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Introduccion

Los Destellos de Rayos Gama (Gamma-Ray Bursts, GRBs por sus siglas en inglés) son breves
eventos que, segun los registros, ocurren unos cuantos por dia, por algunos segundos inundan
grandes regiones del espacio con su radiacion, y mientras existen eclipsan por completo cualquier
otra fuente de rayos gama en el cielo, incluido el Sol; de hecho, son las explosiones electromagnéti-
cas mas concentradas y brillantes del Universo. Estos eventos fueron descubiertos por los satélites
VELA a finales de la década de los 60’s; sin embargo, su descubrimiento no fue hecho publico
hasta 1973. Hasta hace relativamente poco tiempo, no habia sido detectado ningin otro tipo
de radiacién distinta a los rayos gama asociada a estos eventos, lo que impidié obtener informa-

cién suficiente acerca de su ubicacion, y en consecuencia, no se podia determinar su sitio de origen.

Esta situacién no cambio6 hasta 1997, cuando el satélite Beppo-SAX logré por primera vez detectar
la emisién en rayos X durante las horas siguientes al destello, lo que proporcioné la informacién
necesaria para determinar ubicaciones bastante precisas, lo suficiente para permitir que fueran
localizados por los grandes telescopios terrestres y asi detectar sus contrapartes en las bandas
del 6ptico y radio. El célculo de sus corrimientos al rojo probd que los destellos de rayos gama
tenfan un origen cosmoldgico, comparable con el de las galaxias mas distantes conocidas, y dado
que a pesar de su localizacién a distancias tan extremas logran opacar brevemente galaxias ente-

ras, se estimé que los requerimientos energéticos para que se produzcan estos eventos son inmensos.

La actual interpretaciéon de cémo se produce esta tremenda liberacion de energia es que una
gran cantidad de energia gravitacional de la misma magnitud es liberada en un corto periodo de
tiempo (algunos segundos) dentro de una regién muy pequena en el espacio (de unas decenas de
kilémetros) por medio de algin evento estelar cataclismico, como el colapso del nicleo de una
estrella masiva o la fusién de dos nicleos compactos. Esta subita liberacién de energia resulta en
la produccion de una gran “bola de fuego” que se expande a velocidades altamente relativistas
en chorros colimados. Esta bola de fuego experimenta procesos de disipacion interna a través de
choques entre capas de material con diferentes velocidades, que conllevan a la produccion de rayos
gama por parte de los electrones acelerados en las ondas de choque originadas en esas colisiones.

Mas tarde, conforme el material de la bola de fuego es decelerado por el medio interestelar, se



desarrolla un par de ondas de choque en las cuales se originan las emisiones de las contrapartes,

que son emisiones en otras longitudes de onda que se debilitan progresivamente.

Los descubrimientos observacionales estuvieron acompanados por el desarrollo de modelos para
la descripcion de los destellos de rayos gama que trataban de explicar sus principales propieda-
des. El modelo mas firme en la descripcién de este fendmeno, conocido como modelo estandar de
destellos de rayos gama, se compone de tres etapas, cada una de ellas asociada a un fenémeno
energético diferente. La primera etapa es la liberacién de energia por la desintegracion de una
fuente astronémica. La segunda etapa centra su atencién en la conversion de energia del evento
cataclismico en energia cinética y su transporte a velocidades relativistas. En la tercera etapa es
donde se produce la conversion de esta energia cinética en la radiacién observada. Dentro de esta
tercera etapa, el modelo de ondas de choque ha sido propuesto para explicar las caracteristicas de
las emisiones producidas por estos destellos. En el modelo de ondas de choque externas, la rapida
liberacion de energia da lugar a una capa de particulas que se expande relativisticamente, y que
debido a sus interacciones con el medio interestelar, produce las variaciones de emision observadas
en los perfiles temporales. En el modelo de ondas de choque internas se considera que la libera-
cién de energia se da esporadicamente durante un periodo de tiempo comparable con la duracion
de uno de estos eventos, produciendo una serie de capas de material relativistas que colisionan
entre ellas. También se han propuesto modelos en los que estos dos mecanismos intervienen, a
diferentes tiempos, en la produccion de la emision asociada a uno solo de estos destellos. En la
fase inicial, las ondas de choque internas son introducidas para explicar la tan rapida variabilidad
temporal (del orden de milisegundos) observada en las curvas de luz de la emision inicial de los
GRBs, mientras que las ondas de choque externas son adecuadas para explicar la emisién de larga
duracién (hasta meses) de las contrapartes. Lo notable de este escenario tedrico es que predice
satisfactoriamente muchas de las propiedades observadas de los destellos. Este modelo de ondas de
choque en el escenario de la bola de fuego ha sido probado ampliamente contra las observaciones

y se ha convertido en el principal paradigma para el entendimiento de los destellos de rayos gama.

En el desarrollo de esta tesis, se presenta un modelo basado en el escenario de las ondas de choque
externas para describir dos tipos de componentes espectrales de alta energia presentes en algunos

GRBs: una que consta de una emisién de corta duracién en la banda de los MeV, y una emisién de
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larga duracion en la banda de los GeV. Principalmente, se investigan varias posibles situaciones
para estas componentes espectrales en el contexto de una eyeccion magnetizada. De esta manera,
se muestra que dependiendo de los valores que tomen tanto la densidad del medio circundante
como los parametros de equiparticién de energia magnética y energia cinética de los electrones
acelerados, se pueden encontrar diferentes contribuciones de las emisiones de la onda de choque
delantera y la onda de choque reversa, para cada caso. En la literatura se conoce como Synchro-
tron Self-Compton (SSC') al proceso radiativo resultante de la dispersién de Compton inversa de
los fotones que componen la radiacién de sincrotrén, proveniente de los electrones acelerados. La
emision resultante del proceso SSC' tiene su principal contribucion en el rango de energia de MeV
- GeV. El modelo ha sido probado en algunos GRBs que presentan componentes de emision de
alta energia, encontrandose que los valores calculados para los flujos, las energias caracteristicas,
tiempos e indices espectrales concuerdan con los valores observados. Asi, se provee de evidencia
sustancial para argumentar que el origen de las componentes espectrales de alta energia estd en
las emisiones producidas por medio del proceso SSC dentro del contexto de las ondas de choque

externas.

La estructura de la tesis se presenta a continuacion. En el primer capitulo se desarrolla una breve
descripcion de lo que es un destello de rayos gama, cudles son sus principales caracteristicas y se
expone el panorama actual del conocimiento acerca de estos eventos. En el segundo capitulo se
discuten aspectos generales necesarios para entender la modelacion de la radiacion de alta energia,
como la observada en las contrapartes de algunos destellos de rayos gama, y se intenta explicar
un poco mas detalladamente los aspectos clave para el desarrollo del tema central de este trabajo.
A lo largo del tercer capitulo se presenta un nuevo modelo propuesto para la interpretacion de
las componentes de emisién de alta energia observadas en algunos destellos de rayos gama. En el
cuarto capitulo se analizan los posibles escenarios planteados por los resultados obtenidos de la
aplicacion del modelo presentado y sus posibles implicaciones. Finalmente, en el quinto capitulo

se presentan las conclusiones que se siguen de estos resultados.



Capitulo 1

., Qué son los Destellos de Rayos Gama?

Un Destello de Rayos Gama, o GRB, es una explosién relativamente corta pero muy intensa que
libera una gran cantidad de energia particularmente en rayos gama; de hecho, son las explosiones
electromagnéticas mas concentradas y brillantes del Universo. Su duracién se ha observado en
un amplio rango que va de unos cuantos milisegundos hasta a algunos miles de segundos, y las
energias de su emision principal se encuentran mayormente entre 100 keV y 1 MeV. Después de
su descubrimiento a finales de la década de los 60’s por los satélites VELA, los GRBs han sido
observados por muchos otros satélites con capacidades de deteccion de rayos gama. Para finales de
los 80’s se habian detectado alrededor de 500 destellos, pero las distancias a las que se encontra-
ban los GRBs aun permanecian indeterminadas debido a las pobres capacidades de localizacion
de los detectores con que se contaba hasta ese momento. En la mayoria de los modelos propuestos
en un principio, los destellos de rayos gama fueron relacionados con estrellas de neutrones, y su
aparente distribucion isotropica fue interpretada inicialmente como una falta de sensibilidad de
los instrumentos de deteccién. Se creyé entonces que la siguiente generacion de detectores, gracias

a una mayor sensibilidad, mostrarian una acumulacién de GRBs en el disco galactico.

Los primeros avances clave para el entendimiento de los destellos de rayos gama llegaron junto
con el instrumento de deteccién denominado Burst And Transient Source FExperiment, BATSE
que fue lanzado al espacio exterior a bordo del Compton Gamma-Ray Observatory en 1991 y
observé GRBs hasta el 2000 con una sensibilidad mucho mayor que la de los detectores anteriores.
Probablemente, el resultado mas importante obtenido con la ayuda de BATSE fue que gracias

a su omnidireccional inspeccion celeste, se confirmé que la distribucién de los destellos de rayos
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gama en el espacio es practicamente isotrépica, aunque no homogénea (Fig. 1-1). Esta fue la
primer evidencia fuerte en favor del origen extragalactico de los destellos de rayos gama. Las
observaciones hechas por este instrumento también mostraron que, a distancias cosmoldgicas los
flujos observados en los GRBs implicaban enormes cantidades de energia, lo cual, de acuerdo
con la rapida variabilidad temporal observada, debia haber tenido lugar en un volumen pequeno
durante un tiempo muy corto. Esto lleva a la suposicion de la formacién de una “Bola de Fuego”

(“Fireball”) que se expande relativisticamente [1; 2].

2704 BATSE Gamma-Ray Bursts

+90

1 |
107 10° 10° 10"
Fluence, 50-300 keV (ergs cm?)

Figura 1-1: Distribucién celeste de destellos de rayos gama de acuerdo a sus coordenadas galacticas
(Catédlogo de BATSE). El color de los puntos corresponde a la fluencia de energia registrada en

el rango de 50 a 300 keV.

El siguiente paso importante vino hasta 1997 y fue logrado gracias al satélite Italiano-Holandés
Beppo-SAX, el cual descubrié las contrapartes (Afterglows) de los GRBs en la banda de los rayos
X, una emisién evanescente de rayos X detectada unas pocas horas después del destello. Esta
contraparte en rayos X pudo ser localizada por Beppo-SAX con una precision de ~ 1 minuto
de arco [3], y la correspondiente posicién fue distribuida a observatorios terrestres con un retra-
so de unas pocas horas, permitiendo dar un mejor seguimiento a los eventos detectados. Esto
llevé al descubrimiento de otras contrapartes en longitudes de onda en las bandas del 6ptico y

de radio [4], asi como la identificacién de las posibles galaxias anfitrionas. La identificacién del
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alto corrimiento al rojo de las lineas de absorcién y emision de los espectros de las contrapar-
tes Gpticas es una prueba directa de que los GRBs son producidos a distancias cosmoldgicas (de
hasta Gigaparsecs, ~ 10%cm), pues los corrimientos al rojo observados estdn principalmente en
un rango de 0.3 - 6.3, aunque recientemente (2011) se reporté un destello con un corrimiento al
rojo de 9.4 (GRB090429B) [5]. Esta determinacién directa de la escala de distancia ha permitido
un rapido progreso en el entendimiento fisico de los destellos de rayos gama, y el estudio detalla-
do de los espectros de las contrapartes también ha permitido encontrar los cortes en el flujo de

la emision observada que proporcionan evidencia sustancial de la colimacion del material eyectado.

El tercer bloque de avances significativos en el campo vino con la llegada del satélite Swift lan-
zado en 2004, especializado en la deteccion de contrapartes en multiples longitudes de onda. Este
instrumento ha logrado el esperado objetivo de localizar las contrapartes unos cuantos minutos
después de la deteccion del destello de rayos gama [6; 7], lo que revel el hasta entonces inexplo-
rado comportamiento de las contrapartes en sus primeros instantes, permitiendo el estudio de la
transicion de la emisién principal a las contrapartes de larga duraciéon. Con las observaciones de
este satélite también se logré identificar a las contrapartes de los destellos de rayos gama cortos, lo
que habia sido imposible anteriormente debido al corto intervalo de tiempo en el cual se producen

este tipo de eventos (menor a 2s).

En el aspecto tedrico, la medicion de altos corrimientos al rojo planted una cuestién importante
[8]: el hecho de que las fluencias (flujos integrados en el tiempo) de rayos gama medidas implican
una energia total del orden de una masa solar en reposo, Myc? ~ 10°* ergs, si es que es emitida
isotropicamente. En contraste, la energia radiante total de una Super Nova, la cual es detectada a
lo largo de semanas o meses, es del orden de 10°! ergs. Asi que, considerar la emisién de un destello
de rayos gama concentrada en un chorro, en lugar de isotrépicamente, alivia considerablemente los
requerimientos de energia, acercando este valor a uno del mismo orden que la energia de ligadura
de una estrella de neutrones. Actualmente ya se cuenta con amplia evidencia observacional para
justificar la suposicién de una emisién colimada, provista por los cambios de pendiente que se

aprecian en las curvas de luz de las contrapartes épticas.



Mientras que la emision de energia electromagnética de un GRB es “lnicamente” del mismo orden
de magnitud que el de las supernovas, la explosion es mucho més concentrada, tanto en tiempo
como en direccién, asi que su brillo especifico para un observador alineado con el chorro de la
eyeccion es varios ordenes de magnitud mas intenso y aparece a energias caracteristicas de fotones
mucho mas altas. Incluyendo la correcién por la colimacion, la emision electromagnética de un
GRB es energéticamente compatible con un origen dado tanto por fusiones compactas de sistemas
binarios de estrellas de neutrones o de un hoyo negro y una estrella de neutrones, como por el

colapso del nicleo de un progenitor estelar masivo (hypernovas o colapsares).

1.1. Caracteristicas espectrales y temporales

La fenomenologia de los destellos de rayos gama fue ampliamente estudiada y caracterizada por
el detector BATSE, el cual nos proveyo con el catdlogo de GRBs mas extenso con que se contaba
hasta hace algunos anos. Sin embargo, en comparacién con todas las misiones previas, los resul-

tados de la misién Swift representan un significativo avance en dos aspectos importantes.

Primero, uno de sus instrumentos, el Burst Alert Detector (BAT) que opera en el rango de energia
entre 20 - 150 keV, tiene una sensibilidad superior a los instrumentos correspondientes de los satéli-

tes anteriormente utilizados.

Segundo, una vez detectado algun destello y ubicada su posicién, Swift puede reposicionarse
en menos de 100 segundos para apuntar sus otros instrumentos en la direccién determinada por
BAT, el XRT (X-Ray Telescope) y el UVOT (UV-Optical Telescope), que poseen una resolucion
angular mucho més alta (~18 segundos de arco, en comparacién con ~10 minutos de arco) [6].
Las nuevas observaciones permitieron un incremento en la determinacion de los corrimientos al

rojo, obteniendo una media de z 2 2.

