.(Mendoza et al., 2004).

medio deb́ıa ser menor que el ancho del disco (H). Esto es:

νvisc = λ vT < H cson (3.31)

Con lo cual, introduciéndo un un parámetro adimensional (α) entre 0 y 1, la visco-
sidad turbulenta toma la forma siguiente:

νvisc = α H cson ; α ∈ [0 : 1] (3.32)

La ventaja de tener un mecanismo de transporte de momento angular dado por la
viscosidad es que se pueden encontrar soluciones anaĺıticas para la estructura de los
discos de acreción delgados (esto es, H � R, con R el radio del disco).
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Por ejemplo, si consideramos un anillo del disco de acreción (cuyo espesor está dado
por dr, densidad superficial por Σ =

∫
ρdz, velocidad radial vr), y suponemos que la

acreción del disco se lleva de manera estacionaria d/dt = 0 hacia un objeto compacto
central, la tasa de acreción será una constante:

ṁ = 2πrvrΣ (3.33)

Donde, la distribución de la densidad superficial está dada por:

Σ (r) =
ṁ

3πνvisc

[
1−

(
roc

r

)1/2
]

, (3.34)

con roc el radio del objeto central acretor (Narayan, Piran & Kumar, 2001).

Cuando un disco de acreción delgado es descrito mediante un único parámetro α que
obedece a la receta dada en la Ecuación 3.33 se dice que el disco es un disco α.

Hoy en d́ıa sabemos que los campos magnéticos, espećıficamente a través de la
inestabilidad magneto rotacional, es el mecanismo responsable del transporte del
momento angular (Balbus & Hawley, 1991). Estudios recientes que compararon si-
mulaciones magneto-hidrodinámicas (MHD) con su respectivo caso HD que tomaba
en cuenta la viscosidad de Shakura & Sunyaev (1973), mostraron que α debe estar
entre 0.1 y 0.01 para reproducir el comportamiento obtenido con MHD (Balbus &
Hawley, 1991; King et al., 2007). Es necesario mencionar que por lo general la α es
asumida como constante sobre espacio y tiempo, lo cual no es necesariamente cierto.

Cabe destacar que para los tres casos de soluciones anaĺıticas, debido a que se
hacen muchas simplificaciones se carece de realismo y sirven únicamente como indica-
dores primarios. Sin embargo, si se quisiera analizar detalladamente la acreción hacia
un objeto compacto (dentro del contexto de las colapsares), entonces las simulaciones
numéricas son necesarias.

3.2 Estudio de la colapsar de MacFadyen & Woosley
(1999).

MacFadyen & Woosley (1999) realizaron por vez primera simulaciones numéricas de
un colapsar (explicado previamente en la sección § 1.7.2). Para esto, utilizaron un
código numérico Euleriano HD en 2D en coordenadas esféricas con simetŕıa axial,
llamado “Prometheus”. En éste se tomaba en cuenta la ecuación de estado (EDE)
dada por Blinnikov, Dunina-Barkovskaya & Nadyozhin (1996), la cual consideraba
un gas compuesto por nucleones, electrones, y positrones, además inlcúıa correcciones
electrostáticas, fotodisociación, captura de electrones y enfriamiento por pérdida de
neutrinos. Se tomaron en cuenta nueve especies: protones, neutrones, helio, carbono,
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ox́ıgeno, neón, magnesio, silicio, y ńıquel. Cabe destacar, que excepto en las regiones
donde la fotodesintegración era importante, se manteńıa la composición impuesta en
un principio. La suposicón que menos se asemeja a la realidad consit́ıa en mantener
siempre a la fracción electrónica constante (Ye =0.5), suposición que además no era
consistente con los mecanismos de enfriamiento tomados en cuenta (sobre todo con
la captura de pares, aniquilación de pares, y fotodesintegración). Otra simplificación
fue que consideraron que el disco era siempre transparente ante los neutrinos, de
modo que cualquier neutrino generado lograŕıa salir de la colapsar, suposición que
se mostrarén nuestro estudio no correcta, pues el disco es semi-transparente y no
todos los neutrinos logran escapar (vease la sección § 4.3). También por simplicidad,
y no tener que entrar en el régimen de la relatividad general (RG), utilizaron el
potencial pseudo-newtoniano de Paczynsky & Wiita (1980), suposición que no afecta
drásticamente los resultados pues el radio interno está relativamente lejos del HN
(rin ∼ 50 km). Asimismo, para evitar involucrar campos magnéticos supusieron que
el mecanismo de transporte de momento angular era la viscosidad, usando la receta
dada por Shakura & Sunyaev (1973). Aqúı vale la pena mencionar que se teńıa
otra simplificación, esto debido a que el tensor de la viscosidad no era calculado
enteramente, si no que solo se tomaba en cuenta el término dominante del tensor de
la viscosidad (τrφ).

En espećıfico, estudiaron la evolución de una estrella rápidamente rotante (vrot =
200 km s−1 en el ecuador en la secuencia principal), de 35 M� (con un núlce de He
de 14 M�) y de baja metalicidad (1 % solar), modelo llamado 14A. La distribución
inicial de la densidad, velocidad radial, momento angular y masa se muestra en la
Figura 3.4.

En sus simulaciones utilizaron valores de J(θ) muy por encima del valor cŕıtico
necesario para formar un disco, Jcrit ≈ 1 × 1016 cm2 s−1, véase la Figura 3.4. Por
otra parte el valor de la α de Shakura & Sunyaev (1973) que se utilizó era 0.01
ó 0.1. La distribución J(θ) consist́ıa en que siempre la fuerza centŕıfuga fuese 0.04
veces el valor de la fuerza gravitacional. De este modo, J(θ) oscilaba entre 3 y 20
veces Jcrit. La frontera externa se encontraba en Rout = 109.5 cm, mientras que la
frontera interna se encontraba en 50 km (que para el HN de aproximadamente 3 M�
correspond́ıa a ≈ 4 rs).

A pesar de sus suposiciones y simplificaciones, éste fue un modelo muy exitoso.
Esto debido a que incluso los modelos más recientes, que no asumen algunas de sus
simplificaciones, se apegan mucho a los resultados dados por este modelo. De hecho,
hoy en d́ıa se le utiliza como punto de comparación entre los modelos y simulaciones
numéricas. Sus resultados principales fueron:

• Para todas sus configuraciones se formó un disco de acreción. Por ejemplo, en
la Figura 3.5 se muestra el campo de velocidades del modelo 14A, a t=0.751s,
en el cual se muestra la formación del disco de acreción a lo largo del ecuador.
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Figura 3.4: Distribución inicial de la densidad (ρ); velocidad radial (vr); momento
angular (j); y masa (m), para el modelo 14A de MacFadyen & Woosley (1999).

También se muestran las distribuciones de la densidad, temperatura, velocidad
radial, y altura del disco (en comparación con las distribuciones obtenidas
mediante el modelo semi-anaĺıtico de Popham, Woosley & Fryer (1999) para
el mismo modelo (figura 3.6). En la Figura 3.5 es notorio como la mayoŕıa del
material era acretado por los polos hacia el hoyo negro con velocidades del
orden de 25,000 km s−1.

• La densidad cerca del hoyo negro llegó a ser hasta ρ ≈ 1×109 g cm−3. Con esto
la tasa de acreción hacia el hoyo negro era en promedio Ṁ ≈ 0.007 M� s−1,
con un ±30 % de variabilidad.
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Figura 3.5: Campo de velocidad para el modelo 14A de MacFadyen & Woosley (1999)
cuando t=0.751s. Nótese la formación del disco de acreción en r ≈550km. El color
de las flechas indica la magnitud de J. (MacFadyen & Woosley, 1999)

• Para el caso en que el promedio del momento angular era aproximadamente
10 veces Jcrit, la enerǵıa de aniquilación de neutrinos (Eann) depositada en el
hoyo negro era: Eann ≈ (1− 14)× 1051erg. Si esta Eann fuese liberada en pocas
décimas de segundo se podŕıa tener una luminosidad muy similar al de los
DRGLs.

• Cuando la viscosidad era elevada (α =0.1), se teńıa eyección de material entre
los 30 ◦ y los 45 ◦, en forma de vientos. Estos vientos se formaban debido a la
disipación viscosa del propio disco de acreción, su enerǵıa cinética alcanzaba
los 1051erg.
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Figura 3.6: Densidad, temperatura, velocidad radial, y altura del disco para el modelo
14A de MacFadyen & Woosley (1999) cuando t=0.751s (puntos); en comparación
con las distribuciones obtenidas con un modelo semi-anaĺıtico con Ṁ =0.1 M� s−1,
MHN = 3 M�, a=0, y α =0.1. (Popham, Woosley & Fryer, 1999)

• Por último, los autores analizaron como la presencia del disco era suficiente para
colimar un chorro que saldŕıa eyectado por los polos. Mostraron como el chorro
que se creaba en la frontera interna, era capaz de atravesar por completo al
colapsar en unos cuantos segundos. En la Figura 3.7 se muestra la distribución
de la enerǵıa del chorro 0.824 segundos después de su lanzamiento. Para este
tiempo el chorro ya hab́ıa recorrido aproximadamente 7000 km, y su ángulo de
apertura era aproximadamente 10 ◦.
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Figura 3.7: Distribución de la densidad de enerǵıa de un chorro que ha sido eyectado
por los polos y que ha recorrido aproximadamente 7000 km en 0.824s (el ángulo de
apertura es aproximadamente 10 ◦). (MacFadyen & Woosley, 1999)

3.3 Discos estacionarios enfriados por neutrinos I; Pop-
ham, Woosley & Fryer (1999).

Al mismo tiempo que MacFadyen & Woosley (1999) desarrollaban su estudio; Pop-
ham, Woosley & Fryer (1999), realizaron un estudio semi-anaĺıtico en la métrica de
Kerr (no dependiente del tiempo) de la acreción de material en un disco estacionario
hacia un hoyo negro aśı como la generación de los DRGs.

En su estudio tomaron una ecuación de estado (EDE), que tomaba en cuenta la
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contribución de un gas ideal (ya sea H o He), nucleones libres, radiación de cuerpo
negro, y una contribución de la presión degenerada (de electrones en el ĺımite relati-
vista). Compararon los resultados obtenidos al utilizar esta EDE con los respectivos
resultados al utilizar la EDE de Blinnikov, Dunina-Barkovskaya & Nadyozhin (1996)
y mostraron como la presión total de ambos casos difeŕıa en menos de 10 % (siempre
y cuando 107 ≤ ρ / (g cm−3) ≤ 1011, y 109 ≤ T / (K) ≤ 1010.9). Cabe señalar que
en la ecuación de la enerǵıa śı se incluyeron los mecanismos de enfriamiento debidos
a la captura de pares, aniquilación de pares, y fotodesintegración. Por otro lado, el
mecanismo de transporte de momento angular era la viscosidad, mediante la receta
de Shakura & Sunyaev (1973), y donde al igual que MacFadyen & Woosley (1999)
solo se tomó en cuenta el término τrφ del tensor de la viscosidad.