1.1.1. Emisidn inicial

Ademas de los rayos gama, la emision inicial, es decir, el destello mismo, se ha observado también
en Rayos X en algunos pocos casos, y en algunos otros muy particulares en el éptico, como

el del evento registrado el 23 de enero de 1999, GRB990123 (notacién: ano-mes-dia) en el que
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se detectd también un flash éptico durante su emisién inicial. Sin embargo, esta descripcion se

enfocard en los resultados encontrados para rayos gama.

1.1.1.1. Duracion

Las duraciones de la emisién inicial de estos eventos se encuentran en el intervalo comprendido
entre ~ 1073s y ~ 103s. Sin embargo, la duracién de mayor importancia para el andlisis de los
destellos de rayos gama es el denominado Ty, que es el tiempo en el cual se registra el 90 %
de la fluencia total del destello, y se calcula haciendo la diferencia entre el Ty5 y el Tk, es decir:

Tyo = Tys — T5, donde las definiciones de estos tiempos son completamente andlogas.

De acuerdo con los resultados obtenidos del conjunto de destellos detectados por BATSFE, se ob-
serva que la distribucién de los destellos con respecto a su duracién tiene un cardcter bimodal (Fig.
1-2), lo cual da pie a que se establezca una clasificacién de acuerdo a su duracién, denominando
“Destellos Cortos” a los destellos con una duracion dentro de un subconjunto de la distribucién
de duraciones centrada en ~ 300ms y “Destellos Largos” a aquellos con duraciones dentro de la
distribucién centrada en ~ 50s, o bien, tomando ¢t = 2s como la divisién entre la duracién de los
eventos en estos dos grupos.

BATSE 4B Catalog
80 T T TTTTIT T \I\I\Hl T IIII\Hl T I\IIIHl T T TTTTIT T T TTTTI

e

NUMBER OF BURSTS
i
[S)

Ol 11 RTINS ETIT IR T V0T R SRR T 111 R AR U1
0.001 0.01 0.1 1. 10. 100. 1000.
Tgy (seconds)

Figura 1-2: Distribucién de duraciones de los destellos detectados por BATSE.



Otro aspecto importante es la relacién que existe entre esta duracion, Tyg, y la “dureza” del
espectro del destello. En la figura 1-3 se muestran los diagramas de Dureza-Duracién obtenidos de
los datos de PHEBUS y de BATSFE, donde para los datos de PHEBUS la razén media de dureza
(Mean Hardness Ratio, MHR) es la razén entre el niumero de cuentas en una banda de alta energia
(en este caso 320 - 7000 keV) y el nimero de cuentas en una banda de baja energia (en este caso
120 - 320 keV). Anédlogamente, para los datos de BATSE se define la razén de fluencia de energia
(Fluence Ratio, FR) como la razén entre la fluencia de una banda de alta energia (en este caso,
banda 3: 100 - 300 keV) y la fluencia de una banda de baja energia (en este caso, banda 2: 50
- 100 keV), siendo entonces FR3y la razon entre estas dos bandas en particular [9]. Como puede
apreciarse, hay una clara evolucion de la dureza del grupo de destellos cortos hacia el de destellos

largos, siendo mas duros los destellos cortos.

(sngaud) YHIN

FR,, (Batse)

Figura 1-3: Diagramas de Dureza-Duracion.

1.1.1.2. Perfiles temporales

Las curvas de luz son gréficas de la intensidad de luz de un objeto celeste o region, en funcion
del tiempo. La evolucién de los perfiles temporales, o curvas de luz (Fig. 1-4), es quizds una de
las caracteristicas méas desconcertantes de los destellos de rayos gama debido a que, hablando

de la forma de los perfiles temporales observados para este tipo de eventos, se encuentra que
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los hay de formas extremadamente diversas. Algunos GRBs presentan perfiles con muchos picos,
mientras que otros presentan estructuras simples compuestas de pocos picos. Ninguna estructura
periddica o generalizada persistente ha sido detectada. Sin embargo, se ha sugerido que la mayoria
de estos perfiles pueden descomponerse para su andlisis en una suma de pulsos individuales, que
usualmente muestran un perfil asimétrico, con un répido ascenso y un decaimiento lento [10]. La
forma de los pulsos también cambia con la duracién y con la energia, haciéndose mas simétricos
para duraciones pequenas, y a mayores energias el pulso crece mas rapidamente y es mas estrecho,
pues se ha encontrado que la relacién entre el ancho del pulso (W(F)) y una energia dada (F)

sigue una ley de potencia W (E) oc E~%4.
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Figura 1-4: Curvas de Luz de algunos de los destellos detectados por BATSE.

Un 1ultimo aspecto importante que hay que notar es que la variabilidad temporal en los perfiles
parece estar presente a todas escalas, siendo las menores tan pequenas como un milisegundo, y
ésto impone restricciones importantes a los modelos, particularmente en lo que al tamano de la

regién emisora concierne.
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1.1.1.3. Espectro

A pesar de la extrema variabilidad de los perfiles temporales, los espectros integrados en el tiempo
no presentan ni remotamente la misma diversidad; de hecho, tienen una forma muy similar, lo que
permite que sean modelados (Fig. 1-5). Estos espectros no-térmicos usualmente son bien ajustados
en el rango de los MeV, donde se concentra la mayor parte de la emisién, por la llamada funcién

de Band [11], la cual tiene la forma:

donde E, es la energia total radiada en rayos gama, F, es la energfa pico, es decir, la energia a
la cual E*n(E) (o vF,) es méximo, y la funcién B(x) estd conformada por dos leyes de potencia

unidas en una transicién suave:

2 e—(?—i—a);t o

8
o

B(x) =

Iﬁ xz‘f*ﬁ 6—(2+O¢)1‘b :

8
\YARW/A
&

. ey . . _/B
La transicién de una ley de potencia a otra ocurre en x;, = ’;‘Jr—a

En un estudio realizado sobre los tres parametros de los que depende esta funcién (o, 8y E,),
se ha encontrado que el valor promedio del indice espectral de baja energia es o ~ —1.0, el valor
medio del indice espectral de alta energia es § ~ —2.25 y la energia de corte, definida como

Ey = x,I5,, tiene una distribucion bastante estrecha entre 100 keV y 1 MeV.

El espectro esta evolucionando continuamente durante el desarrollo del destello, y se ha observado

una evolucion espectral global de duro a suave en la gran mayoria de los destellos de rayos gama.
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Figura 1-5: Espectro tipico de la emisién inicial de un GRB, correspondiente a la funcién de Band. El

signo de interrogacién indica el corte que usualmente se presenta para altas energias (>GeV).

1.1.1.4. Flashes 6pticos

Los flashes épticos presentes durante la emision inicial, que surgen dentro de unas decenas de
segundos después de la deteccién del destello principal en rayos gama, han sido reportados en
algunos pocos destellos [12]. Estos flashes surgen mucho antes, son inicialmente mucho mas bri-
llantes y decaen mucho mas rapidamente que las contrapartes opticas generalmente observadas.
Hasta el 2004 s6lo se habian detectado unos cuantos flashes con la ayuda de telescopios robdticos

terrestres. Desde el lanzamiento de Swift se han observado mas de veinte flashes opticos.

1.1.2. Contrapartes

Las contrapartes son observadas tiempo después del término de la emisién inicial de rayos gama;
unas horas para rayos X, unos dias para el optico, unos meses para el radio, y su luminosidad
decrece hasta que deja de ser detectada. Fueron denominadas “Afterglows” para poder distinguirlas
de la emisién inicial del destello al cual estan asociadas. El estudio de las contrapartes ha provisto
una fuerte confirmacién del modelo de ondas de choque en el escenario de la Bola de Fuego del
modelo estandar de los GRBs. Este modelo lleva a una correcta prediccion [13], incluso anticipada a
las observaciones, de la naturaleza cuantitativa de las contrapartes en longitudes de onda distintas

a los rayos gama, que estdn en gran acuerdo con los datos [14; 15].
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1.1.2.1. Curvas de luz y espectro

En una primera aproximacién, el flujo de las contrapartes a una frecuencia dada decrece como
una ley de potencia. Decae en el tiempo suavizandose de Rayos X a éptico y a radio. Un impor-
tante desarrollo subsecuente fue la observacién de cortes o stibitos aumentos en las pendientes de
las curvas de luz en muchas de las contrapartes registradas en las bandas de Rayos X y 6ptico
[16; 17]. Estos cambios bruscos pueden ser interpretados como una consecuencia de que la eyeccién
estd colimada en un chorro (Jet) no constante formado por capas, y los cortes en las curvas de
luz ocurren cuando las orillas de la eyeccién se vuelven visibles, conforme ésta decelera [18]. Para
destellos largos, los angulos tipicos deducidos para la apertura de chorro eyectado estdn entre 5

°y 20°, lo cual reduce los requerimientos de la energia total del destello en un par de ordenes de
magnitud, de ~ 105 — 105 ergs a ~ 105! ergs [19]. Sin embargo, los detalles dependen principal-
mente de la geometria del chorro supuesta y de si se considera la energia en forma de rayos gama
[16] o la energia cinética del chorro [19]. Al momento del corte producido por el chorro, se espera
observar una polarizacién éptica lineal [20], lo cual provee restricciones adicionales a la estructura
del chorro. Debido a ésto, en la mayoria de los casos la curva de luz no puede ser representada por
una unica ley de potencia, si no que se requiere de una sucesion de leyes de potencia con diferentes

pendientes, separadas por ciertas energias de corte.

El espectro también estd conformado por varias leyes de potencia, con frecuencias de corte que
evolucionan en el tiempo. Entonces, durante un largo intervalo de tiempo y un amplio rango de

energias, el flujo de una contraparte de GRB esta descrito como:
E,(t) ccv™t7# . (1-1)

Los coeficientes espectral y temporal, a y § respectivamente, dependen del rango espectral y del

periodo de observacion. Tipicamente, el valor observado de [ se encuentra entre 0.6 y 2.2.

1.1.2.2. Corrimiento al rojo

Si una fuente de luz se mueve alejandose de un observador, entonces se producira un corrimiento a
rojo de la luz observada, pero mas generalmente, cuando el observador detecta radiacion electro-

magnética emitida por una fuente que se aleja, el corrimiento al rojo se refiere a un aumento en la
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longitud de onda de la radiacién, lo cual es atribuido a efectos Doppler. La primera consecuencia
importante de la deteccion en tierra de contrapartes opticas es la posibilidad de obtener un espec-
tro de buena calidad del evento y utilizar técnicas de la tan conocida espectroscopia optica para
buscar lineas de emisién o absorcion en sus espectros, permitiendo asi la determinacion del corri-
miento al rojo de la radiacién de la fuente. Este corrimiento al rojo observado puede ser medido
gracias a que las lineas espectrales de absorcion y emision de muchos atomos son bien conocidas,
debido a cuidadosos experimentos espectroscopicos desarrollados en la Tierra. Cuando se mide el
corrimiento al rojo de varias lineas de absorcién y emisién de un mismo objeto astronémico, se
encuentra que su valor, z, es constante. Aunque al analizar espectros de objetos muy distantes
pueden encontrarse dificultades a consecuencia del ensanchamiento de las lineas espectrales, no
es mas complicado de lo que puede ser explicado a consecuencia del movimiento de la fuente. Por
estas y otras razones, es comunmente aceptado el hecho de que los corrimientos al rojo observados

son debidos a distintas formas de efectos tipo Doppler.

La espectroscopia, como medicién, es considerablemente més complicada que la fotometria, la

cual mide la luminosidad de los objetos astronémicos a través de ciertos filtros. Sin embargo, las

incertidumbres de las mediciones fotométricas son de hasta dz = 0.5, y por lo tanto, son mucho

menos confiables que las mediciones espectroscopicas. Dado que, en general, las fuentes de la

radiacién que se produce en un destello de rayos gama se mueven a velocidades relativistas, el

corrimiento al rojo, derivado del efecto Doppler relativista, estd dado por la siguiente ecuacion:
1+8

v
1= (1 —): e
zZ+ Y +C 1—5

donde = <.

Una vez que se conoce el valor del corrimiento al rojo, z, se puede determinar la distancia a la que
se encuentra la fuente emisora de la radiacion de acuerdo a la Ley de Hubble, la cual establece
que la distancia a la que se encuentra la fuente es proporcional a la velocidad con la que se mueve,
que puede ser determinada a partir del corrimiento al rojo. Si denotamos por R(t) al factor de
escala del Universo, el cual aumenta conforme el Universo se expande de acuerdo a algiin modelo

cosmoldgico seleccionado, entonces las distancias entre dos puntos co-méviles, denotadas por D(t),

15



se incrementan proporcionalmente a R, considerando que el tinico movimiento relativo entre los
puntos co-moviles es el resultante de la expansiéon del Universo. Si la radiacién proveniente de la
fuente es emitida a un tiempo t., y detectada posteriormente por un observador al tiempo t,, el

corrimiento al rojo esta dado por:

donde H (t) es la constante de Hubble.

Haciendo una expansién en serie de Taylor de la funcién del corrimiento al rojo se obtiene que

- R(t,) ~ P
Rl S RO (- i HG) L o ) = A )

La primera determinaciéon de un corrimiento al rojo en los destellos de rayos gama se dié en el
caso del GRB970508, gracias a la presencia de varias lineas de absorcion en el espectro de la

contraparte éptica, encontrando que la fuente se localizaba a z = 0.835 [21].

Una consecuencia importante de un origen tan distante es que la energia liberada durante un
destello de rayos gama es inmensa. La energia isotropica equivalente calculada a partir de la
distancia (D), asumiendo parametros cosmoldgicos “estandar” y la fluencia de energia observada
en rayos gama (F,) es:

E
Eiso = 47 D3 (2) 1—“’ ~ 10°! — 10%%erg ,

+z
pero dada la evidencia que soporta la colimacién de la eyeccion que emite la radiacién, los valores
Q

de la energia obtenidos deben ser corregidos, multiplicaindolos por un factor de colimacién, -,

donde €2 es el angulo de apertura de la eyeccion emisora.

Surgen algunas cuestiones importantes alrededor del corrimiento al rojo, como lo es la distribucion
de los destellos de rayos gama con respecto a la magnitud de su corrimiento al rojo, ya que podria

poner algunas restricciones en los posibles progenitores. En particular, seria importante saber si la
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tasa de deteccion de los GRBs (especialmente los largos) es similar a la tasa de formacién estelar

(Star Formation Rate, SFR), por ejemplo.

Por otro lado, para lograr una determinaciéon precisa de los parametros cosmologicos se requiere
de objetos muy distantes, es decir, con altos corrimientos al rojo, y muy luminosos. Usualmente
se habian utilizado supernovas para tal proposito, pero dada la evidencia de la conexién entre
destellos de rayos gama (largos) y supernovas, los altos corrimientos al rojo observados en estos

eventos los hacen excelentes candidatos para una mejor calibracion de los parametros cosmoldgicos.