En todo momento se asumió que el disco de acreción era estable y delgado (en
la métrica de Kerr). La condición inicial consist́ıa en que el disco estaba conformado
únicamente por He y que era dominado por la advección (ADAF). El momento
angular, la densidad, y la velocidad del sonido, teńıan las expresiones dadas por
Narayan y Yi (1994) para un disco ADAF. La frontera externa estaba muy lejos
del HN (rout = 109 cm), y la frontera interna se ubicó justo fuera del horizonte de
eventos (rin = 5× 106 cm).

Las simulaciones estaban determinadas por cuatro parámetros: la masa del HN
(MHN), el parámetro de esṕın del HN (a), el parámetro adimensional de la viscosidad
(α) dada por Shakura & Sunyaev (1973), y la tasa de acreción (Ṁ). Por ejemplo,
en la Figura 3.6, se muestran las distribuciones estacionarias de la densidad (ρ),
temperatura (T), velocidad radial (V), y la altura del disco (H) para el caso en que
Ṁ =0.1 M� s−1, MHN = 3 M�, a=0, y α =0.1.

Uno de los resultados principales de este estudio fue que mostraron como la
luminosidad (Lν) escalaba con el valor de α. Además, para los casos con α ≥0.1
se obtuvo Lν ∼ 1 × 1052 erg s−1 (muy parecido a las observaciones de los DRGs).
También mostraron como la Lν escalaba con la rotación del HN. Al comparar dos
simulaciones con las misma caracteŕısticas, excepto por la magnitud de la rotación,
fue claro como conforme el valor del parámetro de rotación incrementaba, también
lo haćıa su luminosidad correspondiente.

Otro de sus resultados fue que para r > 108 cm, el disco estaba dominado por la
advección, era grueso, opaco y no hab́ıa enfriamiento. Por otra parte, para r ≤ 108 cm
el disco era delgado, y el enfriamiento estaba dominado por la emisión de neutrinos
para los cuales el disco era ópticamente delgado (siempre y cuando Ṁ ≤0.01 M� s−1).

Por último, determinaron que la eficiencia (ε) con la que se podŕıa producir un
DRG a partir de la enerǵıa acumulada en forma de neutrinos (Lν), era del orden de
ε ∼10 % para Ṁ >0.05 M� s−1, mientras que para Ṁ ≤0.05 M� s−1 era nula.
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3.4 Discos estacionarios enfriados por neutrinos II; Na-
rayan, Piran & Kumar (2001).

En este estudio, se analizaron anaĺıtica y numéricamente1 los posibles modelos de los
discos donde de podŕıan generar los DRGs, favoreciendo el modelo de las colapsares
para los DRGLs. Cabe mencionar que para este estudio los discos con los que se
iniciaba en las simulaciones, no hab́ıan sido creados tras la evolución de una estrella
masiva, sino mediante la fusión de 2 estrellas.

Para esto, los autores utilizaron una EDE que tomaba en cuenta las contribu-
ciones de: un gas ideal (únicamente H), fotones, y electrones relativistas. En todo
momento asumieron que se teńıa igual cantidad de protones; neutrones; electrónes y
positrones (e±) −cabe mencionar que no se tomó en cuenta la presión debida a los
e± degenerados−. Por otra parte, solo tomaron en cuenta el enfriamiento debido a
la captura de e± (despreciando el enfriamiento debido a la aniquilación de éstos). Al
igual que los estudios previos se asumió que el mecanismo responsable por el trans-
porte del momento angular era la viscosidad, para la cual utilizaron la receta dada
por Shakura & Sunyaev (1973) (con α ≈0.01-0.1).

De este modo, dados los valores iniciales de la masa del HN, masa del disco de
acreción, la frontera externa, y la α, compararon las soluciones estacionarias que se
obteńıan para discos delgados dominados por la advección, por la convección, o por
flujos dominados por la emisión de neutrinos.

Los resultados más interesantes fueron los siguientes:

• Para los modelos en los que el disco de acreción era muy grande (r ∼ 100rs),
dominaba la convección en el disco. Con lo cual, se teńıa poco material acretan-
do directamente hacia el HN. Aśı, su correspondiente Lν (aun con ε = 100 %)
estaba muy por debajo de la Lν de los DRGs. Basado en lo anterior, modelos
cuyo disco de acreción sea muy grande (modelos como la fusión entre un HN
y una enana blanca, o la fusión entre un HN y una estrella de He), quedan
descartados como progenitores de DRGs.

• Si el disco de acreción era más pequeño (r < 100rs), entonces el disco de
acreción estaŕıa dominado por la emisión de neutrinos, con lo cual se acretaŕıa
mucho material hacia el HN. Sin embargo, para valores del parámetro α de la
viscosidad del orden de α ∼0.1 (que es el valor promedio estándar), el tiempo
de duración del DRG era menor que una fracción de segundo. De este modo,
los modelos cuyo disco de acreción resultante sea pequeño −modelos como la
fusión entre dos estrellas de neutrones (EN), y la fusión entre un HN y una
EN−, seŕıan capaces de producir DRGs cortos.

1Simulaciones numéricas en 2D.
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• Si el disco acreción era creado por material que quedaba tras una SN que no
lograba llevarse todo el material consigo (modelo de la colapsar), para luego
ser acretado por el pequeño disco de acreción que se creaba hacia el HN, ob-
teniéndose aśı la misma enerǵıa que para el caso anterior. La gran diferencia
de este modelo era que en este caso la escala del tiempo estaba determinada
por el tiempo de la cáıda. De tal modo, si el material cáıa desde distancias
cortas, entonces el tiempo caracteŕıstico del destello seŕıa corto. Por otro lado,
si el material cáıa desde lejos entonces el tiempo caracteŕıstico seŕıa largo. Esto
implica que dicho modelo no solo era capas de generar DRGs cortos sino que
también lograba generar DRGs largos.

3.5 Flujos con bajo momento angular; Proga et al. (2003).

Proga, MacFadyen, Armitage & Begelman (2003), realizaron el primer estudio de
una colapsar tomando en cuenta campos magnéticos, con lo cual se prescindió del
parámetro variable α de Shakura & Sunyaev (1973).

Se realizaron simulaciones magnetohidrodinámicas (MHD) con simetŕıa axial y
dependientes del tiempo de una colapsar. Esto mediante la utilización del código
numérico “Zeus”, desarrollado por Stone y Norman (1992). Zeus fue modificado
para que incluyera la EDE deseada, mecanismos de enfriamiento y el potencial de
Paczynsky & Wiita (1980). Utilizaron la EDE de Blinnikov, Dunina-Barkovskaya
y Nadyozhin (1996), donde se tomaba en cuenta la contribución de un gas ideal,
radiación, y los e± con grado de relatividad y degeneración arbitraria. El enfriamiento
se calculó mediante las tablas proporcionadas por Itoh et al. (1989, 1990), en el cual
se tomaba en cuenta la captura de pares, además de la aniquilación de los pares.
Sin embargo, el estudio no tomaba en cuenta la profundidad óptica a los neutrinos,
quemado nuclear, ni efectos de rotación del HN, y se centraba en regiones muy
internas del colapsar.

La condición inicial consist́ıa en una estrella de 25 M�, cuya masa del núcleo de He
y Fe antes de la SN eran 7.23 M�, y 1.7 M� respectivamente. Ésta fue tomada de las
simulaciones de Woosley & Weaver (1995) (modelo S251S7B@14233). La distribución
del momento angular era igual a la de MacFadyen y Woosley (1999), en el que la
fuerza centŕıfuga era en todo lugar 0.04 veces el valor de la fuerza gravitacional.

Un punto fundamental de dicho estudio fue que en las colapsares los efectos
de la magnetohidrodinámica pueden lanzar, acelerar, y sostener un flujo polar muy
energético (como se muestra en la Figura 3.8). Pero, como las simulaciones cubŕıan
solamente la región más interna de la estrella, y no abarcaban el ĺımite relativista,
entonces no se pudo determinar si las eyecciones de material eran suficientes como
para poder generar un DRGL.
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Figura 3.8: Mapa de densidad y campo de velocidad (izquierda) además de la enerǵıa
magnética (derecha) de una colapsar a t=0.257s. Nota: Los ejes están normalizados
sobre rs (Proga, MacFadyen, Armitage & Begelman, 2003)

3.6 Hidrodinámica de discos enfriados por neutrinos;
Lee, Ramirez-Ruiz & Page (2005).

En dicho estudio, se investigó tanto la microf́ısica como la evolución dinámica de un
sistema formado por un HN rodeado por un disco de acreción (en el cual el meca-
nismo de enfriamiento estaba dominado por la emisión de neutrinos). Es importante
mencionar que en este estudio el momento angular proveńıa de la fusión de 2 estrellas
y no mediante la evolución de una estrella progenitora tipo Wolf Rayet.

Debido a que la densidad y la temperatura del disco de acreción se encontraban en
rangos sumamente elevados (ρ ∼ 10(9−12) g cm−3 y T ∼ 10(10−11)K respectivamente),
entonces los mecanismos de enfriamiento que dominaban eran la captura de pares,
aniquilación de pares, y la fotodesintegración. De este modo, era esencial seguir a
fondo la microf́ısica del sistema (equilibrio estad́ıstico, fracción electrónica, fracción
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nuclear, y nivel de degeneración de los e±). Por ello, la condición inicial fue la misma
que los mismos autores utilizaron en un estudio previo (Lee & Ramirez-Ruiz, 2002)
sin embargo utilizando una EDE mucho más detallada y realista (compuesta por un
gas ideal de nucleones libres y part́ıculas α, un gas de electrones con degeneración
arbitraria, presión de la radiación, y la presión correspondiente a los neutrinos que
quedan atrapados dentro del disco).

Para poder saber qué neutrinos lograban escapar del disco de acreción, y cuáles
no lo haćıan, se tomó en cuenta la profundidad óptica de disco (τ). De este modo,
las zonas donde se teńıa τ <1 implicaba que los neutrinos lograban escapar del disco
(con lo cual éste se enfriaba), produciendo aśı la Lν . Por el contrario, en las zonas
donde se teńıa τ >1 los neutrinos no lograban escapar (calentando aśı el disco y
teniendo una componente no despreciable en la presión).

El cálculo de la fracción electrónica en reacciones débiles (Ye) y el potencial qúımi-
co (η) se llevó a cabo asumiendo equilibrio entre neutrones, protones y electrones,
aśı como la condición de neutralidad de carga. Cabe mencionar que se teńıa una
distinción en la forma de determinar el equilibrio de la composición en función del
rango de la profundidad óptica (τ <1 ó τ ≥1).