1.2. Modelos sobre Destellos de Rayos Gama

Un argumento clave para el entendimiento de los destellos de rayos gama se centra en el mo-
vimiento relativistico que presenta la fuente de la emision. La mayor parte de los modelos que
han surgido a lo largo del estudio de los destellos de rayos gama han centrado su interés en dar
una buena explicacion de los fenémenos fisicos que pudieran estar involucrados para poder lograr

acelerar la fuente de la emisién a tan altas velocidades.

Ademas sabemos, a partir de las mediciones de los corrimientos al rojo que la mayoria de los
destellos de rayos gama son producidos a distancias cosmoldgicas. Entonces, cualquier modelo
aceptable debe considerar fuentes extragalacticas. Actualmente, la mayoria de los estudios reali-
zados coinciden en un modelo general sobre los GRBs, conocido como modelo estandar, el cual
pretende ser someramente explicado en esta seccion. La dependencia de este modelo en el mo-
vimiento relativistico de la fuente, casi obliga a discutir los argumentos basicos que conllevan a

pensar que la fuente de emisién se mueve a velocidades altamente relativistas.

1.2.1. Movimiento relativistico

Los rayos gama parecen tener un espectro no-térmico que, visto en un sistema de referencia fijo
en el observatorio, comunmente se extiende hasta energias muy por encima de 1 MeV, la frontera
energética de la produccion de pares electron-positréon. La enorme distancia a la fuente exige una
energia de emisién bastante grande, del orden de 10° ergs si la fuente irradia de manera isotrépica,

de ahi que la densidad de energia sea gigantesca. Estos factores indican conjuntamente que la
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expansion de la region de emision debe ser relativista. Esta conclusion se desarrolla principalmente
del siguiente argumento. Dos fotones que se encuentran por encima del umbral energético de la
produccién de pares y cuyas energias son E; (mayor) y E, (menor), pueden producir un par
electrén-positron si By Fy(1 — cosbz) > 2(mec?)?, donde m.c? es la energfa en reposo del electrén
y 015 es en angulo entre las direcciones de movimiento de los fotones. Si la region de emisiéon
se expande relativisticamente con un factor de Lorentz I', entonces la frontera energética para
la creacion de pares en el sistema de referencia co-movil a la region de emision se incrementa
por el factor I', en comparacion con su valor en el sistema de referencia del observador. Para
una energfa de 10°'ergs se requieren factores de Lorentz del orden de 10? — 10? para aludir a la
atenuacién fotén-fotén (via v 4y — et +¢e7) observada a 0.1 - 10 GeV [22]. Por lo tanto, basados
en observaciones y en consideraciones generales, se deduce que la fuente de emision se mueve a

velocidades relativistas.

1.2.2. Modelo estandar

El modelo estandar es un escenario astrofisico bastante firme que surge a partir del requerimiento
del movimiento relativista de la fuente de la radiacion. Este movimiento determina que la emisién
de rayos gama, que se observa en los perfiles temporales, se genera en un radio de emisién mucho
mayor al de la fuente progenitora. Este modelo se compone esencialmente de tres etapas diferentes,

cada una de las cuales describe un proceso distinto de conversion de energia:

1. La generacién de energia a partir de la destruccién de un objeto astronémico (escenarios
progenitores). Las condiciones mds favorables para producir el flujo de energia requerido
(= 105! erg/s), se dan dentro un objeto astronémico compacto de un tamafo < 107 cm que

posee un campo magnético del orden de 10*® Gauss.

2. La conversién de la mayor parte de la energia de radiacién del evento cataclismico en energia
cinética y el transporte de esta energia a velocidades relativisticas. El flujo relativista de
energia mas simple que se conoce es en forma de energia cinética de particulas, principalmente
electrones y positrones (modelo de la bola de fuego). Dentro de este escenario, el transporte
de energia se lleva a cabo por medio de una capa de particulas (electrones, positrones y

algunos bariones) que son aceleradas hasta alcanzar grandes factores de Lorentz.
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3. La conversion de energia cinética de movimiento en radiacion, transferida por medio de
un mecanismo de disipacién. La energia cinética es convertida en energia térmica de las
particulas relativistas por medio de ondas de choque, energia que posteriormente es radiada
produciendo de esta manera la radiaciéon observada (modelo de ondas de choque). Existen
dos modelos de este proceso de conversién de energia. El primero, el modelo de ondas de
choque externas, supone que el frente de choque es creado por la interaccién de una capa
de material relativista y el medio interestelar. En el segundo, el modelo de ondas de choque
internas, se producen varios frentes de choque al interaccionar entre si una serie de capas

relativistas que poseen distintas velocidades.

Mas adelante se discute con mayor detalle cada uno de los modelos mencionados que intentan
describir los procesos fisicos involucrados en cada una de las etapas del modelo genérico de destellos

de rayos gama.

1.2.3. Teorias de escenarios progenitores

La fisica de los escenarios progenitores es probablemente la menos entendida de las etapas del
desarrollo de los destellos de rayos gama. Los principales requerimientos de las fuentes son: I)
Deben localizarse a distancias cosmoldgicas, con z 2 1 incluso; II) Los eventos que se crea que
pueden dar origen a los destellos de rayos gama deben ocurrir a una tasa similar a la de los GRBs;
I1T) Deben ser capaces de liberar una cantidad enorme de energfa, E' ~ 10°? ergs. Las estimaciones

de la eficiencia para la conversion de esta energia a radiacién gama difiere entre los modelos.

La estimacién de la energia verdaderamente liberada en rayos gama, %Eiso, también esta asociada
a grandes incertidumbres de acuerdo con las mediciones del factor de colimacién; IV) Esta energia
debe ser inyectada en un flujo de particulas con una carga bariénica muy baja de modo que pue-
da ser acelerado hasta alcanzar altos factores de Lorentz (I' 2 100). Un requerimiento adicional
en el contexto del escenario de ondas de choque internas es el hecho de que la actividad en la
fuente debe variar en escalas de tiempo muy pequenas (~ 1 ms) y el proceso de la eyeccién rela-

tivista debe extenderse al menos hasta la duracién tipica observada de los destellos de rayos gama.
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Claramente, tales requerimientos resultan en una pregunta muy especifica a la cual se le han encon-
trado muy pocas respuestas posibles, y a continuacion se describen brevemente las dos propuestas

principales.

1.2.3.1. Fusiones

La coalescencia de un sistema binario de estrellas de neutrones [23] y la fusién de un sistema
estrella de neutrones - agujero negro [24] han sido propuestas como posibles fuentes de destellos
de rayos gama, principalmente cortos. El resultado de la fusiéon es un agujero negro no muy masivo
(~ 2.5M) rodeado de un toro de residuos que aparentemente satisface algunos de los requerimien-
tos: I) La escala temporal de la variabilidad es adecuada, puesto que la escala temporal dindmica
al interior del toro es < 1 ms; 1) La regién a lo largo del eje de rotacion estd casi libre de bariones,
lo cual da buenas posibilidades de que las eyecciones posean una baja carga bariénica; III) Los
alrededores son poco densos, lo que favorece la aceleracién de la materia expulsada a los factores

de Lorentz requeridos.

Sin embargo, esta propuesta también se enfrenta a algunos problemas: I) La tasa de fusiones tal vez
sea demasiado baja, a menos que el efecto del factor de colimaciéon (%) esté siendo sobre-estimado;
IT) La energia disponible probablemente sea demasiado baja para los GRBs mas luminosos; I11)
Las fusiones debieran ocurrir a grandes distancias del nticleo de la galaxia anfitriona, dado que
hay un largo periodo de tiempo entre la formacion del sistema binario y la fusion, mientras que
las observaciones de las contrapartes de los destellos de rayos gama han mostrado evidencias a
favor de su asociacion con las regiones de formacion estelar activa, es decir, regiones centrales de
las galaxias. A pesar de esto, las fusiones atin permanecen como posibles progenitores de GRBs

cortos y a partir de las detecciones de contrapartes de GRBs cortos hechas por la mision Swift es

que se ha comenzado a probar realmente esta hipdtesis.

1.2.3.2. Colapsares

El colapso de una estrella muy masiva en un agujero negro [25] o una supernova extremadamente
energética, también llamada Hypernova [26], es otra posibilidad que resuelve los problemas del
candidato antes mencionado y es favorecido por las evidencias observacionales que relacionan los

GRBs largos con las regiones de formacion estelar activa. En el centro del objeto en colapso, ya
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sea directamente o luego de un periodo de acrecién, también se forman un agujero negro y un toro
de residuos, con la diferencia de que en este caso el agujero negro es mucho mas masivo (~ 10M)
y el toro sigue alimentandose del material proveniente de las capas més externas del progenitor.
Las principales ventajas son que la tasa de colapsos estelares es mucho mayor que la tasa de
deteccion de GRBs y que la energia disponible es mucho mayor que en el caso de las fusiones. Sin
embargo, también existen dos problemas principales. Uno de ellos radica en que ciertamente es
mas dificil acelerar la materia eyectada dentro de una estrella en pleno colapso y el otro es que el
medio debe estar dominado por el denso viento estelar del progenitor. No obstante, actualmente
existe evidencia observacional bastante fuerte de que muchos destellos de rayos gama resultan de
estrellas que experimentan un final cataclismico, con la consecuente sibita emisiéon de una gran

cantidad de energia.

1.2.4. El modelo de la bola de fuego

El modelo de la bola de fuego (Fireball model) es un escenario astrofisico muy bien sustentado,
independiente del tipo particular de progenitor, y basado tnicamente en el hecho de que se debe
explicar la inyeccién de una cantidad inmensa de energia dentro de un volumen muy pequeno;
el material que recibe la inyeccion de energia es lo que se conoce como “Bola de fuego”. Una
caracteristica notable de este escenario es su naturaleza genérica, la cual se debe al hecho de que
la produccién de la bola de fuego es independiente de cualquier mecanismo primario de produccién

y liberacion de energia.

1.2.5. Modelos de ondas de choque

La bola de fuego, que comtinmente se cree es térmica inicialmente, convierte la mayor parte de su
energia de radiacion en energia cinética. Esta energia cinética de movimiento deberd ser transferida
por medio de un mecanismo de disipacion. El mecanismo mas probable es el que propone el
modelo de ondas de choque (Shock model), el cual se produce después de que la bola de fuego
supera el umbral energético de la produccién de pares eTe™. Los frentes de choque (Shocks) son
los responsables de convertir la energia cinética en radiaciéon. El modelo de choques a su vez se
divide en dos modelos, que basados en este mismo principio surgen para tratar de dar una buena

explicacién de las observaciones.
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En el modelo de ondas de choque externas [27], la liberacién de la energia es muy rapida, dando
lugar a la formacién de una capa relativista (relativistic shell) que se expande por un largo pe-
riodo de tiempo (10° — 107 s). Esta capa se expande a través del medio interestelar, chocando el
material que encuentra a su paso, hasta que en algiin momento, la masa del material interestelar
barrido y la masa del material eyectado son comparables; en este punto se produce una onda de
choque que se propaga a través del medio interestelar, y que permite que la energia cinética se
transforme en rayos gama, conforme los electrones acelerados en el choque se “enfrian”es decir,
pierden energia. Este modelo es consistente con la rapida liberacién de energia que se espera de
un colapso astronémico y con las escalas temporales observadas de los destellos de rayos gama.
Sin embargo, tiene dificultades para explicar las extremas variaciones de los perfiles temporales

observados, que suelen ser bastante complejos [28].

La teoria alternativa es que un sitio activo libera una gran cantidad de energia en miltiples capas
a lo largo de un periodo de tiempo comparable con la duracién observada del GRB [22]. Los rayos
gama son entonces producidos por las interacciones entre multiples capas que se emitieron en el
mismo sitio activo pero que alcanzan diferentes velocidades. Por esta razon, a este escenario se le
conoce como modelo de ondas de choque internas. Sin embargo, este modelo posee dos debilida-
des: primero, que la produccion de rayos gama a consecuencia del enfriamiento de los electrones
acelerados a partir de las interacciones entre las capas es un tanto ineficiente [29], y segundo, que
los perfiles temporales de larga duracion y estructura compleja deben ser producidos por varia-
ciones dentro del sitio activo, lo que requeriria la emisiéon de una cantidad increiblemente grande
de energia durante un largo periodo de tiempo. Por otro lado, los parametros libres asociados a
las capas multiples pueden explicar cualquier evolucion temporal observada en las curvas de luz

de los destellos de rayos gama.

También hay teorias que sugieren que la emision inicial de rayos gama se produce en las ondas de
choque internas entre multiples capas que se fusionan en una Unica capa que se mueve relativisti-
camente y es responsable de la produccién de las contrapartes en una forma similar a lo predicho
por el mecanismo de ondas de choque externas [30]. Este modelo surge de la necesidad de explicar
las largas duraciones observadas en las contrapartes, puesto que en rayos X es de horas, en 6ptico

es de dias, y en radio es incluso de algunos meses. Estas escalas temporales son demasiado largas
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para ser producidas por algin sitio activo. Ademads, como ya se ha mencionado, el espectro de
las contrapartes presenta un decaimiento potencial, lo cual es satisfactoriamente predicho por el

modelo de ondas de choque externas [31].

Internal shocks

Figura 1-6: Representacion grafica del modelo de ondas de choque.

En ambos escenarios, tanto en las ondas de choque internas como en las ondas de choque externas,
la aceleracion a consecuencia de choques difusivos en presencia de campos magnéticos irregulares
es el mecanismo mas aceptado actualmente para acelerar particulas con carga; en este caso, los
electrones presentes en los frentes de choque. El que propuso este mecanismo fue Enrico Fermi [32],
es por eso que mas comunmente se le conoce como aceleracion de Fermi y se puede resumir de la
siguiente manera: Las irregularidades magnéticas presentes a los dos lados de una onda de choque
ultra-relativista “juega” una especie de “partido de tenis relativista” con particulas cargadas, y
de vez en cuando una particula se escapa del choque con una energia muy alta. Este mecanismo

de aceleracién produce un espectro de energfa en las particulas que escapan proporcional a ~ E~2.

En cualquiera de los escenarios progenitores, en el evento cataclismico que da lugar a un destello
de rayos gama se eyecta una cantidad inmensa de materia equivalente a varias masas solares que
viaja a velocidades del orden de ~ 10* km/s, la cual es mucho mayor que la velocidad del sonido en
el medio interestelar (10 km/s). Debido a esto se produce una onda de choque con una velocidad
V. que se propaga hacia el medio interestelar por delante del material eyectado que posee una
velocidad V,, . En el sistema de referencia del choque (sistema co-mévil), el material del medio
interestelar se acerca a ¢él con una velocidad u; = —V, y una densidad p; , lo atraviesa y se aleja
hacia atras con una velocidad uy = V., — V,, y una densidad ps. La velocidad del frente de choque

V. (0 uy) depende de la velocidad V), del material eyectado (o el medio “chocado”) y de la razén
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de compresion r = py/p1 = uy /us:

Ve = —up=1ru

= u —uy=(r—1ug .