Los mecanismos de enfriamiento (q̇) que se tomaron en cuenta fueron, la captura
y aniquilación de e±, fotodesintegración, Bremsstrahlung entre núcleon y núcleon, y
decaimiento plasmónico. Se asumió que la viscosidad era el mecanismo de transporte
del momento angular, utilizando la receta dada por Shakura & Sunyaev (1973) (cal-
culando el tensor de esfuerzos completamente). Al igual que en el estudio realizado
por Lee & Ramirez-Ruiz (2002), se ignoraron los campos magnéticos y la autograve-
dad del disco, asimismo se despreciaron los efectos de la RG (al utilizar el potencial
clásico newtoniano en las ecuaciones de movimiento).

Los puntos principales de este trabajo fueron:

• La profundidad óptica fue la variable fundamental que afectaba la estructura
interna del disco de acreción. En la Figura 3.9, se muestra la ρ, T, Ye, y τ ; todas
a t=100ms para el modelo a2M (α =0.01, MHN=3.85M�, Md=0.308M�). En
éstas, se observa como la ρ, T y Ye variaban su comportamiento en la región
donde la τ cambiaba de régimen (τ ≈1). Es claro que conforme la ρ y T
incrementaban, la τ también lo haćıa, mientras que la Ye disminúıa (debido a
la captura y aniquilación de e−).

• Dentro del disco se teńıan patrones de circulación de pequeña escala. Al igual
que para Lee & Ramirez-Ruiz (2002), a grandes distancias se teńıan flujos ecua-
toriales (en dirección contraria del HN). Mientras que a distancias pequeñas, se
acretaba material (sobre todo a través de la envolvente del disco de acreción),
hacia el HN.

• La tasa de acreción alcanzada en este estudio fue del orden de ṀHN ∼0.01-10
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Figura 3.9: ρ, T, Ye, y la τ para el modelo a2M (a t=100ms) (Lee, Ramirez-Ruiz & Page,
2005).

M� s−1. Debido a que la viscosidad fue la responsable del transporte del mo-
mento angular hacia la frontera externa (y del material hacia el HN), entonces
un incremento en α de Shakura & Sunyaev (1973), aumentaba ṀHN. En la
Figura 3.10 (arriba), vemos como para el caso con alta viscosidad (α =0.1) al
cabo de los primeros 100ms se hab́ıa acretado 0.16 M�, mientras que para el
mismo caso pero con α ≤0.01 se hab́ıa acretado 0.01 M�.

• Cuando el disco era ópticamente grueso, la Lν se manteńıa ∼constante. Por
el contrario, cuando el disco era ópticamente delgado, entonces la Lν decáıa
conforme el tiempo avanzaba, Figura 3.10 (abajo).
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Figura 3.10: Evolución temporal de la ṀHN (arriba), y de la Lν (abajo) para distintos
valores de α (Lee, Ramirez-Ruiz & Page, 2005).

3.7 Modelos de acreción en las colapsares; Lee & Ramirez-
Ruiz (2006).

En este trabajo, se estudió la acreción de flujos con bajo momento angular hacia
un HN para el modelo de las colapsares, mostrando que aún en el ĺımite de bajo
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momento angular, se puede liberar suficiente enerǵıa como para generar un DRG.
Para esto, se resolvieron las ecuaciones de la HD en 2D (en coordenadas ciĺındricas),
creando un código numérico SPH −con simetŕıa axial−, que no tomaba en cuenta
la profundidad óptica, ni la autogravedad del gas. Se utilizó una EDE que tomaba
en cuenta la contribución de radiación, pares de electrón positrón (relativistas no
degenerados), part́ıculas no degeneradas, y nucleones libres. Además, se utilizó el
pseudo-potencial de Paczynsky & Wiita (1980) para reproducir los efectos de la RG.

Dada la elevada T y ρ del disco de acreción, los mecanismos de enfriamiento que
se utilizaron fueron la captura y aniquilación de pares de e±, fotodesintegración y
emisión Bremsstrahlung entre nucleón y nucleón (aunque esta última era insignifi-
cante comparada con el resto). Se asumió que la fracción electrónica era constante
(Ye =0.5), y se ignoró el calentamiento debido a neutrinos que quedan atrapados
dentro del disco. También, se consideró que la viscosidad era el mecanismo responsa-
ble del transportar del momento angular, mediante la receta de Shakura & Sunyaev
(1973).

La condición inicial, que resultó ser poco realista dada una tasa de acreción,
consist́ıa en tener material con distribución esférica en cáıda libre hacia un HN.
Al material, se le superpuso una distribución de momento angular de cuerpo ŕıgido(
J (θ) = J0 sin

2θ
)
, rompiendo aśı la simetŕıa esférica. Las variables que se exploraron

fueron: el valor de la magnitud del momento angular (J0 ≈ Jcrit), la tasa de acreción
inicial del material (10−3 M� s−1 ≤ Ṁout ≤ 0.5 M� s−1), y el valor del parámetro
adimensional de la viscosidad (α =0.0−0.1).

Es importante mencionar que a diferencia de la mayoŕıa de los estudios previos,
en este estudio śı se simuló el ĺımite de bajo momento angular. Los estudios previos
de colapsares con bajo momento angular en realidad tomaban valores al menos tres
veces el valor cŕıtico necesario para formar el disco de acreción (Jcrit = 2 rs c), con
lo cual el disco de acreción se formaba a cientos de kilómetros del HN.

Los puntos de este trabajo fueron:

• El comportamiento del flujo de acreción varió notablemente dependiendo si
se utiliza el potencial newtoniano o el pseudo potencial de Paczynsky & Wii-
ta (1980) (PW). Para el potencial newtoniano efectivo (tomando en cuenta
la rotación) no se tienen órbitas de captura, de modo tal que es f́ısicamente
imposible acretar material hacia el HN únicamente mediante los efectos del
potencial. Por el contrario, para el potencial efectivo de PW, si se tiene una
órbita de captura, de modo tal que tan solo por efectos de la relatividad general
(RG), se puede acretar material hacia el HN. Debido a que en este estudio se
estaban simulando regiones muy cercanas al HN, era imprescindible tomar en
cuenta los efectos de la RG.

• Para tasas de acreción pequeñas (Ṁout = 0.01 M� s−1), conforme mayor era
el valor de la viscosidad entonces menor era el tamaño del disco de acreción.
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Esto se deb́ıa a que para ṀHN bajas, la viscosidad alcanzaba a transportar el
material del disco recién formado (y soportado por la fuerza centŕıfuga) hacia el
HN eficientemente. De este modo, conforme α incrementaba, entonces se teńıa
mayor cantidad de material del disco recién formado acretándose hacia el HN
(disminuyendo aśı su tamaño). Por el contrario, para el caso inv́ıscido2 no se
transportaba tan eficientemente el material hacia el HN, con lo cual la burbuja
no disminúıa su tamaño.

• Para tasas de acreción grandes (Ṁout = 0.5 M� s−1), conforme el valor de
la viscosidad incrementaba, también lo haćıa el tamaño de la burbuja recién
formada. Ésto se deb́ıa a que para tasas de acreción elevadas, el efecto de la
viscosidad que dominaba era el calentamiento del disco. De este modo, conforme
mayor era la α, entonces mayor era el calentamiento (por disipación viscosa)
y con ello la burbuja incrementaba su tamaño. Por el contrario para el caso
inv́ıscido no hab́ıa calentamiento viscoso y aśı el tamaño de la burbuja no se
incrementaba.

• La deposición energética de los neutrinos estaba dominada por la captura y
aniquilación de pares. Para Ṁ bajas la tasa de captura de pares era compara-
ble con la tasa de aniquilación de los pares, mientras que para Ṁ elevadas era
aproximadamente un orden de magnitud mayor que la aniquilación de pares.
A partir de estas reacciones, el valor de la luminosidad de neutrinos alcanzada
fue del orden de Lν ∼ 1 × 1048−52 erg s−1, donde los máximos valores de Lν
se alcanzaron con J0 ≈ Jcrit. En la Figura 3.11 se muestran las Lν para los
modelos simulados. En ésta, se ve como la Lν era proporcional a la ṀHN. Cabe
mencionar que para los tres modelos, la luminosidad se mantuvo aproximada-
mente constante en el tiempo (véase la Figura 3.11). Las pequeñas variaciones
se deb́ıan a las fluctuaciones en el tamaño y forma de la burbuja recién formada.

Se obtuvieron los siguientes ajustes anaĺıticos para la luminosidad en función
de la M� y J0, su forma se muestra en la Figura 3.12.

Lν ≈ 8× 1050

(
J0

1.9rgc

) (
Ṁ

0.5M� s−1

)
erg s−1 , si : J0 ≤ 2.0 rg c (3.35)

Lν ≈ 1052

(
J0

2.2rgc

) (
Ṁ

0.5M� s−1

)
erg s−1 , si : J0 ≥ 2.0 rg c (3.36)

• Aunque no se tomó en cuenta el calentamiento debido a los neutrinos (atrapados
dentro del disco), concluyeron que la presencia de éstos podŕıa generar un viento

2Caso en el que no se tiene viscosidad (α =0.0).
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Figura 3.11: Luminosidad de neutrinos, log (Lν), para flujos inv́ıscidos con
J0 =1.9rg c, Ṁout = 0.01 M� s−1, α =0 (a); J0 =2.1rg c, Ṁout = 0.01 M� s−1,
α =0 (b); y J0 =2.1rg c, Ṁout = 0.5 M� s−1, α =0 (c). (Lee & Ramirez-Ruiz, 2006)

formado por material bariónico (originario del propio disco). La tasa de material
eyectado por unidad de segundo de los vientos (Ṁb) tendŕıa la siguiente forma
(Qian & Woosley, 1996; Lee & Ramirez-Ruiz, 2002):

Ṁb ∼ 5× 10−4
(

Lν
1052 erg s−1

)5/3

M� s−1 (3.37)

3.8 Disco de acreción dominado por la emisión de neu-
trinos en 3D; Setiawan et al. (2006).

Setiawan et al. (2006) realizaron simulaciones Eulerianas HD en 3D de la evolución
de un disco de acreción autogravitante alrededor de un hoyo negro (HN). A diferencia
del colapsar, en este caso el HN era creado tras la fusión de un HN y una EN, de
modo que no exist́ıa alimentación del disco por medio de una envolvente.

La condición inicial consist́ıa en un HN rotante, rodeado por un disco de acreción
grueso. En las simulaciones se consideró disipación viscosa (descrita por la receta
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Figura 3.12: Luminosidad de neutrinos, log (Lν), en función de la M� y J0 para α =0
(gris), y para α =0.1 (negro). (Lee & Ramirez-Ruiz, 2006)

α de Shakura & Sunyaev (1973)), autogravedad, y una EDE realista (Swesty &
Lattimer, 1991). Además, se tomó en cuenta enfriamiento por emisión de neutrinos.
Los efectos de la RG se reprodujeron mediante el potencial de Artemova-Bjornsson-
Novikov, potencial pseudo newtoniano que reproduce la métrica de Kerr (Artemova
et al., 1996). Este potencial se reduce al potencial de Paczynsky & Wiita (1980)
cuando el HN no rota, esto es, cuando el parámetro de rotación de la métrica de
Kerr es a=0. Sin embargo, se ignoraron los campos magnéticos y se asumió que el
disco era ópticamente delgado ante los neutrinos.

Los puntos principales de este trabajo fueron los siguientes:

• La tasa de acreción fue proporcional a la masa inicial del disco, sin embargo,
la escala de tiempo caracteŕıstica de la acreción no se vió modificada. La tasa
de acreción hacia el HN (ṀHN) estuvo dentro del siguiente rango: ṀHN ≈ 1-
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10 M� s−1. En la Figura 3.13, se muestra como los modelos con mayor Md

tuvieron la mayor ṀHN (ir4-64 y ar2-64 con Md=0.1912 M�).

Figura 3.13: Tasa de acreción, ṀHN, para varios modelos (indicados en la Figura).
(Setiawan et al., 2006)

• Debido a la RG, el tamaño de horizonte de un HN disminúıa conforme la
rotación del mismo incrementaba. Con lo cual, la temperatura y la luminosidad
del disco de acreción incrementaban conforme lo haćıa la rotación del HN.
Para sus modelos obtuvieron Lν ≈ 1-4 × 1050 erg s−1. En la Figura 3.14, se
muestra como los modelos con el HN con mayor rotación tend́ıan a tener mayor
luminosidad (ar1-64 y ar2-64 con a=0.6).

• Para un disco inv́ıscido, el disco se mantuvo con la misma T impuesta ini-
cialmente (T≈ 1-2 MeV ). Por otra parte, la ṀHN incrementaba conforme se
aumentaba el valor de la viscosidad. En la Figura 3.15, se muestra como aun-
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Figura 3.14: Luminosidad de neutrinos, log (Lν), para varios modelos (indicados en
la Figura). (Setiawan et al., 2006)

que el modelo al4-64 no rotaba, debido a que era el único modelo con α ≈1,
se teńıa una Lν comparable con los modelos donde el HN si rotaba.

• La liberación de enerǵıa de las condiciones iniciales impuestas, pod́ıan ser un
modelo viable para la generación de los DRGs cortos. Incluso para ciertas
configuraciones (a≥0.5, y α ∼0.1), también podŕıa ser un modelo viable para
los DRGs largos.

3.9 Evolución de la colapsar en el régimen MHD; Fuji-
moto et al. (2006).

Este ha sido el estudio numérico más reciente sobre la formación de un DRG a partir
del modelos de las colapsares. Para esto, realizaron varias simulaciones magneto-
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Figura 3.15: Eficiencia para varios modelos (indicados en la Figura). (Setiawan et al.,
2006)

hidrodinámicas, en dos dimensiones (con simetŕıa axial), del colapso gravitacional
de una estrella masiva hacia un hoyo negro. Las fronteras interna y externa estaban
ubicadas en Rin = 50 km y Rout = 10, 000 km, dividido en 200 zonas radiales.
Mientras que angularmente se modeló un solo cuadrante (θmin = 0◦ a θmax = 90◦),
divido en 24 zonas angulares.

Dichas simulaciones se llevaron a cabo utilizando el código numérico ZEUS-2D
(Stone et al., 1992). A diferencia de los estudios previos, Fujimoto et al. (2006),
utilizaron una condición inicial realista tomada a partir de los datos de presupernova
de (Hashimoto , 1995). Esta condición inicial consist́ıa en una estrella Wolf Rayet de
40 M� (rápidamente rotante), en la cual la masa dentro de Rin colapsaŕıa formando
un hoyo negro de aproximadamente 2 M� (tras un tiempo transitorio).

Tomaron en cuenta el campo magnético (únicamente una distribución vertical),
la autogravedad, y los efectos relativistas causados por el hoyo negro, esto último por
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medio del pseudo potencial de Paczynsky & Wiita (1980). Además, se incorporó una
EDE realista, pues consideraba la contribución de nucleones libres (gas ideal), ra-
diación, y pares de e± (con degeneración arbitraria). La EDE consist́ıa en una com-
binación de la EDE de Shen et al. (1998) (para ρ <1×105 g cm−3) con la EDE
de Blinnikov, Dunina-Barkovskaya & Nadyozhin (1996) (para ρ ≥1×105 g cm−3).
De este modo, la EDE resultante fue muy parecida a la de Lee & Ramirez-Ruiz
(2006) (véase la sección § 3.7). También se incluyó el enfriamiento por la emisión
de neutrinos v́ıa captura y aniquilación de pares (mediante la aproximación de dos
flujos).

Se utilizaron dos distribuciones de momento angular (rotación rápida y lenta),
para ambos casos la forma anaĺıtica era la siguiente:

Ω(r) = Ω0
R2

0

R2
0 + r2

(3.38)

Donde para el caso de rotación rápida se utilizó Ω0 = 10 rad s−1 y R0 = 1000
km, muy parecida a la distribución de momento angular tomada por MacFadyen
& Woosley (1999). Mientras que para la rotación lenta se tomó Ω0 =0.5 rad s−1 y
R0 = 5, 000 km, similar a la distribución de momento angular utilizada por Proga &
Begelman (2003a).

Los puntos principales de este trabajo fueron:

• Para ambos casos de momento angular, al utilizar una distribución vertical del
campo magnético, se generaba un disco de acreción y un chorro que lograba
atravesar a la envolvente estelar. En la Figura 3.16 se muestra el campo de
velocidades y densidades, mientras que en la Figura 3.17 se presenta el cociente
entre la presión magnética y la térmica, ambos para el caso en que la presión
magnética dentro del chorro haćıa que éste lograra atravezar la envolvente
estelar.

• El disco de acreción se mantuvo ópticamente delgado, el transporte estaba do-
minado por la emisión de neutrinos, principalmente por la captura de neutrinos.

• Las tasas de acreción (Ṁ) resultantes fueron más elevadas de lo esperado y que
los estudios previos, obteniéndose: Ṁ (Rin) ∼ 0.1-10 M� s−1.

• La luminosidad (Lν) obtenida fue del orden de Lν ∼ 8× 1051 erg s−1.

A pesar del éxito del estudio, al lograr producir un chorro que traspasaba la
envolvente, se deben mencionar las simplificaciones que se hicieron, debido a que
podŕıan alterar los resultados de modo notorio. Al igual que MacFadyen & Woosley
(1999), la fracción electrónica se mantuvo siempre constante (Ye =0.5), y similar a
Di Matteo, Perna & Narayan (2002) las tasas de enfriamiento ya sea de captura o
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Figura 3.16: Campo de velocidades y densidad para el caso S12, caso de baja rotación
y alto campo magnético (distribución vertical con B0 = 1012 G). (Fujimoto et al., 2006)

aniquilación de pares, se obtuvieron por medio de las expresiones anaĺıticas que no
son enteramente precisas. Por último, se debe mencionar que ambas distribuciones
de momento angular, al igual que los estudios previos son notablemente superiores
al valor cŕıtico necesario para la creación de un disco de acreción, J (R) ≥ 6Jcrit

(MacFadyen & Woosley, 1999; Popham, Woosley & Fryer, 1999; Heger et al., 2000;
Narayan, Piran & Kumar, 2001; Proga & Begelman, 2003a; Proga, MacFadyen, Ar-
mitage & Begelman, 2003; Lee, Ramirez-Ruiz & Page, 2005). De modo tal que no se
estudió el ĺımite de bajo momento angular.

Neevia docConverter 5.1



3.9. EVOLUCIÓN DE LA COLAPSAR EN EL RÉGIMEN MHD. 85

Figura 3.17: Cociente entre la presión magnética y la térmica para el caso de baja
rotación y alto campo magnético (distribución vertical con B0 = 1012 G). (Fujimoto
et al., 2006)
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Caṕıtulo 4

Generacíıon de DRGs y SNs en
colapsares que rotan lentamente.

Se han realizado numerosos estudios que contribuyen a la comprensión de las co-
lapsares; sin embargo, en casi todos se asume que éstas rotan muy por encima de
un valor cŕıtico, se hacen simplificaciones y se ignoran procesos f́ısicos importantes.
Es preciso tomar en cuenta muchas de las variables ignoradas y sobre todo mejorar
la termodinámica para tener un modelo más realista. En este caṕıtulo se presenta
un estudio numérico de las colapsares en donde se empleó la mejor f́ısica posible.
Para lograrlo se utilizó una ecuación de estado conformada por nucleones libres, un
gas de pares de electrones y positrones −degenerados o no−, radiación y neutrinos;
además se tomaron en cuenta la profundidad óptica de los neutrinos, los procesos
de enfriamiento por emisión de éstos; la autogravedad; los efectos de la relatividad
general causados por el hoyo negro; y por último una condición inicial realista.

A continuación, se detalla este estudio y se incluye información adicional sobre
la simplificación utilizada para la reproducción de los efectos relativistas del hoyo
negro sobre la ecuación de estado utilizada; el calentamiento y enfriamiento debido
a la retención o liberación de los neutrinos en función de la profundidad óptica del
disco de acreción; y, por último, los detalles del paso temporal numérico de Courant.

4.1 Resumen

En este estudio se consideró la acreción hacia un hoyo negro recién nacido tras el
colapso de una estrella masiva cuya rotación era muy rápida, en el umbral en donde el
disco centŕıfugo daba paso a un flujo cuasi radial para una distribución de momento
angular bajo. Como ya se dijo, se empleó una condición inicial realista tomada de
los cálculos de la evolución presupernova de Woosley & Heger (2006), en donde las

87
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densidades y las temperaturas implicadas requeŕıan el uso de una ecuación de estado
detallada, procesos de enfriamiento por emisión de neutrinos, profundidad óptica,
autogravedad y los efectos de la relatividad general causados por el hoyo negro.
Mediante cálculos dinámicos en dos dimensiones se demostró cómo la liberación
energética es afectada por la rotación y por la fuerza del transporte del momento
angular, dando lugar a dos distintos tipos de soluciones, cada una siendo capaz de
generar un DRG. Se exploró la probabilidad de producir elementos como el hierro en
ambos reǵımenes y sugerimos que mientras los discos centŕıfugos grandes y masivos
−generados por una distribución de momento angular alta tras el DRG− son capaces
de eyectar grandes flujos de material, en cantidades similares a una SN, mientras que
el régimen de momento angular bajo puede producir un DRG sin la presencia de estos
flujos, como es el caso del DRG060505 − DRG para el cual a pesar de estar muy
cerca (z∼0.09), no se le detecta una SN acompañante−.