3

Para el cdlculo de la ganancia de energia es necesario reubicarse en el contexto de la teoria de
Fermi con las irregularidades magnéticas presentes en forma de nubes por delante y por detras del
frente de choque. El frente de choque se supone no relativista para poder realizar la aproximacién
considerando que las particulas ultra relativistas estan distribuidas de manera isotrépica en ambos
lados del frente de choque. Una particula cargada ganard energia al entrar en alguna de estas nubes
y difundirse en las irregularidades del campo magnético ligado a la nube, que esta parcialmente
ionizada. Si § = % es la velocidad relativa de la nube y I' su factor de Lorentz, consideramos que
en el sistema de referencia del observador la particula ingresa en la nube con una energia E; y
en una direccién que forma un angulo 6; con respecto de la direccién de movimiento de la nube.
Luego de difundirse dentro de la misma, la particula saldra con una energia E5 y un dngulo 6s.
La relacién entre las energias de entrada y salida de las particulas entre el sistema de referencia
del observador y el sistema de referencia co-moévil esta dada por:

E,1 = TE(1— Bcosh;) (sistema de referencia de la nube)

)

Ey = TE,5(1+ Bcosb, ) (sistema de referencia del observador) .

Como la difusién magnética se produce sin colisiones la energia dentro de la nube no cambia, por
lo tanto E,, ; = E), 2. Esto permite calcular la ganancia de energia relativa en el sistema laboratorio

de la siguiente manera:

—— = = —1=TI(1— B*cosbcosb, s — Bcosh + Bcosh,s) — 1 .
E Ey ’ ’

En este mecanismo, se supone que los angulos promedio de entrada y salida se distribuyen de

la misma manera (distribucién normalizada: f_ll cosfd(cost) = — [ cosfsinfdf = 1), pues co-
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mo el frente de choque es plano, en el paso de un lado al otro del frente se tiene que cosf; =

fj}gz c0s*0,sinbdf, = —2/3 y cost = f:{% c08%0,, 25110, 2d0,, o = 2/3, y entonces se tiene que,

AE 28\* 28 46 4V,  Aduy(r—1)
S+ () ) e 2T
E <+<3> +3> 3 3¢ 3 rc ’

donde los términos en 3 de orden mayor a 1 son despreciables. A grosso modo, esto es lo que se

conoce como el mecanismo de Aceleraciéon de Fermi de primer orden.
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Capitulo 2

Fundamentos de la modelacion de

emision de alta energia

La emision de alta energia proveniente de los GRBs puede ayudarnos a lograr un mejor entendi-
miento de la composicién fisica de la eyecciéon que produce el destello, los mecanismos que dan
origen a la radiacién emitida y los procesos fisicos subyacentes que dan lugar a la emisién de las
contrapartes. Se han observado algunos GRBs que presentan emision de fotones de alta energia
durante la fase de su emision inicial, y también se han observado algunos otros en los cuales se ha
registrado la llegada de fotones con energias mayores a 30 MeV después de que ha terminado la

fase de emisién inicial, lo que se denomina: Contrapartes de Alta Energia.

Las contrapartes de alta energia mayormente conocidas estan asociadas a los eventos GRB940217
y GRB941017. Durante el evento GRB940217, aun después de que terminara la emision inicial
(keV), la emisién de alta energia prosiguié, extendiéndose hasta 5400 s, durante los cuales se
detectaron 18 fotones de alta energia, incluyendo uno de 18 GeV; sin embargo, el nimero de
fotones de alta energia registrados pudo haber sido mucho mayor si la fuente no hubiera sido
ocultada por la Tierra. El otro caso, el GRB941017, es uno de los destellos de mayor fluencia
observados por el detector BATSE durante todo su tiempo de operaciéon. Su componente de alta
energia tuvo al menos tres veces mas energia que la componente a energias de keV y también
duré alrededor de tres veces mas [33]. Interesantemente, mientras que durante este destello la
emision de baja energia se fue debilitando hasta desaparecer, tanto el espectro como el flujo de la
emisién de alta energia (> 200 MeV) permanecieron practicamente constantes durante alrededor

de 200 s. 2%



Ademas de estos casos, también se ha registrado la presencia de componentes de muy alta energia
en otros eventos. El evento GRB970417A fue uno para el cual la colaboraciéon de Milagrito re-
porté evidencia de emisién a energias de TeV durante el destello . GRB940217 y GRB970417A
son los objetos de estudio de esta tesis, y sus caracteristicas observacionales seran descritas con

mayor detenimiento més adelante( Capitulo 4).

En este capitulo se plantean los elementos necesarios para el estudio de la emisién de las contra-
partes de alta energia presentes en los eventos mencionados dentro del contexto de las ondas de

choque externas.

2.1. Procesos fisicos involucrados

Un ingrediente clave del modelo estandar de GRBs es que el material de la regiéon emisora, respon-
sable del GRB mismo y sus contrapartes, debe estarse moviendo relativisticamente y ésto se basa
en el argumento que a continuacion se expone. Las altas luminosidades en rayos y (L, ~ 10°3 erg/s)
implicadas por las distancias cosmoldgicas resultan en una gran profundidad éptica (7, ~ 10'°) a
la creacién de pares electron-positrén, puesto que la energia observada de los fotones esta por en-
cima del umbral para la creaciéon de pares; para un par de fotones con energias €; y €2, y un angulo
015 entre las direcciones de su movimiento: €;eo(1 — cosfls) > 2(m.c?)? . Esta alta profundidad
Optica implica que los rayos gama deben ser atenuados en la fuente antes de viajar a través del
espacio y llegar a nuestros detectores. La tnica forma de librarse de este problema es suponiendo
que se crea un plasma térmico de electrones, positrones y fotones, la llamada “Bola de Fuego”, que
se expande y acelera hacia nosotros a velocidades relativistas. La expansion relativista de la fuente
reduce la profundidad 6ptica, pues si la fuente se expande con un factor de Lorentz I', entonces la
energia de los fotones producidos por los electrones acelerados en el sistema de referencia co-movil
(definido més adelante) es menor por un factor de I" en comparacién con la energia observada en
el sistema de referencia del observador, y en consecuencia, la energia de la gran mayoria de los
fotones puede estar por debajo del umbral de creacién de pares, pues los rayos gama observados

en la Tierra son en realidad rayos X en la fuente.
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Asf mismo, la escala de distancia real de la regién emisora es I'>cdt para una escala temporal
observada dt. En conjunto, la profundidad 6ptica a la creaciéon de pares decrece por un factor de
~ T'®. Entonces, para un destello tipico, se requiere un factor de Lorentz I' > 100 para tener una
profundidad optica 7, < 1, es decir, el valor del factor de Lorentz requerido para satisfacer las
observaciones debe ser del orden de 10% [34].

Partiendo de la suposicion de que el material de la regién emisora ha sido acelerado y se mueve a
velocidades relativistas con respecto al motor central, el andlisis de un GRB involucra tres elemen-
tos fisicos importantes: el motor central, la capa de material eyectada a velocidades relativistas
por el motor central, la cual a través de su hidrodinamica produce la emisién del GRB, y un ob-
servador. Sin embargo, esencialmente sélo deben considerarse dos sistemas de referencia inerciales:
el sistema de referencia en reposo con respecto a la regién emisora (llamado sistema co-mdéwvil),
y el sistema de referencia en reposo con respecto al motor central. El sistema de referencia en
reposo con respecto al observador es practicamente el mismo que el del motor central, salvo por
un pequeno factor de corrimiento al rojo cosmoldgico, el cual tiene un efecto casi despreciable
en comparacién con los efectos relativistas especiales. Las cantidades fisicas, como las escalas de
distancia y tiempo, son diferentes en los dos sistemas de referencia, pero estan relacionadas entre
si a través de las transformaciones de Lorentz, es decir, una escala de distancia A’ determinada
en el sistema co-movil es transformada a A = %/ a lo largo de la direccién de movimiento de la
regién emisora en el sistema de referencia del motor central. Andlogamente, sélo se consideran dos

tiempos, tales que dt’ = dff, donde dt y dt’ son intervalos temporales transcurridos entre el mismo

par de eventos, dt medido en el sistema del observador/motor central y dt’ en el sistema co-mduil.

Aty
w

Motor Central ~ Capa Relativistica Observador

Figura 2-1: Diagrama de fotones

Sin embargo, en el andlisis de los procesos que dan lugar a un GRB, existe una tercera escala

temporal involucrada que tiene origen debido a efectos de propagacion. En general, podemos con-

28



siderar una capa emisora que se mueve con una velocidad adimensional 5 = v/c, a lo largo de una
direccién con un dngulo 6 con respecto a la linea de visién del observador (Fig. 2-1). Si, visto desde
el sistema de referencia del observador/motor central, la fuente emite un fotén hacia el observador
a un tiempo #; en la posicién A (a una distancia r del progenitor), y emite un segundo fotén a un

tiempo %, hacia el observador desde la posicién B (a una distancia r + dr), el intervalo temporal

dr
-

entre la emisién de estos dos fotones sucesivos serd df = ty — t1 ~

Ahora, si suponemos que la distancia entre la posicién A y el observador es L, el primer fotén

llegard al observador a un tiempo ¢, = #; + %, mientras que el segundo fotén lo hara a un tiempo
_ ~ L o~ . . . .

to =19+ (; — 60030dt). Hay que hacer notar que estos tiempos son medidos en el mismo sistema

de referencia del observador /motor central. Dados estos tiempos, el intervalo temporal medido por

el observador entre las llegadas de estos fotones es dt = 5 —t; + % — % — Beoshdt = (1 — Beosh)dt.

Si suponemos que I' = (1 — ,82)_1/ 2> 1 (como usualmente es requerido) y que § < 1, es decir,
cost) ~ 1, entonces dt ~ % = %.

Lo que hay que remarcar es el hecho de que df y dt son dos tiempos diferentes dentro del mismo
sistema de referencia, que describen dos pares de eventos diferentes: df describe el intervalo tem-
poral que separa la emisién de los fotones, mientras que dt describe el intervalo temporal entre la
llegada de los mismos fotones al observador. Como df también describe el tiempo real del com-
portamiento de la regién emisora, por ejemplo cuando se mueve de A a B, este tiempo no puede
ignorarse; la forma mas usual de referirse a estos tiempos es llamando “tiempo en el sistema de
referencia del motor central” o “tiempo del laboratorio” a df, mientras que a dt se le denomina

el “tiempo del observador”. El tiempo del observador es el més relevante para la descripcién del

fenémeno.

2.1.1. Ondas de choque relativistas

La colision entre la bola de fuego relativista y el medio interestelar produce una onda de choque
delantera, y muy posiblemente, también una onda de choque reversa que se propagan a velocidades
relativistas. Las ondas de choque internas son, usualmente, medianamente relativistas debido a
las grandes diferencias que puede haber entre los factores de Lorentz de las capas que colisionan
para producirlos. Debido a que las particulas que conforman las capas de material eyectadas por el

progenitor poseen mucha energia, se dice que estan “calientes”, mientras que el medio interestelar,

29



como no se supone que posea demasiada energia, o por lo menos no mas de la que poseen las
capas, se dice que esta “frio”. Cuando se produce una de estas ondas de choque relativistas,
como la materia del medio interestelar que aun no ha sido perturbada esta fria en comparacion
con la materia que ya ha sido alcanzada por el choque, se produce un salto en el valor de la
densidad del material que separa al que esta delante (no chocado) y al que esté detras del choque
(chocado). Si etiquetamos con el sub-indice “1” al material que no ha sido chocado y con el sub-
indice “2” al material chocado, y consideramos que existe un factor de Lorentz (7s1) relativo entre
los sistemas de referencia co-méviles de los dos materiales en los cuales se miden las cantidades
termodindmicas correspondientes a cada uno [densidad(n), presién (P) y energia interna (g)], de
acuerdo a los cdlculos de Sari & Piran (1995)[35] las densidades de ambos medios se relacionan
como

Ng = (4")/21 -+ 3)7’L1 ~ 4")/21711 . (2—1)

El factor de Lorentz de la onda de choque misma es Iy, = /2721, vy si m, es la masa de las

particulas del material en interaccién, la energia interna del material chocado esta dada por [35]
_ 2 2 2 2
g9 = (721 — D)namye” o yarnamyc” ~ 4yynymyc” . (2-2)

Ahora, discutiendo la interaccién entre estos dos materiales (chocado y no chocado), al momento
del impacto se producen simultaneamente dos frentes de choque, de los cuales cada uno se propaga
en uno de los dos medios: las ondas de choque delantera y reversa. Las condiciones del salto [Ecs.
(2-1) y (2-2)] también se aplican al frente de choque reverso [35]. Para su andlisis, la regién de
interaccién se divide en cuatro; 1) Medio Interestelar no chocado, 2) Medio interestelar chocado,
3) Capa chocada, y 4) Capa no chocada. El medio interestelar estd en reposo con respecto al
observador. Esta interaccién estd sujeta a ciertas condiciones, puesto que para fluidos relativistas
“calientes” (con alta energfa interna) la presion estd dada por P = £, y dado que se requiere que
a ambos lados de la discontinuidad de contacto formada exista la misma presién, se impone la
condicion de que sus energias internas sean €9 = 3. Otra condicién es el hecho de que la veloci-

dad a la cual se mueven los dos fluidos a través de la discontinuidad de contacto debe ser la misma.
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Si se considera que el medio interestelar estd magnetizado, las condiciones del salto estan dadas

por las siguientes expresiones:

7+X+V1+Mx+x
1+X+V1+Mx+x

1+0)
e ~ 22lt0) (7+ +x/1+14x+x)<

Ny =~

namy,c®
1+X+V1+Mx+x

8
n
B, ~ k—B, ,
n
(2-3)
donde B es el campo magnético, y = f_i—fr , k € ]0,1] es el pardmetro que describe la disipacién de

energia magnética en el frente de choque, y o es la razén de densidad de energia magnética a den-
sidad de energia cinética de particulas, medida en el sistema de referencia co-movil del medio no
chocado [36]. El caso para un medio no magnetizado [Ecs. (2-1) y (2-2)] se recupera simplemente

tomando o = 0.