4.2 Resultados generales

El hecho de que hayamos puesto el ĺımite interno muy cerca del hoyo negro (en
rin = 20 km) nos permitió calcular la liberación de enerǵıa. Debido a que se calcu-
laba la liberación energética de igual modo que en el estudio previo realizado por
Lee & Ramirez-Ruiz (2006), nos fue posible comparar los resultados obtenidos. Las
diferencias más importantes entre los dos estudios radican en el uso de una mejor
ecuación estado, el tratamiento de los neutrinos y la incorporación de una condición
inicial más realista −tomada de cálculos de evolución estelar de Woosley & Heger
(2006)−. En nuestro estudio las luminosidades resultaron ser más elevadas, debido
en parte a la utilización de una f́ısica más realista, pero también a la condición ini-
cial −en donde se obtuvo mayor densidad y tasa de acreción que en los estudios
previos−. Las dos variables más importantes que determinaron la morfoloǵıa global
de la acreción fueron la distribución del momento angular y la fuerza de transporte
de este momento, cuantificado por la prescripción de Shakura & Sunyaev (1973). Es
importante señalar que para distribuciones con momento angular elevado, la disipa-
ción viscosa fue la responsable de eyectar flujos en dirección contraria al hoyo negro
y, por ende, de disminuir la luminosidad.

Para una eficiente conversión de neutrinos a pares de e±, de un 1 %, entonces a
partir de una luminosidad de neutrinos del orden de Lν = 1053 erg s−1, se podŕıa
producir una luminosidad de aniquilación de Lann = 1048−1049 erg s−1, dependiendo
del valor del momento angular. Resulta interesante observar como la compresión en
el disco para los casos de momento angular bajo logró generar una luminosidad por
encima de lo asumido hasta antes de nuestro estudio, pues la luminosidad para este
régimen fue tan solo un orden de magnitud menor que para los casos obtenidos con
momento angular alto. En conclusión, dicho régimen −normalmente ignorado−, no
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debe ser descartado como un posible progenitor de los DRGs poco energéticos.
Por último, y utilizando el mismo formalismo que Pruet et al. (2004), se cal-

culó la nucleośıntesis de ńıquel (56Ni) en los flujos eyectados fuera del hoyo negro. Y
encontramos que para el régimen de alto momento angular, se obteńıa una cantidad
substancial de śıntesis de 56Ni con una fracción nuclear de X(56Ni) ≈0.5. Esto signi-
fica que la eyección total en un DRG de 10 segundos de duración, aproximadamente,
seŕıa de ' M� de 56Ni. Con ello se logra explicar de forma sencilla las asociaciones
existentes entre los DRGs y las SNs.

Por otro lado, para el régimen de momento angular bajo, en donde no se tiene un
flujo en sentido contrario al hoyo negro, no se espera que se produzca algún elemento
radioactivo, con lo cual es imposible producir un flujo similar a una SN. Sin embargo,
de producirse, se tendŕıa suficiente enerǵıa para liberar un DRG que careciera de una
SN asociada, como es el caso del DRG060505.

Al hacer los cálculos en dos dimensiones, la autogravedad se consideró solamen-
te de una manera aproximada, ya que fueron ignoradas las inestabilidades que se
presentaŕıan en tres dimensiones; por ejemplo: en los brazos espirales. Además, los
campos magnéticos −aparentemente importantes para la eyección de los DRGs− no
han sido incluidos. Nuestro esfuerzo se centró, principalmente, en el enfriamiento
por emisión de neutrinos, a mejorar el tratamiento termodinámico y en considerar
condiciones iniciales realistas.

4.3 Art́ıculo.

A partir del primer estudio, se escribió un art́ıculo que ha sido aceptado por la
revista internacional ApJ (López-Cámara, Lee, & Ramı́rez-Rúız, 2009a), el cual se
incluye a continuación (seguido por un apéndice donde se discute más a fondo la
f́ısica utilizada).
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Figure 3. Equatorial (z = 0) density, temperature, electron fraction, and nucleon mass fraction distribution for (J0, α) = (3rgc, 0.1) (solid line) and (J0, α) = (2rgc, 0.1)
(dashed line) at t = 0.2 s. The power law given by a thin solid line in the density panel is the solution given in Equation (10).

Figure 4. Velocity field and density map (in g cm−3) for (J0, α) = (3rgc, 0.1)
at t = 0.2 s. The largest vector corresponds to v ≈ 8 × 107 cm s−1 for
densities lower than 5 × 108 g cm−3. At higher values the velocity vectors are
reduced by a factor of 2. The location of the accretion shock is clearly seen at
r(z = 0) ≈ 2 × 107 cm.

(A color version of this figure is available in the online journal.)

The breaking of spherical symmetry is in principle a problem
for the computation of self-gravity, described in Section 2.2.
We thus checked how far the actual flow departs from spherical
symmetry in terms of the mass distribution as a function of the
polar angle θ , and find that the scatter in the radially integrated
mass along cones with constant θ is small enough (10%) to be
ignored in a first treatment.

3.3. The Importance of Cooling

To highlight and better understand the importance that the
proper computation of cooling has on the global properties of
the solution, we have calculated the evolution of the flow in

Figure 5. Velocity field and density map (in g cm−3) for isothermal flow with
J0 = 3rgc and α = 0.1 at t = 0.2 s.

(A color version of this figure is available in the online journal.)

two simplified cases. Since neutrinos are the only means other
than advection onto the BH through which the cas can cool,
and thus move lower in the gravitational potential well, there
are two limits in this respect: adiabatic inflow, in which no
cooling occurs, and isothermal flow, in which on the contrary,
it is extremely efficient. The true solution must lie somewhere
between these two extremes, and it is instructive to know which
it resembles the most. We computed these, in one case by
eliminating the cooling terms in the energy equation and thus
impeding the outward flow of energy through neutrinos, and in
the other by using and ideal gas equation of state with P =
(γ −1)ρu, where γ = 1.01 and the same initial conditions, thus
mimicking the isothermal case where γ = 1 and compressibility
is very high. The velocity fields and the corresponding density
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4.4 Apéndice del art́ıculo.

4.4.1 Efectos relativistas.

Dado que los valores de momento angular que se tomaron en cuenta están muy
cerca del valor mı́nimo necesario para formar un disco de acreción, es que el disco de
acreción se formaba muy cerca del HN. De este modo, la relatividad general (RG)
desempeñaba un papel importante en las regiones del disco cercanas al HN.

Debido a que uno de los propósitos de este trabajo era analizar las consecuencias
en una colapsar correspondientes a la ecuación de estado (EDE), y que incorporar
las ecuaciones de RG haŕıan que el tiempo de pared (tiempo de cómputo necesario
para realizar las simulaciones) fuera muy grande, es que se decidió utilizar una EDE
realista aunada con un potencial pseudo-newtoniano. Éste último tiene la propiedad
de reproducir al potencial newtoniano a grandes distancias, mientras que a distancias
cercanas al HN reproduce la última órbita estable circular (risco = 3rs, con rs el radio
de Schwarzschild), aśı como la órbita de captura (rcap = rs) por dentro de la cual
todo material es tragado por el HN.

Este potencial, fue desarrollado por Paczynsky & Wiita (1980), su forma (por
unidad de masa) es:

φpw = − G M

R− rs (4.1)

donde G es la constante gravitacional, M la masa del objeto central, R es el radio
esférico y rs el radio de Schwarzschild.

rs =
2 G M

c2
(4.2)

con c la velocidad de la luz. De este modo, el potencia efectivo (φef
pw), tomando en

cuenta el potencial correspondiente a la contribución del momento angular (φrot), es:

φef
pw = φpw + φrot = − G M

R− rs +
2 j2

R2
(4.3)

con j el momento angular.

En la Figura 4.1 se muestra el comportamiento del potencial φef
pw, en comparación

con el potencial efectivo newtoniano (φef
N).

φef
N = φN + φrot = −G M

R
+

2 j2

R2
(4.4)

Notamos que a distancias grandes cuando R � rs entonces, el potencial efectivo
de Paczynsky & Wiita (1980) tiende al potencial efectivo newtoniano: φef

pw → φef
N ,

visible en la Figura 4.1. Mientras que cuando R→rs tenemos que φef
pw → −∞, lo cual
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implica que la part́ıcula está ligada al HN. Comparaciones entre simulaciones que
toman en cuenta las ecuaciones de RG, o que toman en cuenta el pseudo-potencial
de Paczynsky & Wiita (1980) (ambos con la misma EDE), muestran que utilizar el
pseudo-potencial ya discutido reproduce con un 90 % los efectos de la RG.

R

φ(R)ef

rs 3 rs

Figura 4.1: Potencial efectivo tomando en cuenta el momento angular además del
pseudo-potencial de Paczynsky & Wiita (1980) (rojo), y su caso respectivo caso
tomando en cuenta el potencial newtoniano (azul). Nótese como en risco = 3rs se
tiene la última órbita estable circular; y como para r < rs las part́ıculas están ligadas
al HN.

4.4.2 Ecuación de estado utilizada

En el estudio se utilizó una ecuación de estado (EDE) detallada. En ésta, la presión
consideraba la contribución de un gas ideal (Pgas) compuesto por part́ıculas α y
de nucleones libres, radiación de cuerpo negro (Prad), neutrinos (Pν), y pares de
electrón/positrón relativistas con degeneración arbitraria (Pe±), esto es:

P = Pgas + Prad + Pν + Pe± . (4.5)

La presión del gas estaba dada por:

Pgas =
[

1 + 3Xnuc

4

] [
ρ kB T

mu

]
, (4.6)

Neevia docConverter 5.1



4.4. APÉNDICE DEL ARTÍCULO. 105

donde ρ es la densidad de masa, kB la constante de Boltzmann, T la temperatura, y
mu la unidad de masa atómica.

Debido a que el tiempo caracteŕıstico de acreción hacia un HN de 1M� (dentro
del núcleo estelar), es del orden de dtacre ∼ 10−3s, y que las reacciones nucleares se
llevan a cabo en escalas temporales menores a dtβ ∼ 10−5s (Kohri & Mineshigue,
2002), entonces, las reacciones nucleares directas se equilibran con las reacciones
reversas. Con lo cual, se tiene equilibrio nuclear estad́ıstico, donde la fracción de
nucleones libres (Xnuc) está dada por (Qian & Woosley, 1996; Lee & Ramirez-Ruiz,
2006; Janiuk, Yuan, Perna & Di Matteo, 2007):

Xnuc = min

(
22.4

(
ρ

1010g cm3

)−3/4 ( T

1010 K

)9/8

exp

[
(−8.2× 1010K)

T

]
, 1

)
(4.7)

La presión de radiación se obteńıa mediante la siguiente ecuación (donde arad es
la constante de la radiación):

Prad =
arad T

4

3
, (4.8)

Cabe señalar que, dado que el camino libre medio de los fotones dentro del disco era
tan pequeño, éstos últimos no lograban escapar, con lo cual, la radiación emit́ıa como
cuerpo negro. Sin embargo, debido a que la radiación tiene como cota superior el ĺımi-
te de Eddington (véase la Ecuación 1.23), entonces para 1M� la luminosidad seŕıa
del orden de L = 1.3 × 1038erg s−1, lo cual está muy por debajo de la luminosidad
observada en los DRGs, y a partir del cual es evidente que se necesita otro mecanismo
de emisión que logre producir luminosidades del orden de L = 1052erg s−1, como es
el caso de la luminosidad obtenida mediante la acreción dominada por la emisión de
neutrinos.