Para calcular el espectro de la radiacion observada es necesario conocer la fraccién de energia

cinética de los electrones (e.) y del campo magnético detras del choque (eg). Sin embargo, es-

tos parametros estdan determinados por procesos fisicos microscépicos y son dificiles de estimar

partiendo de primeros principios. No obstante, un enfoque fenomenolégico consiste en definir dos

parametros adimensionales para denotar dichas fracciones: €, y €g. No tenemos forma de medir o
32

conocer los valores de la densidad de energia magnética (§> o de la densidad de energia cinética

de los electrones, pero podemos expresarlos en términos de estos parametros de la siguiente forma:
Up = €U; , Ue = €U , (2_4)

donde, si V es el volumen de la regién emisora, u; = s la densidad de energia interna total,

v e
y consecuentemente, usando las ecuaciones (2-1) y (2-2), tenemos que la cantidad de energia del
choque correspondiente a la energia cinética de los electrones y al campo magnético estan dadas,

respectivamente, por

Ue = deyo1(yo1 — 1)n1mp02 , Up = 4epy21(y21 — 1)n1mpc2 ) (2-5)
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2.1.2. Aceleracion de particulas

La aceleracion de particulas tiene lugar en las ondas de choque producidas durante la expansion
de la bola de fuego a través del medio interestelar. Inicialmente, la capa de la bola de fuego po-
see un campo magnético en equiparticion, es decir, la energia contenida en el campo magnético
es practicamente igual a la energia cinética de las particulas del material de la capa (electrones
y protones, principalmente). Sin embargo, la energia del campo magnético decrece conforme se
expande la capa. Cuando la interaccion de la bola de fuego con el medio interestelar produce
las ondas de choque externas, el campo magnético de la regién chocada de la capa recupera su
equiparticién. Por tanto, la capa en expansién posee un campo magnético significativo (con una
energia del orden de la de las particulas), pero précticamente aleatorio, que dispersa las particulas
incidentes de nuevo hacia el interior de la regiéon chocada; consecuentemente, se podria tener una
aceleracion de Fermi de primer orden bastante eficiente, tanto en las ondas de choque internas

como en las externas.

De acuerdo a este mecanismo, las particulas (electrones, positrones y bariones) son aceleradas
debido a que son forzadas a cruzar repetidamente la region del choque entre la bola de fuego
eyectada y el gas del medio interestelar; las irregularidades del campo magnético de la capa en
expansion continuamente dispersan estas particulas de nuevo hacia el interior de la region de
choque, de modo que cuando una particula logra escapar de dicha regién después de una serie de
dispersiones, lo hace con una energia muy alta. Si consideramos una particula que vista desde el
sistema de referencia del laboratorio tiene un factor de Lorentz +,;, después de haber entrado en
la capa de la bola de fuego, pudo haber sido deflectada por el campo magnético que se mueve

junto con la capa. De acuerdo a la composicion de velocidades relativistas, la particula tendra una
Upt—vV21 _ _V 1*7;12* V 1*’72712

1—vp1va1 1—\/(177;12)(1772712)7
por lo tanto, su factor de Lorentz sera vps >~ 2v217,1. Después de la deflecciéon, se calcula de una

velocidad con respecto al sistema co-mévil a la capa dada por v,y =

manera analoga que respecto al sistema de referencia del laboratorio ahora posee un factor de
Lorentz ~ 443,7,1, es decir, la ganancia de energfa para una particula que atraviesa el choque
una vez es del orden de 72,. Ciclos repetidos de este proceso, en cada uno de los cuales el orden
de la energia de las particulas se incrementa por un factor de ~ 2, llevan a la produccién de una
distribucién de energia de los electrones descrita por una ley de potencia con un indice espectral

p ~ 2.3 [37].
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Como se mencioné anteriormente, en el frente de choque, la fraccion €, de la energia interna
del choque es transferida a los electrones barridos por la onda de choque. Si la distribucién de

los electrones como funcion de su energia que resulta del proceso de aceleracién es de la forma

dn
dve

o< 7. P, para valores del factor de Lorentz tales que v, < 7. < 7, entonces, la densidad de

particulas y la densidad de energia de los electrones son

™M dn
_dﬁ)/e = ni,
/Vm de

Y d
/ PYemeCZ%dﬁ)/e = Ue . (2_6)
TYm €

Entonces, de las ecuaciones (2-5) se tiene que la cota inferior del factor de Lorentz de los electrones

€s

p—2\ my
m A A€, -1)|{—— . 2-7
g eey21(721 ) (p_ 1) - (2-7)

Por otro lado, el factor de Lorentz maximo estd limitado por las pérdidas de la radiaciéon de
sincrotron, pues es definido igualando el tiempo co-mévil tipico de aceleracién de los electrones,

t/

Lt ~ 2mrp /e (rp - radio de Larmor), con el tiempo de enfriamiento, resultando en [38]

1

MR ( o )2 (2-8)

BO’T

donde e y o son la carga y la seccion transversal de Thompson de los electrones, respectivamente,

y la intensidad del campo magnético es

B = /87U = \/327‘(‘63’721(’}/21 — Dnym,c® = 613/271}/2’}/21621 G (2-9)

donde f2; = /1 — 75, es la velocidad relativa de la onda de choque respecto al observador.

2.1.3. Procesos radiativos

En los GRBs, tanto la emision inicial como la emisién de las contrapartes son no-térmicas. La
radiacion no-térmica es aquella que presenta las mismas caracteristicas independientemente de la

temperatura de la fuente emisora. Hay cuatro principales tipos de radiacién no-térmica: 1) La
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emision de sincrotrén, que es generada por particulas cargadas viajando en trayectorias espirales
alrededor de lineas de campo magnético; 2) Dispersién de Compton inversa, que es el proceso en
el cudl electrones con energias altas dispersan fotones mientras que les transfieren una parte de su
energia; 3) Bremsstrahlung, o “radiacién de frenado”, que se produce cuando particulas cargadas
son deceleradas por algin campo eléctrico o alguna otra particula y radian su energfa; 4) Aniquila-
cion de materia, principalmente de pares electrén-positron. Dadas las condiciones existentes en la
capa de la bola de fuego que conforma la regién emisora, el mecanismo mas factible y mayormente

aceptado como responsable de la produccion de la radiacion observada es la emision de sincrotron.

Hay tres suposiciones importantes que son adoptadas por practicamente todos los modelos actua-
les para describir la emisién de las contrapartes de los GRBs. Primero, se supone que los electrones
son acelerados por medio del mecanismo de Fermi en los frentes de choque relativistas y que des-
pués de la aceleracién poseen una distribucién de energia descrita por una ley de potencia con
indice espectral p de la forma N(v.)d7y. o 7, Pd7.. Segundo, que una fraccién & (generalmente
< 1) de los electrones asociados a los bariones del medio interestelar son acelerados, y que la
energia cinética total de los electrones es una fraccion €. de la energia interna total de la region
chocada. Tercero, que la intensidad del campo magnético en la regién chocada es desconocida,
pero se supone que su densidad de energia (%ﬁ) corresponde a una fraccion eg de la energia
interna. Estos parametros, p, €. y €, comunmente llamados “pardmetros micro-fisicos”, incorpo-
ran nuestra ingnorancia e incertidumbre del problema, y sus valores usualmente son ajustados a
partir de los datos observacionales. Esencialmente en todos los ajustes hechos con los diferentes
modelos de las contrapartes se ha asumido que estos pardmetros permanecen constantes durante
toda la evolucién del choque; en principio, éstos podrian cambiar [39], sin embargo, serfa muy

dificil cuantificar qué tanto, y mas atin, los posibles efectos derivados de su evolucion podrian de-

generar en otros efectos que harfan tan complicado el problema que seria casi imposible de resolver.

Existen varias energias criticas en la distribucion de energia de los electrones. Como se vera mas
adelante (Capitulo 3), al derivar las expresiones que describen dichas energias se encuentran algu-
nas relaciones importantes, como en el caso de la energia minima, la cual es 7,, o 73, [Ec. (2-7)],
pero de ahora en adelante, denotaremos ~9; como I'. También se observa que la potencia de la

radiacién de sincrotrén producida por un electrén es P, oc 2, por lo que los electrones con mayor
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energia se “enfrian”, es decir, disminuyen su energia, mucho mas rapido. Cuando se tiene una
inyeccion continua de energia, como en el caso de las contrapartes que son producidas mientras la
onda de choque delantera sigue chocando el material del medio interestelar, existe un corte en el
espectro de los electrones cuando su energia adquiere un valor critico 7., y para energias por encima
de este valor critico, el espectro de la energia de los electrones se vuelve mas pronunciado debido
al enfriamiento y entonces la distribucién de energia adquiere la forma N (v.)dv. oc v, P~ 1dy. [40].
Esta energia presenta una dependencia temporal que se define igualando la escala de tiempo co-

movil (¢ ~ I't) al tiempo de enfriamiento de los electrones < nf = %) [31].

Finalmente, la energfa maxima de los electrones se denota por vy [Ec. (2-8)]. La frecuencia de
la emisién observada producida por un electrén con una energia v.m.c? en el sistema co-mévil
que viaja junto con una bola de fuego con un factor de Lorentz I' es v = Fﬁﬁ%mec [31] (el
factor (1 + z) es para corregir los efectos cosmolégicos); consecuentemente, a cada una de las
energias caracteristicas corresponde una frecuencia caracteristica: v, (frecuencia de inyeccién), v,
(frecuencia de enfriamiento), y vy, (frecuencia maxima de la radiacién de sincrotrén). Existe una
frecuencia mas,v,, definida por la auto-absorcion de la radiacion de sincrotrén de baja frecuencia.
Asi, el espectro final de la radiacion de sincrotrén de la contraparte de un GRB consta de cuatro
segmentos, cada uno descrito por una ley de potencia, y separados por las frecuencias caracteristi-
cas Vg, Um, ¥ Ve. Dependiendo del orden entre v, y v, se tienen dos tipos de espectro [31], ambos
proporcionales al mismo factor de normalizacién F, ... El caso en que v, > v, se conoce como

“Régimen de Enfriamiento Rapido”, en el cual el tiempo de enfriamiento de los electrones es muy

corto y en consecuencia todos radian eficientemente. El espectro tiene la siguiente forma:

1 2
3 v
(V_a> V<V

()
F, =F)pmas E”lg eSS (2-10)
(

y Ve S V<Vp
_1 _p
2 2
Vm v .

El caso en que v, < v, conocido como “Régimen de Enfriamiento Lento”, sélo los electrones de

alta energia con factores de Lorentz v, > 7. pueden radiar eficientemente, mientras que la mayor

parte de la energia, que esta contenida en los electrones de baja energia, no es radiada.
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El espectro para este caso es:

3 2
<V—”a) V< U,
Vo VU< VUp,
~(p—1) (2-11)
; Um SV <1,

Ve 2 L_ .
() 7 (8) 7 sy

En las expresiones de arriba, el factor de normalizacion, es decir, el flujo méximo total, se calcula

X
S

-
[

Fu,ma:c

T

/N 7 N -7 N
N
SIS
N—— N—
ol

multiplicando el nimero total de electrones que pueden radiar (%ﬂRSnl) por el flujo maximo
producido por un solo electrén, que es funcién del campo magnético (B), es independiente de la

energfa del electrén (7.) [Ec. (3-7)], y es estimado como

e3N.I'B

Fu,max ~ (1 + 2)47Tm602D%

: (2-12)

donde N, es el nimero total de electrones y Dy, es la distancia de luminosidad de la fuente emisora
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Figura 2-2: Espectro de la radiacién de sincrotrén (izq) y curvas de luz (der) de las contrapartes [31]
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La frecuencia maxima de la emisién de sincrotrén puede ser estimada como vy ~ Wf)mecﬁﬂﬂ ~
f?r—l; MeV [38]. Entonces, para una bola de fuego con un factor de Lorentz inicial I" ~ 100, en la
fase de la emisién inicial se tiene que hvy, ~ 1 GeV, mientras que en la fase de la contraparte,
hvy ~ 10 — 100 MeV. Por tanto, si se observan fotones con energias superiores, éstos pueden ser

producidos por otro mecanismo.

En efecto, ademds de la emisién de sincrotrén, existen otros mecanismos que dan lugar a com-
ponentes espectrales de alta energia (> 100MeV) que pueden tener consecuencias observacionales
interesantes. Una componente sencilla y ampliamente estudiada [41; 42; 43| es producida por la
dispersién de Compton inversa (Inverse Compton, IC). Si un electrén se mueve a través de un gas
de fotones, puede perder parte de su energia cediendola a un fotén con el que haya colisionado.
Esos fotones dispersados son los que conforman la componente producida por dispersion de Com-
pton inversa de alta energia, pues la frecuencia de los fotones vista por el observador después de

la dispersion serd

v 2T N VAN

v = (1+2)(1 I—Cﬁpcosﬁey) ~1 +z (1 i ;Ynec?) e/ (2-13)
donde fr es la velocidad adimensional asociada al factor de Lorentz de la bola de fuego eyectada
(I'), 6., es el angulo entre las direcciones del electrén dispersor y el fotén dispersado, y v/ es la
frecuencia de ese fotén antes de ser dispersada [44]. Si decimos que g = %, cuando la radiacion
estd en el régimen de Thompson, es decir, la seccion eficaz de la dispersion de la radiacion es o,
correspondiente a valores de g < 1, se tiene que v, ~ 7?V/. Para el régimen de Klein-Nishina,

correspondiente a g > 1, se tiene que v}, &~ Yemec? /.

El efecto Compton inverso juega dos papeles en el estudio de las contrapartes de los GRBs. Prime-
ro, dado que los electrones se enfrian produciendo tanto radiacién de sincrotrén como emisién por
dispersién de Compton inversa, en principio, ésta ultima afecta el valor y la evolucién de la frecuen-

1
cia de enfriamiento, .. Para considerar sus posibles efectos, se define el parametro x ~ (7765—;> :
(Ec. 3-13), donde 7 es la eficiencia de radiacién total (sincrotrén mas IC); entonces, la condicién
para que el efecto de la radiacién de IC sea significativo es basicamente que ne. > eg. Segundo, la

radiacién producida por dispersion de Compton inversa forma una segunda componente espectral,
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que se extiende mas alla del extremo de maxima energia del espectro de la radiacién de sincrotron.
A primer orden, esta componente también puede ser aproximada por cuatro segmentos descritos
por leyes de potencia, separados por las frecuencias caracteristicas

292 U, V¢ = 2920, (2-14)

Ic __ 2 C _
Va _ZVmVau 4 - c

m

y el extremo de maxima energia del espectro esté determinado por el limite de Klein-Nishina [45].
Sin embargo, en realidad el espectro es un poco mas redondeado, pues los cortes no son tan brus-

2

cos. La normalizacién del flujo, F¢  (Ec. 3-16), usualmente es < 107 %erg cm=2 s~! para valores

max
tipicos de los parametros. Claramente, la condiciéon para que la componente de emisién IC sea

visible por encima de la emisién de sincrotrén es que FI€(v!¢) > F,(vI¢), para el régimen de

Cc

enfriamiento lento, y FI¢(vI¢) > F,(vI¢) para el régimen de enfriamiento répido.

Ademas de la componente espectral producida por dispersion de Compton inversa, se podrian
esperar algunas otras componentes espectrales de alta energia relacionadas a procesos hadréni-
cos. Se cree que la bola de fuego posee una cantidad de bariones relativamente pequena (carga
bariénica > 10_8M@), pues esta suposicién permite resolver los problemas que se presentan si
se considera una bola de fuego conformada sélo por electrones, positrones y fotones, como por
ejemplo, incongruencias de la profundidad éptica y eficiencia de procesos de transporte y con-
versién de energia. Estos bariones (protones, principalmente) también pueden ser acelerados en
las ondas de choque relativistas que aceleran electrones, pues también son particulas cargadas,y
una vez acelerados, también pueden producir radiacién de sincrotrén 6 interactuar con fotones
para producir piones y muones. Los piones neutros decaen directamente en pares de rayos gama,
mientras que los piones cargados y los muones también producen radiaciéon de sincrotrén en la
banda de los rayos gama [46]. Sin embargo, estas componentes no contribuyen significativamente

a la emisién de las contrapartes considerando los valores tipicos actualmente favorecidos [38].
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2.2. Procesos de emision de alta energia en las

contrapartes

Recapitulando lo anterior, se presenta un resumen de lo visto en las secciones anteriores de es-
te capitulo en el marco del modelo estandar de los GRBs y sus contrapartes. Los destellos son
producidos por fuentes compactas que generan chorros de eyecciones relativistas con una energia

isotrépica equivalente Ej,,, v factores de Lorentz iniciales en un rango de I' ~ 10 — 102.

La emisién es producida en ondas de choque que aceleran particulas (electrones y protones) y
generan campos magnéticos conforme se expanden en un medio con densidad n. La propagacién
de estas ondas da lugar a procesos de disipacion de energia cinética y campo magnético. Los
choques pueden ser internos, si se dan dentro del chorro de material eyectado, o externos, si son
debidos a la interaccién con la materia del medio interestelar. El criterio para diferenciar entre
unos y otros estd dado por la comparacién de la distancia a la que se producen con el llamado

radio de deceleracion,

Riee = 3 Bwe 3 101 — 10" em (2-15)
“ 4 nmy, 212
al cual se produce la deceleracién de la bola de fuego debido a su interaccién con el medio interes-

telar. I' es el factor de Lorentz inicial de la capa de material de la bola de fuego, y n es la densidad

del medio externo en el cual se expande la bola de fuego.

Cuando la capa de material eyectada llega a esta distancia (Rge.) se producen dos ondas de choque
relativistas diferentes: una onda de choque delantera que continiia propagdandose a través del medio
externo alejandose del motor central, y una onda de choque reversa que se propaga dentro del
material de la capa eyectada hacia el progenitor. Los factores de Lorentz tipicos de la onda de
choque delantera son del orden de I'y; ~ 10%, mientras que los de la onda de choque reversa son
I, ~ 10%. La fase en la que ambas ondas de choque existen se denomina “Contraparte Temprana”,
sin embargo, una vez que la onda de choque reversa cruza toda la capa eyectada, desaparece y
solo la onda de choque delantera permanece. Entonces se forma una onda de choque auto-similar
que se sigue propagando en el medio externo, y si éste tiene una densidad uniforme, el factor de

Lorentz de esta onda de choque es 'y &~ (1 + 2)3/8E58/0%53n_3/8t;3/8.
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De ahora en adelante, las variables con sub-indices numéricos denotan la razén G, = en

G
10z
unidades del sistema cgs.

Ahora, se describe el principal proceso que da lugar a las emisiones de alta energia.

2.2.1. Dispersion de Compton inversa de los fotones de la radiacion

de sincrotrén por parte de los electrones acelerados

Este proceso, conocido en la literatura como Synchrotron Self-Compton, o simplemente SSC, se
presenta cuando los fotones que fueron producidos por emisién de sincrotrén son dispersados
Compton-inversamente por la misma poblacion de electrones que les di6 origen. Para un frente
de choque localizado a un radio R con respecto del motor central, su campo magnético puede ser

estimado como

1
(1 + J])ELSmC 2 7

Lsse 1a razén entre

sinc

donde ¢ = i—’:’ , Lgine s la luminosidad de la radiaciéon de sincrotrén, y « =
la luminosidad de la radiacién producida por el proceso SSC y la luminosidad de la radiacion de

sincrotrén, y el correspondiente factor de Lorentz tipico de los electrones es

B E 1/2
o~ 1400(1 + 2)VALZYE R (=P 2-17
7 ( + x) sinc,507 V13 100 keV/ ( )

donde £, = hv,, es la energia maxima de la radiacién de sincrotrén. La energia correspondiente

de un fotén tipico producido por SSC es [Ec. (2-14)]

B 2
e 9021 240(1 4+ ) 2L Ry (2 v 2-1
th Ye D O( .T) sine ng 100 keV Ge ( 8)

En el siguiente capitulo se presenta un modelo para la descripcién de las componentes de alta
energia basado en este tipo de proceso radiativo, y se reproducen los célculos para obtener las
expresiones que dan las energias caracteristicas y los flujos de la radiacién. Este modelo se pro-
bard para tratar de describir las contrapartes de alta energia de tres destellos que seran descritos

en el Capitulo 4.
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Capitulo 3

Una nueva interpretacion de las

componentes de alta energia

Muchos escenarios e interpretaciones generales para la emisién de la radiacion de los GRBs, consi-
derando particulas hadrénicas y leptonicas, han sido ampliamente discutidas en la literatura para
explicar fotones con energias mayores a 100 MeV.

En los modelos hadroénicos, la radiacién gama ha sido explicada por medio de interacciones foto-
hadronicas; colisiones entre hadrones de alta energia acelerados en el chorro de la eyeccién (princi-
palmente protones) y fotones de la radiacién de sincrotrén producida por los electrones acelerados
en la onda de choque [47; 48]. También por colisiones ineldsticas entre protones y neutrones dentro
de un chorro con un valor inhomogéneo del factor de Lorentz de la eyeccién [49] y por medio de
colisiones entre neutrones de ultra alta energia y fotones fuera de la capa de la bola de fuego
eyectada [50; 51].

En los modelos lepténicos, la produccién de las componentes de emisién de radiacion gama de
alta energia se ha tratado de explicar como resultado de los procesos de sincrotrén, dispersion de
Compton inversa (Inverse Compton, IC) entre electrones y fotones externos a la regién emisora, y
dispersién de Compton inversa de los fotones de la radiacion de sincrotrén por parte de la misma
poblacién de electrones que les dié origen (Synchrotron Self-Compton, SSC), desarrollandose cada

una (IC y SSC) en diferentes partes del chorro eyectado [41; 42; 43].

Considerando los electrones acelerados en las ondas de choque internas y externas, y poblaciones

de fotones externos a la capa de la bola de fuego, la emisién producida por dispersién de Com-
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pton inversa ha sido ampliamente analizada discutiendo las posibilidades de que provenga de los
electrones acelerados en las ondas de choque internas [52; 53], o en las ondas de choque externas

delanteras [54; 55|, o en las ondas de choque externas reversas [56; 57].

Los procesos de dispersion SSC desarrollados en la onda de choque delantera [40; 58] y reversa[58;
56] han sido estudiados separadamente, y s6lo en unos pocos casos en los que se ha supuesto una
densidad del medio interestelar suficientemente baja (~ 10~* cm™), se ha podido considerar a

la radiacién de sincrotrén como una explicacién de las componentes atipicas de alta energfa [59; 60].

Recientemente se ha dado una explicacion satisfactoria de la componente de alta energia (MeV) y
corta duracién presente en el GRB980923 [61], y se ha explicado la componente de larga duracién
a energias de GeV del GRB090926A [62], como resultado de la emisiéon producida por dispersién

SSC en el escenario de las ondas de choque externas.

En este capitulo se presenta el modelo que se utiliza en este trabajo para estudiar el par de
destellos GRB940217 y GRB970417A, y se investigan los posibles escenarios para estos tipos
de componentes espectrales en el contexto de un medio magnetizado, haciendo un andlisis por
separado de las contribuciones de la emision producida en las ondas de choque delantera y reversa.
Con el fin de simplificar los célculos, a partir de este momento se adoptan unidades naturales (¢ = 1

y h=1) alo largo de todo el desarrollo.

3.1. El modelo

Como se ha discutido antes, en el escenario del choque externo la emision de los destellos de
rayos gama es producida cuando la interaccion entre la capa de material eyectada y el material
del medio interestelar llega al punto en que la energia del material del medio interestelar que ha
sido chocado por la capa es comparable con la energia del material de la eyeccién. Parte de la
energia cinética de la capa es convertida en energia no-térmica de las particulas (principalmente
electrones) que van siendo golpeadas por la onda de choque. La radiacién emitida depende de las
cantidades observables del GRB (energias, flujos, ...), asi como de la densidad del medio externo,

y de los parametros de equiparticién de la energia magnética y de los electrones.
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Consideramos que la capa de la bola de fuego eyectada posee inicialmente un factor de Lorentz
I', y una energia isotrépica equivalente F;y,. Dada la relacién entre esta energia y la energia en
reposo de la capa, F;, = ['M, la masa del material de la capa sera M = % La deceleracién
de la capa comienza cuando la masa del medio interestelar que ha sido barrida por la eyeccion
es del mismo orden de magnitud de I'M, lo cual ocurre en el radio de deceleracién Rg.. (Ec.
2-15); es aqui cuando se produce el choque externo. En ese punto, se producen la onda de choque
delantera, que se propaga hacia el medio interestelar, y la onda de choque reversa, que se propaga
hacia las capas de material eyectado produciendo una deceleracién de dichas capas dependiendo

de la evolucion de esta onda de choque reversa, considerando dos casos: “capa gruesa”, o “capa

delgada”.

3.1.1. Onda de choque delantera

Se utiliza el sub-indice d para denotar las variables involucradas en el choque delantero. Asumi-
mos que el frente de choque se propaga con un factor de Lorentz I'y en un medio externo con una
densidad de particulas uniforme ny. Entonces, por detras del frente de choque se tendra ahora una
nueva densidad de particulas dada por n’ = 4T'yn, [31] y en consecuencia, la densidad de energia
en esta region serd £ ~ n'I'ym,, donde m, es la masa de los protones presentes en el medio.
Entonces, sustituyendo la nueva densidad se tiene que E ~ 4n,03m,. En las ondas de choque
externas, los electrones son acelerados por medio del mecanismo de Fermi de primer orden. Para
calcular su espectro de emisién, suponemos que, como resultado del proceso de aceleracion, su
distribuciéon en funcién de su energia es una ley de potencia con indice p y que en funcién del

factor de Lorentz de los electrones (7,) esta dada por N(ve) dve o< v, P dve.

Sin embargo, para que s6lo se tomen en cuenta los electrones que son capaces de radiar, debe
existir un factor de Lorentz minimo para la energia de los electrones, tal que 7. > ~,,. También
debe existir un factor de Lorentz maximo, que denotamos como ,;. Teniendo en cuenta ésto, si
el rango de energias de los electrones estd delimitado por [V, vas], entonces el nimero total de

electrones por unidad de volumen con energias dentro de ese rango es

1

Y™ Y™ 1— 1
N = / N(7e) dye o / Ve dve =—— (N’ = T ")
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De forma similar, para calcular la densidad de energia de los electrones en el mismo rango se tiene
que

Yar
U, x / E.N(7.) dve

TYm

donde E, = v.m, es la energia de los electrones en el sistema de referencia del observador. Por

tanto, la densidad de energia resultante es

YM
Ue@ / (Yerne)y, P drye = (var? =)
Y 2-p

Sin embargo, estas densidades, de particulas y de energia, deben satisfacer las siguientes condicio-
nes [Ecs. (2-1) y (2-2)][35]:
N=n/ , U.=¢€kFE .

Dadas estas condiciones, se tiene entonces

N = 4Tyng o l%p (fy]lw_p P,

m

2 (" = v

Ue = €.E = 4ngl%mye,

En el limite ultra-relativista donde vy, — oo , es decir, v. — ¢, se observa que U, — o0 si
p < 2. Esto impone una restriccion tedrica al valor del indice espectral de la distribuciéon de los
electrones a valores de p > 2, que resulta ser consistente con gran parte de las observaciones.
Teniendo ésto en consideracién, analizando nuevamente la densidad de particulas y la densidad

de energia de los electrones en este limite se encuentra que

AT ! 1) O 3-1
dndO(Tp(—m>—]:7 (')
2-p
Me - Me "y
AT? c —P) = == 3-2
2NdMpe O<2—p( Yo P) b_2 (3-2)
Re-escribiendo la ecuacién (3-2) como
Me

1=p o 4T2n m., €
Tm Vm p_2 dltd!ipte
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y dividiéndola entre la ecuacién (3-1) se obtiene

me(p - 1)

p— 9 = depee .

m

Por lo tanto, la cota inferior de la energia de los electrones acelerados en la onda de choque

delantera, 7y, 4, estd dada por [31]

—2\m
Ymd = Ge,d<p ) "l - (3-3)

p_l Me

De manera analoga a la densidad de energia de los electrones, se define la densidad de energia del
campo magnético como

Up = el = 4I'ympnqep.q ,

. " , . B2
y considerando un campo magnético homogéneo, debe satisfacerse que Up = ¢, por lo tanto, la
s

expresién para el campo magnético en la onda de choque delantera es
) 1
By = (327Tdepnd€B) 2 (3-4)

Despejando de la ecuacién del campo magnético [Ec. (3-4)] y de la ecuacién de la densidad de
energfa cinética de los electrones [Ec. (3-1)], respectivamente, se tienen ep 4 = B%/(321 [2nam,) y
€ea = Uc/(4T%n,m,). Estos son los pardmetros de equiparticién magnético y electrénico, respec-
tivamente, los cuales, como se mencioné en el capitulo anterior, se definen como la fraccién de
la energia interna total que es destinada a la amplificacién del campo magnético y la fraccion de

energia destinada a la aceleracién de los electrones [63].

En el sistema de referencia del observador, la potencia de la radiacién producida inicialmente
Y
por los electrones acelerados moviendose a través del campo magnético (radiacién de sincrotrén)

estd dada por la expresion

4 2

Py(ve) = —UT’YemUB (3-5)

3
4 UT%QI% Bg

3(1+2)28r "’
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donde o7 es la seccién eficaz de Thomson. La frecuencia angular de la radiacion de sincrotron

para un electrén en un campo magnético B es

I' eB
w =
B= 14 MeYe
mientras que la densidad de frecuencias estd dada por w ~ y3wp = (ffz;s .

Entonces, la frecuencia de los fotones radiados por electrones con energia ; dentro de la onda de

choque delantera es
Fd (& Bd 2
(1+ 2) 2w me T

V(’Yz) = ’ (3_6)

donde el sub-indice 7 es m o ¢ para los factores de Lorentz minimo y de enfriamiento de los elec-

trones, respectivamente.

Ahora, la potencia espectral se define como la potencia por unidad de frecuencia, y esta potencia

espectral tiene un valor maximo dado por [31] como,

2172 2
4 orvely By
P(’YC) 3 (1+2)? 8« UTFdBdme

Pu,mam =~ = e - (3_7)
S0~ T Bt 31 e
. Fd aTBdme
(142 3e

y cabe hacer notar que este maximo de la potencia espectral no depende de 7., la energia de los

electrones.