La presión de los pares de electrones y positrones se calculaba con una ecuación
válida en el régimen relativista para degeneración arbitraria. Dicha expresión, deter-
minada por Blinnikov, Dunina-Barkovskaya & Nadyozhin (1996), es la siguiente:

Pe± =
1

12π2(h̄c)3
[η4
e + 2(πηekBT )2 +

7
15

(πkBT )4], (4.9)

donde h̄ = h/2π, c es la velocidad de la luz. Cabe mencionar que la fracción de
electrones (Ye), y el potencial qúımico (ηe), eran previamente calculadas. Esto asu-
miendo neutralidad de carga y equilibrio estad́ıstico para los electrones, protones y
neutrones.
Beloborodov (2003) notó que para el equilibrio estad́ıstico se tiene que hacer una
distinción para el régimen ópticamente grueso y el delgado. Si el disco es transparente
ante los neutrinos emitidos dentro de él, el equilibrio estad́ıstico estará determinado
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por la captura de electrones por protones, y por la captura de positrones por los
neutrones. De este modo, para τ < 1, se tiene:

Ye = 0.5 + 0.487
(
Q/2− ηe
kB T

)
. (4.10)

Por otro lado, para el caso ópticamente grueso, la condición de equilibrio estad́ıstico
se obtiene a partir de los potenciales qúımicos. Esto es:

ηn = ηe + ηp, (4.11)

Lo cual, combinado con la distribución de Maxwell-Boltzmann para los nucleones:

np
ne

= exp
[
Q− ηe
kBT

]
, (4.12)

aśı como con la definición de la fracción de electrones (Ye = np /[np + nn]), se tiene:

Ye = exp
[
ηe −Q
kBT

]
. (4.13)

Mientras tanto, la neutralidad de carga implica:

ρYe
µ

= n− − n+ =
1

3π2(h̄c)3
[η3
e + ηe(πkBT )2]. (4.14)

De este modo, combinando los resultados para el equilibrio estad́ıstico, ya sea para
el régimen transparente (eq. 4.10), o el régimen opaco (eq. 4.13), junto con la neu-
tralidad de carga (eq. 4.14), se puede deducir finalmente los valores de Ye y ηe para
una cierta profundidad óptica, densidad y temperatura.

Ye =
1−Xnuc

2
+Xnuc

[(
0.5 +

0.487(Q/2− ηe)
kB T

)
F (τν) +

(
1 + exp

(
ηe −Q
kBT

))
G(τν)

]
,

(4.15)
donde Q = (mn − mp) c2 ≈ 1.29MeV . Y F (τν) = e−τν , y G(τν) = 1 − e−τν , son
los factores de peso que permiten la transición entre el régimen transparente y el
régimen opaco. Se puede ver inmediatamente que cuando, el fluido está compuesto
únicamente por part́ıculas α (Xnuc = 0) se tiene Ye = 0.5.

También se tomó en cuenta la emisión de neutrinos a través de varias reacciones
(véase la sección § 4.4.3, más adelante). Una vez que se ha formado un neutrino éste
puede (i) escapar el disco y por ende enfriar el flujo, o (ii) quedar capturado dentro
del disco de modo que sea dispersado o capturado calentando aśı el flujo. La presión
de los neutrinos atrapados, asumiendo la aproximación de dos flujos, es (Popham
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& Narayan, 1995; Di Matteo, Perna & Narayan, 2002; Janiuk, Yuan, Perna & Di
Matteo, 2007):

Pν (τ) =
1
3

(
7π2(kBT )4

8 · 15(h̄c)3

)(
(τabs + τscat)/2 + 1/

√
3

(τabs + τscat)/2 + 1/
√

3 + 1/3τabs

)
, (4.16)

donde τabs y τscat son las profundidades ópticas correspondientes a la absorción y a
la dispersión (véase la sección § 4.4.3)). Es preciso notar que no distinguimos entre
los sabores de los neutrinos.

4.4.3 Calentamiento y enfriamiento.

Se incluyeron los efectos del tensor de esfuerzos de la viscosidad tanto en la ecuación
de la enerǵıa como en las ecuaciones de los momentos, tomando en cuenta a la
disipación de enerǵıa y el transporte de momento angular. A diferencia de estudios
previos, en este estudio no solo se calcularon los términos dominantes del tensor de
esfuerzos, si no que se calcularon todos los términos. La magnitud del coeficiente de
la viscosidad estaba dada por la receta de Shakura & Sunyaev (1973), básicamente
ηv = αρcs H donde cs es la velocidad local del sonido, H la escala de altura de la
presión, dada por H = cs/ΩK (ΩK es la frecuencia angular kepleriana), y α una
constante menor o igual a la unidad.

Debido a que en el colapso estelar el núcleo tiene valores caracteŕısticos de la
temperatura y densidad del orden de T ' 109 − 1010 K, y ρ ' 108 − 1010 g cm−3,
que las tasas de reacción que dominarán en la emisión de neutrinos serán la captura
de pares (e±) por nucleones libres, aśı como la aniquilación de pares. El decaimien-
to plasmónico y la emisión Bremsstrahlung (entre nucleón y nucleón) también son
consideradas, sin embargo, son considerablemente inferiores a las tasas previamente
mencionadas.

Para la emisión debida a la captura de e± por nucleones libres (q̇cap) se realizó una
interpolación sobre las tablas de Langanke & Mart́ınez-Pinedo (2001). El rango válido
para la temperatura y la densidad es 10 ≤ ρYe(g cm−3) ≤ 1011, y 107 ≤ T (K) ≤ 1011

respectivamente. Es preciso mencionar que en estas tablas no se ha hecho ningún
tipo de suposición sobre la degeneración de los pares, a diferencia de estudios pre-
vios (Popham, Woosley & Fryer, 1999; Narayan, Piran & Kumar, 2001; Kohri &
Mineshigue, 2002; Di Matteo, Perna & Narayan, 2002; Lee, Ramirez-Ruiz & Page,
2004).

La emisión debida a la aniquilación de pares (q̇ann) se calculó mediante las ecua-
ciones dadas por Itoh et al. (1996). En éstas los rangos de la temperatura y de la
densidad son 1010 ≤ T (K) ≤ 1011; y 109 ≤ ρ(g cm−3) ≤ 1012, respectivamente.

El decaimiento plasmónico (q̇plasmon) y la emisión Bremsstrahlung entre nucleón
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y nucleón (q̇brem) fueron:

q̇plasmon = 1,5 × 1032
(

T

1011K

)9

γ6
p exp [−γp] (1 + γp)

(
2 +

γ2
p

1 + γp

)
erg cm−3 s−1 (4.17)

q̇brem = 1029
(

ρ

102g cm−3

)(
T

1011K

)5,5

erg cm−3 s−1 (4.18)

Donde γp = 5,5× 10−2[π2 + 3(ηe/kBT )2]/31/2.
También se tomó en cuenta la pérdida energética debida a la fotodesintegración

de part́ıculas α (q̇photo), del siguiente modo:

q̇photo = 1029
(

ρ

1010g cm−3

)
dXnuc

dt
erg cm−3 s−1 (4.19)

Cuando el flujo es ópticamente delgado, el enfriamiento total es simplemente la
suma de todas las emisividades descritas anteriormente.

q̇ (τ � 1) = q̇cap + q̇ann + q̇plasmon + q̇brem + q̇photo (4.20)

Sin embargo, como se mencionó en la sección § 4.4.2, una profundidad óptica
finita afectará el flujo. Aśı que resulta importante tomar esta variable en cuenta. La
profundidad óptica se puede dividir en la componente debida a la absorción y otra
debida a la dispersión.

τν = τscat + τabs (4.21)

La componente debida a la absorción se debe a la reacción inversa de la captura
de los pares (e±) por nucleones (τabs−cap), aśı como por el proceso inverso de la
aniquilación de los pares (τabs−ann) (Di Matteo, Perna & Narayan, 2002).

τabs = τabs−cap + τabs−ann, (4.22)

Donde
τabs−cap =

2 q̇cap H

7 σSB T 4
(4.23)

τabs−ann =
2 q̇ann H

7 σSB T 4
. (4.24)

donde σSB es la constante de Steffan-Boltzmann, T la temperatura1, H la escala de
altura, y q̇i la pérdida de enerǵıa correspondiente a cada caso.

Mientras tanto, tomando en cuenta las fracciones de protones y neutrones (Yn y
Yp respectivamente), la componente de la dispersión de la profundidad óptica es:

τscat = 13,8 (Cs,pYp + Cs,nYn)
σ

mu

(
kBT/mec

2
)2
ρH, (4.25)

1Temperatura correspondiente a la distribución de Fermi-Dirac.
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Donde Cs,p = (1 + 5α2)/24, Cs,n = [4(Cv − 1)2 + 5α2]/24, Cv = 0,5 + 2sin2θw,
sin2θw ≈0.23, σ =1.76×10−44 cm2 y α =1.25 (Shapiro & Teukolsky, 1983).

Los valores t́ıpicos para una colapsar son T ∼ 1011K y ρ ∼ 1010g cm−3, aśı que
aproximadamente se tiene: τabs ≈ 5 τscat.

Consistentemente con la ecuación de estado (véase la sección § 4.4.2), para calcu-
lar la enerǵıa interna (Eν) y las tasa de enfriamiento de los neutrinos (q̇ν), tomando
en cuenta los efectos de la profundidad óptica, se utilizó la aproximación de dos flu-
jos (“two stream approximation”) (Popham & Narayan, 1995; Di Matteo, Perna &
Narayan, 2002; Janiuk, Yuan, Perna & Di Matteo, 2007). Esto es:

Eν (τ) = 3Pν (τ) =
7π2(kBT )4

8 · 15(h̄c)3

(
(τabs + τscat)/2 + 1/

√
3

(τabs + τscat)/2 + 1/
√

3 + 1/3τabs

)
erg cm−3 , (4.26)

q̇ν (τ) =
7
8

(
4σSBT 4/3

(τabs + τscat)/2 + 1/
√

3 + 1/3τabs

)(
H

cm

)
erg cm−3 s−1, (4.27)

Por último, la luminosidad de los neutrinos (en erg s−1) se calculó fácilmente
como:

L(τ) =
∫
q̇ν (τ) dV erg s−1. (4.28)

4.4.4 Paso temporal numérico (criterio de Courant).

El paso temporal de las simulaciones cumpĺıa con el criterio de Courant. Este criterio,
aseguraba que en dicho intervalo de tiempo (dtC) no se transmitirá información de
una part́ıcula a otra sin ser calculada (para el caso de un código SPH), o si se estuviera
utilizando un código de malla fija, dtC asegura que no se transmitiŕıa información de
una celda a otra que no esté en contacto directo con ella misma.