Suponiendo que la perdida de energia de los electrones debido a su radiacién es despreciable con

respecto a su energia total, la potencia espectral tendria el siguiente comportamiento [31]

P, x v3 ;osl v <v(ye) (3-8)

P,xe ™™ 5 st v>v(y.) .
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El corte indicado debe estar definido para un valor critico, 7., del factor de Lorentz de los electrones,

y debe producirse a algin tiempo t4e., medido en el sistema de referencia del observador, donde
1/3
tdec = <M) es el tiempo de deceleraciéon en el sistema de referencia del observador y

327 mpng I'S

es la energia. Entonces, la energia radiada por un electréon medida en el sistema del observador es,

Vchme

= PI/ e) tdec -
1+ 2 (7e) ta
Equivalentemente, se tiene también que
dE
Ee:_etec:PV 6t6C7
T (7e) ta

y por tanto, notando que df;e = P,(7.) , se tiene entonces

td — & — % _ 67T(1 + Z>me (3 9)
€ ™ dE. = 4 opr~2l2 B2 2 ;
E (ﬁi); e orYelaBy

Sustituyendo el valor del campo magnético B, [Ec. (3-4)] se tiene

3(1 ¢
tdec = ( —z Z)m . (3—10)
160T%depnd637d

El factor de Lorentz minimo estd dado en la ecuacién (3-3) y, despejando de la ecuacién (3-10),

el factor de Lorentz de enfriamiento es

B 3me (1+2)
Te = 1663,daTmp tdec and )

(3-11)

Sustituyendo los factores de Lorentz dados por las ecuaciones (3-3) y (3-11), se calculan las energias
caracteristicas y tomando en cuenta que la potencia espectral maxima (P, ,q,) se da cuando la
frecuencia de la radiacién emitida es v(7,.), se calcula el flujo maximo de la radiacién de sincrotréon
emitida. Las expresiones de las energias de corte y el flujo maximo predichos por el modelo para

una fuente a una distancia D son entonces
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95/2 1/2 em}r’;m (p—2)2

_ 1/2 1/2
Em,d ~ m3 (p _ 1)2 (]‘ + Z) 16?,(1 EB/,d nd/ F;lf )
7/6 94/3
Bog ~ 2 (14 ) (1 2g) 2620/ BTV
s 213/6 m2/6 0'12—‘ s
MmeOT 1/2 1/2 ~—
Fmaw,d ~ m(1+2) eB/’dnd/ D 2E , (3_12)
P

donde z4 es la razén entre las luminosidades de la radiacién de SSC y de sincrotrén. En el limite

del caso de una tunica dispersién [40], se tiene

L Usinc Ue 1 e
vz isse  Uone o, UfUt0d)  _Thed (313)
Lgine Up Up epa(l + xq)

Ve,d
Ym,d

2—p
donde Ugp. es la densidad de energia de la radiacién de sincrotrén, n, = ( ) para el régimen
de enfriamiento lento y 1, = 1 para el régimen de enfriamiento rapido [40]. Resolviendo la ecuacién

(3-13) para x4 se obtiene que

—14+,/1+ 477’752"2

Tq = 5 . (3-14)

Esta solucion tiene dos limites interesantes:

€ . €
Ty e,d’ si MNv€e,d << 1 ,
. €B,d €B,d 3 15
Tg = e 1/2 e ( - )
(M) , S1 TvCe,d >> ]_ X
€B,d €B,d

Ahora, los electrones en la regién de la onda de choque delantera pueden dispersar los fotones

producto de la radiaciéon de sincrotron a energias dadas de acuerdo con las siguientes ecuaciones

[40]

Ed ~ v Ema Egol ~ e Bea; Fraza ~ o1& R Fnaeai - (3-16)

max,d

R = (3Ety/(2n(1 + z)ng mp))% es el radio de la onda de choque que se propaga en un medio
externo con densidad uniforme ng y & la fraccién de electrones asociados a los bariones del medio

interestelar (Cap. 2). Combinando las ecuaciones (3-16), (3-12), (3-11) y (3-3) tenemos que las

48



energias de la radiacién producida por el proceso SSC y el flujo maximo estan dados por

6677115/4 _ _
ssc P 5/4 4 1/2 14, —1/4 23/4 ,—9/4
Em,d 25/4 (3 71_)1/4 mg (1 + Z) Ee,d 6B,d Fd g E tdec )
23/497 77/ e m? 7 _
EEEC ~ 9/4 “(1+ Z)_3/4 (1+ xd)_4 637[1/2 Ny Vg tdelc/4 )
12834 my,"" o5 ’
34, o2
FSSC .~ DT (L4 2 2l D2 B (3-17)

23/46 w3/ mi/ e

La correccién del espectro para el régimen de Klein-Nishina (KN) es importante en la parte de alta
enegia [45]. En el régimen de Klein-Nishina la emisividad de la radiacién producto de la dispersién
de Compton inversa (IC) es independiente de la energia del electron dispersor, es el tiempo de
enfriamiento el que resulta proporcional a la energia del electrén [39]. Esta emisividad es reducida,
comparada con el régimen clasico (Thompson) de la radiacién IC, y la energia de corte predicha

para el régimen de Klein-Nishina esta dada por

r
KN d 2
cd 14—z7/cm6
9 1/3 2 _
~ O () (k) ey BT (3-18)

273 m23 op
3.1.2. Onda de choque reversa

La evolucién de la onda de choque reversa es dividida en dos casos, de acuerdo con un valor critico

del factor de Lorentz de la capa eyectada, dado por [64]

3 1/8
r, = SA+2)°E . (3-19)
32 myn,. Tg,

Si el factor de Lorentz de la onda de choque reversa es I', > I'., la capa de material es decelerada
considerablemente por la onda de choque reversa; a este caso se le conoce como “Capa gruesa’
(Thick Shell). Por el contrario, si I, < I, la onda de choque reversa no puede decelerar la capa

de material eficizmente; a este caso se le denomina “Capa delgada” (Thin Shell) [64].

Independientemente de la evolucion de la onda de choque reversa, las caracteristicas espectrales

de la radiacién de sincrotrén de las ondas de choque delantera y reversa al tiempo de deceleracion
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se relacionan como [64; 65]

2p5—1/2. 452
Vmyr ReRB RM Vmd

3/2 52
Ver o RB Rg; Ved

Fmax,r ~ R;ﬂ RM Fmax,d s (3_20)
donde
€B,d €e,r (1+zq) 2
Rp=—"; Re=—"—; R,=———""—; Ry==", 3-21
T e (It +a2)’ "M0T, &21)

y x, estd dado por la ecuacién (3-14), unicamente cambiando los sub-indices d por r [64]. Estas
relaciones nos indican que existe una descripcion unificada de la emision observada en el destello
tomando en cuenta las contribuciones tanto de la radiacion producida en las ondas de choque

delanteras como en las ondas de choque reversas.

Ahora, los electrones en la region de la onda de choque reversa pueden dispersar los fotones
producto de la radiaciéon de sincrotron a energias mayores de acuerdo a las siguientes ecuaciones

SSC 2 . SSC 2 . SSC
Em,r nym’ymﬂ”’ Ec,r ~ Ve VCJ”? F, ~ kTFm

max,r ax,r

(3-22)

donde k = 4 (%) y T = % =3 (1;“)71 ornT347! es la profundidad éptica de la capa de

la bola de fuego.

Tal y como para la onda de choque delantera, también se tienen que considerar las correcciones al

espectro de la radiacién producida en la onda de choque reversa para el régimen de Klein-Nishina

r
KN d 2
9
v O () (1) gl BT (3-23)
273 my " op ’
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3.1.2.1. Capa gruesa

En este caso, la onda de choque reversa se vuelve relativista durante su propagacion y la capa
es decelerada considerablemente debido a la propagacién de esta onda. El factor de Lorentz al
tiempo de deceleracién del frente de choque [Ec. (3-10)], tqec ~ Too [64], tiene un valor I', 2 I,
sin embargo, este tiempo de cruce puede ser mucho mas pequeno siempre y cuando el parametro
de magnetizacion, definido como la razon entre el flujo de Poynting y el flujo de la energia cinética

del material: 0 = Lyp/ L. = B2/4mn,m,c*I'?, sea igual a uno.

La componente de emision de la radiacion de sincrotrén es

Ar'/? e m)/? (p—2)2

~ -1 2 1/2 2 1/2
P T e A A
91 M. -
Eec, 831# (1+2)" 1/2 (1+z +z ) -2 EBgr/Q ;1 E-1/2 T901/2 7
me UTT

Frnaser (1+2)7/ e}g{i n/A D2 EYAT I T (3-24)

23/436 T my* e
y las componentes de emisién de la radiacion resultado del proceso SSC son descritas por

921/4,3/4 m11)3/4 (p— 2)4

g (p— '

372rmie -
SSC e 3/2 —7/2 n-3 p-1/21p-6 5/2
E - 211m20% (1+Z> / <1+l’+x ) €B,r n, E / Fr T9[) )

ESSC (1—1—2) 7/4 3T€113/i F4 3/4E—1/4T930/4 ’

2
Fonwcr 35/3 5/?;527715/6 e (1+2)"* 6119/,3 ny/t D2 BT T9—05/4 : (3-25)
™ P

3.1.2.2. Capa delgada

En el caso en que se tiene una capa delgada, la onda de choque reversa no puede decelerar la capa
de forma efectiva, y el tiempo de deceleracién tq.. > Ty se debe a que I',, < T'., asi que las energias

de corte de la emisién de sincrotréon estan dadas por

4(2m)1/? emy/” (p—2)2

By ~ i 1) (1+2)7" ezr Eé/i 272
34/3 7/6 . L
Eop ~ 804 ) (14, +22) 57 nSO TS B3

’ 13/6 47,2/6 2
213/6m,/ " o2,

2(2 1/2 .
Frnazyr ™~ (2r) 17; L1 +2)ef2n? DT, E (3-26)
emy
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y las energias de corte de la emisién resultante del proceso SSC y el flujo maximo predicho son

97/2:1/2, mg/2 (pr — 2)*

e T
ESSC 93716 mde (1+ z)_l (1+ 2, + 22)~ ¢ 7/2 ) —18/6 12/3 pp-4/3
o 21/2 164/3 by, ° A |
ssc 6'/% me o7 1/2 7 4
F35C  ~ (1+2) e,/ T3 D2 EY3 (3-27)

21/2 975/6 ¢ 3/

El presente modelo da una explicacion satisfactoria de las principales caracteristicas de los des-
tellos en los que se ha probado [61; 66; 67; 62]: energfas, indices espectrales, flujos y duraciones
de las componentes principales de una manera unificada [Ecs. (3-20) y (3-21)]. Los pardmetros
libres del modelo son: el parametro de equiparticién del campo magnético (€p(a,)), €l pardmetro
de equiparticién de la energia de los electrones (€.(q,)), €l factor de Lorentz (I'(4,)) y las densidades

de los medios en los que se propagan las ondas de choque (n(q,)).

La principal diferencia entre este modelo y las interpretaciones previas ([56; 64]) es la suposicién
de que los valores de los parametros de equiparticién de energia del campo magnético pueden
tomar distintos valores dependiendo de si se quiere describir la emision producida en la onda de
choque delantera o en la reversa, lo que lleva a la suposicién de que el material de la bola de fuego

eyectado posee una magnetizacién considerable [61].

Los valores que nos interesa calcular para saber que tan bien se describe la emisiéon observada
en un destello son las energias y los flujos de la radiaciéon de sincrotrén producida en las ondas
de choque delantera o reversa, dados por las ecuaciones (3-12) y (3-24) respectivamente, y de las
energias y los flujos de la radiacion producida por SSC en las ondas de choque delantera o reversa,
dados por las ecuaciones (3-17) y (3-25) respectivamente. A continuacién se presenta el anélisis

de los eventos considerados.
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Capitulo 4

Posibles escenarios

S6lo unos cuantos destellos (~ 10) presentan emisién de alta energia (2 10 MeV), y en algunos
casos los datos observacionales son insuficientes para imponer las restricciones necesarias para
llevar a cabo un analisis detallado. La presencia de dicha emisién de alta energia varia de un
destello a otro. Como se ha observado, ésta puede presentarse junto con la emisién inicial, aunque
su duracién sea mucho menor (componente de corta duracién), pero también puede presentarse
una vez terminada la emision inicial durante un periodo de tiempo considerablemente mayor que
la duracién de la emisién inicial (componente de larga duracién). El modelo utilizado en esta
tesis ya se ha utilizado anteriormente para estudiar las componentes de emisién de alta energia
presentes en un par de destellos (GRB980923 [61] y GRB090926A [62]), y ha demostrado dar
buenas predicciones de las caracteristicas observadas en cada uno de ellos. En este capitulo se
detalla la aplicacion del modelo al andlisis de las componentes de emision de alta energia de dos
destellos de rayos gama en particular, que resaltan entre las demés de acuerdo a sus caracteristicas
observacionales, las cuales se detallaran en la siguiente seccion. El objetivo principal es probar si
el modelo puede describir las componentes de alta energia en todos los destellos, y de ser asi,
encontrar los aspectos generales que rigen este tipo de emisién. Primeramente se presenta una
descripcion de las observaciones disponibles para cada destello, y posteriormente se presentan los

detalles del resultado del anélisis de estos eventos.
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4.1. Eventos de interés para el analisis

Los destellos previamente estudiados (GRB980923 y GRB090926A) tienen la peculiaridad de
presentar dos tipos de componentes de alta energia; una de corta duracién (presente en ambos
destellos) y otra de larga duracién (presente sélo en el GRB090926A). Estas ya han logrado ser
descritas satisfactoriamente [61; 62], pero cabe mencionar que la componente de alta energia de
corta duracién no ha sido estudiada para ningin otro destello, pues estos dos eventos fueron los
primeros en mostrarla y, en consecuencia, motivar el desarrollo del modelo utilizado y la busqueda
de la presencia de este tipo de componente en otros destellos. De aqui la importancia de encontrar
mas destellos que parezcan tener este tipo de componente de alta energia. A continuacién se

presentan los aspectos mas destacables de las observaciones en relacién a las emisiones de alta

energia observadas en los eventos GRB940217 y GRB970417A.

4.1.1. GRB940217

El GRB940217 es un destello muy famoso por la presencia de una contraparte de alta energia y
larga duracién [68]. La duracién de la emisién inicial del destellé fue de Toy = 180 s [69], pero la
emision completa (inicial 4+ contraparte) se extendié hasta por ~ 90 minutos (~ 5400 s).

El evento ocurrié a los 82,962 segundos UT y fue localizado en las coordenadas celestes R.A. =
328.7°y decl. = 51.9°, con un radio de 69.3°. Fue detectado por el Compton Telescope (COM-
PTEL), el Energetic Gamma-Ray Experiment Telescope (EGRET) y la InterPlanetary Network
(IPN). La cdmara de chispas de EGRET registré 10 fotones de alta energia mientras la emisién
del destello a baja energia aun estaba en progreso (Fig. 4-2). Mas atn, en seguida de ésto se
registraron otros 18 fotones, incluyendo un fotén de 18 GeV alrededor de 4500 segundos después
de que terminara la emisién de baja energia (emisién inicial).