Para esto, se tomó el cociente de la menor distancia entre todas las part́ıculas
(hi), y la mayor velocidad de todas las part́ıculas (ui). Esto es:

dt =
hi
ui

(4.29)

Para estar totalmente seguros que el paso temporal era lo suficiente pequeño, se
asumió que el paso temporal de Courant (dtc) fuera una fracción del paso temporal
previo.

dtc = C · hi
ui

, (4.30)

con C un número entre 0 y 1.

Sin embargo, pod́ıa ocurrir que la velocidad con la que la información se pro-
pagara, esto es la velocidad del sonido (cson), fuera mayor que la velocidad de las
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part́ıculas. Para esto, se utilizó la siguiente expresión para dtC (en la cual se asegu-
raba que se tomaŕıa en cuenta la velocidad máxima, ya fuera ui ó cson):

dtc = C ·min
(
hi
ui

;
hi
cson

)
(4.31)

Para todas las simulaciones se utilizó C=0.25.
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Caṕıtulo 5

Momento angular variable y sus
consecuencias.

Una de las simplificaciones consideradas en el primer estudio, fue la de tomar en cuen-
ta la distribución del momento angular constante como función del radio esférico. Es
aśı como en un segundo estudio se abordaron las consecuencias en la tasa de acreción,
formación del disco y liberación energética, correspondientes a una distribución del
momento angular variable.

5.1 Resumen

La distribución del momento angular (J) dentro de los núcleos de las estrellas pre-
supernova es un elemento muy importante, ya que puede afectar dramáticamente la
evolución del colapso de la propia estrella, aśı como la liberación energética en SNs
e incluso DRGs. La mayoŕıa de los trabajos se han enfocado en estudiar casos en
los que la distribución de J está muy por encima o muy por debajo del valor cŕıtico
(Jcrit) requerido para la creación de un disco centŕıfugo alrededor de un hoyo negro
central y omiten aquéllos en los que los núcleos estelares se encuentran rotando muy
cerca de éste valor.

De este modo, en un segundo estudio, el momento angular total J se separó en
la contraparte angular y la esféricamente radial: J = J (R, θ) = J (R) J (θ). Cabe
señalar que la parte angular rotaba como capas de cuerpo ŕıgido: J (θ) = sin2 θ, con θ
el ángulo polar medido desde el eje de rotación. Sin embargo, y a diferencia del estudio
previo en donde se asumı́a que los núcleos estelares rotaban con una J (R) constante,
en éste se exploraron los efectos que una J (R) variable produciŕıa. En espećıfico, se
tomaron en cuenta tres tipos de distribuciones radiales del momento angular: el caso
en que incrementaba linealmente con respecto al radio esférico: J (R) ∝ R (como

111
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se muestra en la Figura 5.1); el caso en que se teńıa uno o más picos de momento
angular sobrepuestos en una distribución constante de J (R) (véase la Figura 5.2); y
la distribución de J (R) dada por Woosley & Heger (2006) en el modelo 16TI (véase
la Figura 5.3), multiplicado por una factor del orden de la unidad.

J 
(c

m
2  s

-1
 )

R (cm )

Figura 5.1: Ejemplos de distintas distribuciones radiales del momento angular para
el caso en que éste incrementaba linealmente con respecto al radio esférico.

En espećıfico se analizó el modo en que responde la tasa de acreción, la formación
del disco y la liberación energética en función de la J (R) variable. A partir de este
estudio se muestra como la transición de valores de J (R) de valores mayores a un
valor cŕıtico (Jcrit, a valores por debajo de Jcrit, se ve reflejada en la tasa de acreción
y en la luminosidad −producida por la emisión de neutrinos dentro del disco−. De
este modo, se pueden tener épocas en las que se libere enerǵıa aśı como periodos de
calma. En los casos en los que el segundo pico tiene una magnitud mayor a la del
primero existe la posibilidad de tener un pequeño destello previo al DRG, tal y como
sucede con los precursores.

5.2 Resultados generales

Tomando en cuenta el valor cŕıtico necesario del momento angular para formar un
disco de acreción soportado por la fuerza centŕıfuga (Jcrit), para el caso en que:
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J 
(c

m
2  s

-1
 )

R (cm )

Figura 5.2: Ejemplo de una distribución radial del momento angular para el caso en
que se teńıa uno o más picos sobrepuestos sobre una distribución constante.

J (R) < Jcrit, el flujo resultaba ser cuasi radial −muy parecido al caso de Bondi−,
con lo cual casi todo el material se acretaba directamente hacia el HN y no se lo-
graba formar dicho disco. Es más, conforme aumentaba la masa del HN, el valor del
Jcrit correspondiente también crećıa, inhibiendo aún más la formación de un futu-
ro disco de acreción. En este caso, la enerǵıa liberada se deb́ıa a la compresión del
gas que se acumulaba en la frontera interna, y cuya luminosidad promedio fue de
Lν ' 1051 erg s−1. Por el contrario, cuando J (R) ≥ Jcrit, se formaba rápidamente
un disco cuya tasa de acreción hacia el HN era del orden de ṀBH ∼0.1-0.5 M� s−1.
Debido a que la ṀBH obtenida no era suficientemente grande como para que la Jcrit

correspondiente se modificara dramáticamente y a que resultaba ser siempre menor
que la distribución de J (R) del material que llegaba a la frontera interna, el disco
de acreción no era destruido. En este caso la luminosidad producida por la emisión
de neutrinos dentro del disco era del orden de Lν ' 1052 erg s−1.

Por otro lado, cuando se pod́ıa transitar de una solución cuasi-radial sin disco de
acreción a una con disco, dependiendo de la forma de J (R), se tomaron inicialmente
distribuciones del momento angular que incrementaban linealmente 1 en función del

1Es cierto que este caso no se asemeja a la realidad, sin embargo, es necesario estudiarlo para
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J 
(c

m
2  s

-1
 )

R (cm )

Figura 5.3: Distribución radial del momento angular dada por Woosley & Heger
(2006) en el modelo 16TI.

radio esférico: J (R) = J0 +m(R/Rout), con J0 y m variables −como se muestra en
la Figura 5.1−. Vale la pena mencionar la distribución anterior también logramos
reproducir las dos soluciones discutidas en el primer estudio. Esto, siempre y cuando
se cumpliera en todo momento y dominio con J (R) < Jcrit o con J (R) ≥ Jcrit. Es
interesante observar que cuando J (R) pasaba de ser inferior a Jcrit a ser mayor que
Jcrit −en alguna parte del núcleo estelar− se obtiene una solución sui géneris, ya
que se iniciaba con un flujo cuasi radial, seguido por una etapa en la que se lograba
formar el disco de acreción. En este caso la ṀBH obtenida era tan grande que la
Jcrit correspondiente se incrementaba notablemente y en algún punto resultaba ser
mayor que la J (R) del material que llegaba a la frontera interna; por consiguiente,
el disco de acreción se destrúıa. Durante la transición la luminosidad disminúıa de
Lν ' 1052 erg s−1 a Lν ' 1051 erg s−1.

También se estudiaron dos picos de igual o distinta magnitud y anchura−separados
espacialmente entre śı− y sobrepuestos a una distribución de momento angular cons-
tante menor que Jcrit, como se observa en la Figura 5.2. En esta distribución, y dado
que el gas que inicialmente cáıa hacia el HN teńıa J (R) < Jcrit, se obteńıa un flujo

entender las consecuencias del incremento lineal de J (R).
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cuasi-radial −sin la formación de un disco de acreción−. No obstante, que con el gas
correspondiente a los picos de la distribución de momento angular con J (R) ≥ Jcrit

se creaba un disco transitorio, éste se destrúıa en cuanto se acretaba nuevamente gas
con J (R) < Jcrit. Cabe mencionar que también se tomó en cuenta una distribución
de momento angular similar a la distribución del modelo 16TI (ver Figura 5.3), de
las simulaciones de presupernova de Woosley & Heger (2006) en la que se tiene un
primer pico seguido por otro de mucha mayor magnitud. En este caso se obtuvo una
curva de luz muy similar a la que se observa en los precursores de DRGs, en donde se
ve un primer destello seguido por un segundo destello de mayor magnitud y duración.
Es necesario señalar que ambos destellos están separados entre śı por un periodo de
calma, en el cual la luminosidad se mantiene ∼ constante, muy por debajo de la que
emanan cuando éstos aparecen.

Por otra parte, debemos reconocer que una de las mayores limitaciones de esta
investigación radica en la escala de tiempo utilizada. La escala temporal real de los
DRGLs es mayor a los dos segundos, mientras que en nuestro estudio la escala de
tiempo máxima fue de medio segundo. Esto se debe a que seguimos la evolución de
las zonas más cercanas al HN en donde, por un lado, la mayor parte de la enerǵıa
es liberada; pero por el otro, el tiempo de Courant en las simulaciones es muy corto
(dtc ∼ 10−5s); y por lo tanto, para poder reproducir más de dos segundos, hubiera
sido necesario correr las simulaciones durante varios meses2. Aún aśı, dentro de este
rango temporal, los cálculos demuestran que la liberación energética, debida a la
emisión de neutrinos, depende enteramente de la magnitud del J (R) dentro de la
estrella progenitora. Cuando se da la transición del régimen mayor a Jcrit hacia el
menor, la luminosidad disminuye al menos por un orden de magnitud. Por otra
parte, en la curva de luz obtenida, se observa una variabilidad con escala temporal
de milisegundos, lo cual se ajusta a las observaciones de los DRGs (Koshut et al.,
1995), la cual es causada por las fluctuaciones de la acreción en la vecindad del HN.

Esto significa que al escalar los resultados hacia radios mayores, la escala temporal
se acercaŕıa a las duraciones observadas en los DRGLs, pero siempre y cuando la
transición entre los dos reǵımenes de la J se sostuviera, causando posibles periodos
de calma, como los observados por Ramirez-Ruiz et al. (2001).

Una vez que se ha depositado enerǵıa en la región interna de la estrella se podŕıa
generar un jet relativista capaz de atravesar la envolvente estelar, en la cual se
produciŕıa aún más variabilidad. Esta propuesta no ha sido explorada a fondo y
requiere de estudios posteriores que la validen o refuten.

2Para simular medio segundo se requirió entre dos y cuatro semanas, dependiendo del modelo.
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5.3 Art́ıculo.

A partir de este estudio también se escribió un art́ıculo, que será enviado a la revista
internacional ApJ letters (López-Cámara, Lee, & Ramı́rez-Rúız, 2009b), el cual se
incluye a continuación.
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4 Lopez-Camara, Lee & Ramirez-Ruiz

Fig. 4.— Evolution of the neutrino luminosity for the collapse
of model 16TI with the original distribution of angular momentum
multiplied by a factor 3.2. The transitions between accretion states
lead to sharp drops and rises in Lν on short time scales (' 10 ms).

Within this range, the current calculations clearly show
that the characteristics of the energy output are closely
correlated, indeed follow the distribution of specific an-
gular momentum in the progenitor star. The state tran-
sitions are abrupt with the luminosity rising or dropping

by more than one order of magnitude, and reflect the
naturally short (ms) time scales in the vicinity of the ac-
cretor. Simply scaling the results to greater radii would
lengthen the time scales accordingly if the switching be-
tween accretion states were to hold, leading to quies-
cent periods such as those studied by Ramirez-Ruiz et
al. (2001) in the context of central engine activity. Once
the deposition of energy in the inner regions of the star
has produced a relativistic jet capable of traversing the
stellar envelope, further variability will likely be repro-
duced in the overall light curve. Determining whether
this can power precursor activity is another matter, re-
quiring the initial episode of accretion to create a low
density polar funnel in the star.
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Caṕıtulo 6

Conclusiones, perspectivas y
bibliograf́ıa.

Para comprender la formación de los DRGs a partir de la acreción dentro de un
colapsar, es esencial utilizar simulaciones numéricas que tomen en cuenta la mejor
f́ısica. Esto, para poder acercarnos a la realidad del fenómeno. En los trabajos previos
a éste, se han realizado diversas simplificaciones de la f́ısica que impiden tener un
modelo realista. Asimismo, no se ha considerado el caso en el cual el núcleo estelar
del colapsar rota muy cerca del valor cŕıtico necesario para la formación de un disco
de acreción centŕıfugo.

En esta tesis se realizaron simulaciones numéricas de acreción hacia un hoyo ne-
gro, en las cuales se consideró la rotación del colapsar con momento angular cŕıtico.
En éstas se incluyó: una condición inicial y una ecuación de estado realista (confor-
mada por nucleones libres, un gas de pares de electrones y positrones −degenerados
o no−, radiación, y neutrinos); además se trató correctamente el enfriamiento debi-
do a la emisión de neutrinos, aśı como el calentamiento debido a los neutrinos que
no lograban escapar del disco; auto gravedad; profundidad óptica ante los neutri-
nos; transporte de momento angular y calentamiento por la viscosidad −mediante
el parámetro α de Shakura & Sunyaev (1973)−; y los efectos de la relatividad ge-
neral de un hoyo negro −esto utilizando el pseudo potencial de Paczynsky & Wiita
(1980)−. Con base en lo anterior, se obtuvo información sobre los mecanismos que
podŕıan producir destellos de rayos gamma.

Queda claro que las variables que determinaron la morfoloǵıa global del disco de
acreción y la liberación de enerǵıa fueron la distribución del momento angular, y la
magnitud del transporte del momento angular, cuantificado por la prescripción α de
Shakura & Sunyaev (1973). Combinaciones distintas de estas dos dieron lugar a dos
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tipos de soluciones, donde contrario a lo que se pensaba previamente incluso las dis-
tribuciones de bajo momento angular seŕıan capaces de generar un destello de rayo
gamma. Además para una distribución de momento angular alta era posible eyectar
grandes flujos de material pesado (similar a una supernova) antes del destello. Por
el contrario, para una distribución de momento angular baja, se podŕıa producir un
destello de rayo gamma poco energético sin la compañ́ıa de una supernova (como es
el caso del destello DRG060505).

Para el caso en el que el momento angular variaba en función del radio esféri-
co se teńıa una tasa de acreción variable en el tiempo con lo cual se obteńıa una
luminosidad variable. Se mostró como la acreción de material sobre el hoyo negro
central no es despreciable y como ésta al incrementar la masa de HN central podŕıa
evitar por completo la producción del disco de acreción y con ello la generación del
DRG. Además, se encontró como un incremento y decremento rápido en el momento
angular podŕıa explicar los precursores (tema novedoso y que ha captado la atención
de los especialistas en el área, y que hasta la fecha no se tiene un modelo que los
logre reproducir perfectamente).

Es evidente que en los dos estudios realizados, la mayor limitación fue la escala
temporal de los destellos de rayos gamma (DRGs). Los DRGs largos duran entre 2
segundos y decenas de segundos (duración relacionada con la escala temporal de la
cáıda libre). Sin embargo, debido a que los estudios se centraron en seguir detallada-
mente la f́ısica en la parte interna del núcleo estelar (ya que es en esta zona donde la
mayor parte de la enerǵıa es generada y lanzada), es que se requirió poner el ĺımite
interno en un radio muy pequeño. Con lo cual, a partir de la condición temporal de
Courant, el intervalo de tiempo numérico necesario resultó ser sumamente pequeño
(del orden de ms), y por lo tanto sólo se pudo simular la evolución de nuestro siste-
ma por aproximadamente medio segundo. Aun aśı, dentro de este rango temporal,
los cálculos demuestran claramente que las caracteŕısticas de enerǵıa liberada están
correlacionadas con la distribución del momento angular dentro del la estrella proge-
nitora. Las transiciones de la tasa de acreción y de la luminosidad son muy abruptas
e incrementan (o disminuyen) por más de un orden de magnitud, y reflejan escalas de
tiempo muy cortas en la vecindad del acretor. Un escalamiento de la frontera externa
en la condición inicial a radios mayores alargaŕıa las escalas de tiempos obtenidos en
nuestros resultados. Con esto, la duración de nuestros destellos pasan a tener escalas
comparables con las observaciones. Sin embargo, queda por estudiar si la deposición
energética en la frontera interna es suficiente para que el chorro que se produjera
pudiera atravesar la envolvente estelar.

Seŕıa recomendable realizar estudios utilizando nuevas variables que han sido
abordadas mediante simplificaciones en los estudios realizados, y por medio de las
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cuales se ampliaŕıa el conocimiento en al campo de las colapsares. Para esto, se sugie-
re desarrollar nuevas simulaciones utilizando la misma f́ısica y condición inicial que
en el trabajo realizado para este proyecto (López-Cámara et al. 2008a), pero toman-
do en cuenta correctamente los campos magnéticos, con lo cual se evitaŕıa utilizar el
parámetro α de Shakura y Sunyaev (1973) como mecanismo de transporte de mo-
mento angular aśı como la realización de las simulaciones en 3 dimensiones. De igual
modo, en futuros estudios es necesario corregir el modo en que se trataron los efectos
relativistas del HN central. Esto es, en vez de reproducir los efectos relativistas por
medio del potencial de Paczynsky y Wiita (1980) en las ecuaciones newtonianas de
Navier Stokes, se debeŕıa utilizar el formalismo dado por la relatividad general.

Otro estudio interesante sugiere extender los estudios realizados por López-Cáma-
ra et al. (2008), en los cuales sólo se pudo analizar la tasa de acreción hacia un HN
hasta un tiempo máximo de evolución del orden de medio segundo. Sin embargo, el
tiempo de un DRG largo es de al menos el doble, por los cual es de vital importancia
tener un seguimiento para poder concluir si se pudiera o no producir un DRG largo
a partir de una distribución de bajo momento angular.

Por otro lado, es necesario realizar simulaciones numéricas basadas en nuestros
resultados, en las cuales a partir de una distribución de momento angular cŕıtica se
siguiera la evolución del chorro (en dos y tres dimensiones), para ver si éste logra
atravesar la envolvente estelar y con ello confirmar si fuera posible producir un DRG
sin el acompañamiento de una SN. Bajo la misma ĺınea de trabajo, se podŕıan reali-
zar estudios sobre la evolución del chorro dentro de la envolvente estelar en la cual se
asumiŕıa una inyección de enerǵıa constante desde la frontera interna para producir
el chorro relativista. De igual modo, este estudio se podŕıa extender utilizando una
tasa de inyección variable en el tiempo.

Otra posible ĺınea de trabajo, se basa en el trato correcto de la aniquilación de
los neutrinos (dentro del núcleo estelar), a partir del cual se produciŕıa el DRG. Es
preciso mencionar que en la actualidad existen muy pocos grupos de trabajo que
han intentado resolver este problema, de los cuales ninguno lo ha hecho dentro del
contexto de las colapsares. Aunque dicha ĺınea de trabajo no seŕıa a corto plazo, seŕıa
una propuesta novedosa que podŕıa explicar muchos fenómenos astrof́ısicos de alta
enerǵıa.

Por último, es necesario destacar que en futuras simulaciones numéricas de las
colapsares, la ecuación de estado que se tome en cuenta debe ser comparable a la
nuestra, y que no se puede ignorar el ĺımite de bajo momento angular en la generación
de los DRGs.
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Neevia docConverter 5.1



Bibliograf́ıa

1. Artemova, I. V., Bjoernsson, G., & Novikov, I. D. 1996, ApJ, 461, 565

2. Artymowicz, P., Clarke, C. J., Lubow, S. H., & Pringle, J. E. 1991, ApJL, 370, L35

3. Balbus, S. A., & Hawley, J. F. 1991, ApJ, 376, 214

4. Beloborodov, A. M., & Illarionov, A. F. 2001, MNRAS, 323, 167

5. Beloborodov, A. M. 2003, ApJ, 588, 931

6. Benz, W., & Hills, J. G. 1987, ApJ, 323, 614

7. Benz, W., & Thielemann, F.-K. 1990, ApJL, 348, L17

8. Bicknell, G. V., & Gingold, R. A. 1983, ApJ, 273, 749

9. Blinnikov, S. I., Dunina-Barkovskaya, N. V., & Nadyozhin, D. K. 1996, ApJ, 106,
171

10. Bloom, J. S., Kulkarni, S. R., & Djorgovski, S. G. 2002, ApJ, 123, 1111

11. Bloom, J. S., et al. 2002, ApJL, 572, L45

12. Bondi, H. 1952, MNRAS, 112, 195

13. Campana, S., et al. 2006, Nature, 442, 1008

14. Castro-Tirado, A. J. et al. 2001, A&A, 370, 398

15. Chen, X., Taam, R. E., Abramowicz, M. A., & Igumenshchev, I. V. 1997, MNRAS,
285, 439

16. Chevalier, R. 1989, Nature, 339, 96

17. Coleman, C. S., & Bicknell, G. V. 1985, MNRAS, 214, 337

18. Coleman, C. S., & Bicknell, G. V. 1988, MNRAS, 230, 497

125

Neevia docConverter 5.1



126 BIBLIOGRAFÍA
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