La fluencia de energia total (por encima de 20 keV) registrada para este destello es (6.64+2.7)x10~*
erg cm~ 2, obtenida del ajuste del espectro observado por los detectores de BATSE [68], y a la
fecha se encuentra dentro de las fluencias mas altas registradas para un GRB. Las observaciones
del telescopio COMPTEL permitieron identificar 6 picos en las curvas de luz (Fig. 4-1) [69], y en
particular se identificé un pico al tiempo UT = 83,088.75 con una duracién de 18 s que sélo se
observa a energias del orden de 30 MeV (pico 5, Fig. 4-1). Este destello presenta ciertos hechos

observacionales importantes: la tasa de cuentas de los fotones de alta energia es casi constante, la
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energia de dichos fotones practicamente no varia, y la duracién de la emision de alta energia es ~

30 veces mayor que la de la emision inicial.

Los fotones con energias mayores a 30 MeV presentes durante la fase de la emisién inicial y la
deteccion de fotones con energias de hasta ~ 20 GeV como parte de una emisién que se pro-
long6 hasta por ~5000 s (Fig. 4-2), podrian ser interpretadas como la componente de corta dura-
cion (18s < Tyo = 180 s) a energias de MeV y la componente de larga duracién a energias de GeV,
respectivamente, dos ingredientes considerados en el modelo utilizado. Por tanto, la presencia de
ambas componentes, corta y larga, hacen de este destello un buen candidato para ser analizado

con el modelo presentado en el capitulo anterior.
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Figura 4-1: Curvas de luz de COMPTEL del GRB940217 (con sus picos etiquetados con nimeros
del 1 al 6)[69].
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Figura 4-2: Curva de luz de BATSE del GRB940217 [68]. Se indican los fotones de alta energia
registrados por EGRET durante el destello.
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4.1.1.1. Interpretacion actual

El descubrimiento de un fotéon de 18 GeV una hora después de que iniciara el GRB940217 fue
muy sorprendente. Los otros 17 fotones de alta energia (= 100 MeV) tienen energias muy similares
entre si. Si se excluye al fotén de 18 GeV, la tasa de cuentas y la energia de los demés fotones es
casi constante. En el modelo estandar de las contrapartes, una curva de luz con un decaimiento
suave en el rango de MeV - GeV es posible si v5*¢ < v < v, lo que implicaria un indice espectral
de alta energia de J ~ 0.5, pero esto es inconsistente con el ajuste de las observaciones, con un
indice 8 ~ 1.8, y por lo tanto, poco probable. Wei & Fan (2007) [70] sugieren que la emisién de
SSC en una onda de choque delantera modificada puede reproducir los datos. Otra alternativa
es que los fotones dispersados por SSC fueran de una poblacién conformada exclusivamente por
rayos X. Estos modelos difieren en el origen de los fotones dispersados por SSC, pues en el primer

caso se consideran los de la contraparte del motor central, mientras que en el segundo los de la

emision en rayos X de la onda de choque delantera.

4.1.2. GRBY970417A

Durante el tiempo de operacién del observatorio Milagrito (1997-1998), BATSE observé 54 deste-
llos de rayos gama dentro del campo de visién de Milagrito para los cuales se busco evidencia de
emision en TeV. Sélo para uno de los 54 destellos observados, el GRB970417A, se reporto evidencia
de emision a energias de TeV. De acuerdo a las observaciones de BATSE, el GRB970417A fue un
destello débil con una fluencia de energfa de 1.5 x 1077 erg/cm~2 en la banda de energfa entre 50
- 300 keV, y con una duracién de Ty = 7.9 s. El tiempo de deteccion reportado por BATSE para
el GRBI70417A fue a los 50016.71 segundos de 50555 MJD (Modified Julian Date), y también se
determiné su posicién en las coordenadas celestes R.A. = 295.7°, decl. = 55.8°.

El sector de 1.6°de radio con el mayor exceso en los datos de Milagrito estd centrado en las
coordenadas R.A. = 289.9°y decl. = 54.0°, correspondiendo a un angulo zenital de 21°, posicién
consistente con la determinada por BATSE, pues s6lo difiere en 3.8°, mientras que debido a la
baja fluencia de energia registrada por BATSE, la incertidumbre posicional es de 6.2°(10). Dentro
de este sector con el mayor exceso se detectaron 18 fotones, cuando el fondo esperado era de
tan sélo 3.46 £ 0.11 (Fig. 4-3). La probabilidad de observar una senal de esa intensidad debida a

fluctuaciones del fondo resulté de 2.89 x 1078, lo que descarta que sea una deteccién marginal. El
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exceso de eventos observado por Milagrito asociados al GRB970417A podria representar algunos
de los fotones con la mas alta energia provenientes de un destello de rayos gama. El andlisis de
la funcién de luminosidad a energias menores a los MeV de este destello (desarrollado por Totani

[71]) muestra que el corrimiento al rojo del evento es z = 0.7.
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Figura 4-3: Curvas de luz del GRB970417A: (a) Curva de luz registrada por BATSE
(b) Curva de luz de Milagrito para los datos dentro de un radio de 2.2°alrededor de la posicién registrada
del evento (integrada en secciones de 1 s) (c) datos de Milagrito integrados en secciones de 7.9 s (Tyo)

[72]

En el caso del GRB970417A resulta muy interesante la posible presencia de emision a energias de
TeV. Dentro del modelo utilizado, la componente de alta energia de larga duracién usualmente
se encuentra en el rango de GeV, por lo que estudiar bajo que condiciones podriamos describir la
emision a TeV y confrontar los resultados con las observaciones es de gran importancia, pues nos

permitiria restringir fuertemente el modelo 6 la fisica detras de estos destellos.

4.1.2.1. Interpretacion actual

Es sabido que los GRBs son eventos en los que es posible acelerar protones a energias tan altas

como 10%° eV, los cuales son observados en la Tierra como rayos césmicos de Ultra-alta energfa
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[73; 74]. Totani (1998)[71] mostré que cuando se tiene una Fj,, = 10°° erg y el campo magnético es
suficientemente intenso, la radiacién de sincrotrén de los protones acelerados a energias de 102 eV
puede ser un proceso radiativo eficiente debido a que el tiempo de enfriamiento de tales protones
es comparable con el de las duraciones tipicas de un GRB (~10 s) en el sistema de referencia
del observador. La energia de esos fotones de sincrotrén vista desde el sistema de referencia del
observador sera de alrededor de 1 - 10 TeV, y por lo tanto es posible tener una fuerte emisién
en rayos gama a energias de TeV. Totani (2000)[75] sugiere que la emisién en TeV detectada por

Milagrito para el GRB970417A fue producida por este mecanismo.

4.1.3. Resumen de cantidades observables

A continuacién se presenta una tabla con los valores de las cantidades observables identificadas

para estos destellos.

GRB 940217 970417A
Energia Isotrépica equivalente (erg) 1054 1054
Too(s) ~ 180 ~ 7.9
Corrimiento al rojo - 0.7
Duracién de la componente de alta energia de larga duracién (s) ~ 5400 >38
Rango de energia la componente de alta energia de larga duracién (GeV) ~ 18 ~ 103
Duracién de la componente de alta energia de corta duracién (s) ~ 18 ~5
Rango de energfa la componente de alta energia de corta duracién (MeV) > 30 -
Indice espectral de la componente de corta duracién 1.78 -

Tabla 4-1: Resumen de cantidades observables.

4.2. Analisis de las componentes de alta energia

Como se menciono en el Capitulo 2, los parametros micro-fisicos que describen las caracteristicas
energéticas de las ondas de choque delantera y reversa en las que se aceleran los electrones que
posteriormente producen la radiacién observada, no pueden ser determinados de primeros princi-
pios. Ademas de que esencialmente todos los modelos para describir la emisién de las contrapartes
asumen valores constantes de dichos parametros para evitar complicaciones excesivas que segura-

mente impedirian cualquier tipo de analisis. Por esta razén, se tienen que seleccionar los valores
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mas adecuados de dichos parametros de algtin otro modo.

Lo que se desea calcular con el modelo es justamente lo que se observa, sin embargo, no es posible
hacerlo directamente puesto que no se conocen los valores de los parametros de entrada del mo-
delo (€, eg, n'y F(d,,«)). Los datos experimentales nos proveen con los valores del flujo maximo, la
energia a la cual se presenta (energia caracteristica: F,, 6 E.), la duracién de la emisién (t), su
corrimiento al rojo (z), y haciendo un andlisis preliminar de las observaciones, se puede estimar

el valor de su energia isotrépica equivalente (E;,) y la distancia de luminosidad (D) de cada evento.

En principio, se supone que las relaciones que expresan las ecuaciones de las energias caracteristi-
cas y los flujos predichos por el modelo [Ecs. (3-12),(3-24),(3-17),(3-25)] sirven para calcular los
valores de éstos en términos de los parametros de entrada, sin embargo, son justamente las energias
y flujos los valores ya conocidos (a partir de las observaciones), mientras que los valores de los
parametros de entrada aun tienen que determinarse, puesto que son los que pueden aportar mas
informacion acerca de la fisica que da lugar a la produccion de estas emisiones. No obstante, utili-
zando estas mismas ecuaciones es posible determinar una combinacion de pardametros de entrada
adecuada que permita describir las caracteristicas de la emision de modo que sea consistente con

los valores observados de las energias caracteristicas y el flujo maximo.

Para este propdsito se desarrollo un cédigo computacional que permitié realizar una busqueda
exhaustiva entre muchas posibles configuraciones de valores de los parametros de entrada, dentro
de los rangos tipicos del espacio de parametros. Comparando (con ayuda del programa desarro-
llado) las predicciones del modelo para dichos pardmetros con los valores de las energias y flujos
observados, se pudo seleccionar sélo una de esas posibles combinaciones, la cual correspondia a
la mejor descripcién provista por el modelo para cada caso en particular. Con este programa se
obtuvieron las combinaciones de parametros que mejor reproducian las emisiones de alta energia
de la onda de choque delantera y de la onda de choque reversa en cada uno de los dos destellos

analizados (Tabla 4-2).
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GRB 940217 970217A

Onda de choque Delantera

€B.d 1074 1074
€e,d 0.3 0.1
ng (em=3) 10 1

Iy 600 600

Onda de choque Reversa

€B.r 1073 1074
€e,r 0.5 0.5
ny (em™3) 10 10
I, 1000 600

Tabla 4-2: Parametros de entrada del modelo

Se obtuvo que, utilizando valores tipicos [19; 61; 66; 67] de los parametros de entrada del modelo
(equiparticién de energia, €g, ~ egqg ~ (1075 —1073) y €cp ~ €cq ~ (0.1 — 0.9), densidades del
medio externo, ng < m, ~ lem ™3, y factores de Lorentz, I'y ~ 500 y ', ~ 1000), los valores
calculados reproducen los valores observados de las energias caracteristicas y los flujos maximos
para las contribuciones a la emisiéon de las componentes de alta energia tanto de la radiacion de
sincrotrén como de la radiacién producto del proceso SSC, para cada una de las ondas de choque

(delantera y reversa) y en cada uno de los destellos estudiados.

Es necesario aclarar que, en general, no hay ningun interés en que un modelo reproduzca el valor
exacto de las cantidades observadas, inicamente interesa que las cantidades predichas sean del
mismo orden de magnitud que las cantidades observadas en los destellos. La comparacion entre las
cantidades calculadas para la descripcién de la emision producida en ambas ondas de choque y las
cantidades observadas (Tabla 4-3) muestra claramente como el modelo presentado en el Capitulo
3 [61] da una muy buena descripcién de las componentes espectrales de alta energia presentes en

los dos destellos de rayos gama analizados.
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GRB 940217 970417A
Onda de Choque Delantera

Cantidades calculada  (observada) calculada (observada)
Fu.a (keV) 128.9 (-) 169.8  (~ 100 )
EealeV) 0.12 (-) 512 (-)
EZ57(GeV) 11.9 (~18) 8.6x103 (10%)
EZ59(eV) 3.8 x 10711 (-) 885.2 (-)
Duracién de la componente (s)  1x 10> ( ~ 5.6 x 103) 100 (~100)

(VE max) %% (ergem™2s71) 295 x 1077 (~1077) 1.85x107° (~107%)

Onda de Choque Reversa

Cantidades calculada  (observada)  calculada (observada)
By (V) 47.9 (-) 8.7 (-)
Ee(eV) 15 (-) 2.93 (-)
ES5¢(MeV) 34.8 (> 30) 13.1 (-)
ES3%(eV) 152.9 (-) 849.2 (-)
Duracién de la componente (s) 27 (~18) 1 (<8)

(VE max) ¢ (ergem™2 s71) 1.8x1077 (<107%) 88x10°° (-)

Tabla 4-3: Cantidades calculadas de acuerdo a las predicciones del modelo descrito en el Capitulo

3, y su comparacién con las cantidades observadas (si se dispone de ellas).

Hablando particularmente del evento GRB940217, se observé que existen ciertas similitudes con
los destellos analizados anteriormente, pues tanto el GRB980923 como el GRB090926A presen-
taron una componente de emisién de alta energia de corta duracién (comparada con la duracién
de la emisién inicial) en el rango de energia de MeV, componente que no habia sido reportada en
ningun otro destello, pero que parece estar presente también en el GRB940217. Sin embargo, las
observaciones asociadas al GRB940217 parecen indicar la presencia de este tipo de componente de
alta energia en este evento, y los resultados que aqui se presentan muestran que el modelo predice
la existencia de emisién proveniente de la onda de choque reversa, producida por el proceso SSC,
que podria estar asociada a la produccion de esta componente, al igual que en los otros dos even-
tos. Como se menciona en el Capitulo 2, cuando se considera el caso en que la capa de material
eyectada es gruesa, la onda de choque reversa se vuelve relativistica durante su propagacion a

través de la capa, la cual es decelerada significativamente a consecuencia de tal propagacién. El
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tiempo que tarda la onda de choque reversa en cruzar la capa de material es el mismo tiempo que
dura la componente de alta energia en MeV que se produce junto con la emision inicial del GRB,

y se ha mostrado [76] que existe una relacion entre la duracién de la emisién de alta energia en

MeV (%) y la duracién de la emisién inicial (Ty) dada por ¢, ~ 22 . De acuerdo con esta relacion,
para este evento se tiene que t, =~ 30s, mientras que la duracion calculada resulté ser t, = 27s

(Tabla 4-3), y la duracién observada es t, ~ 18s .

Los resultados predichos por el modelo resultan ser bastante estables con respecto a ligeras va-
riaciones de los parametros de entrada, pues durante el andlisis desarrollado para determinar la
mejor configuracién de pardametros se pudo observar que si dos configuraciones tenian valores muy
semejantes, los espectros predichos por el modelo para cada una de ellas no presentaban diferencias
sustanciales. No obstante, los cambios en el orden de magnitud del parametro de equiparticién de
energia magnética (eg) resultan tener un efecto significativo sobre las predicciones del modelo para
los valores del flujo y la energia minima (FE,,), produciendo discrepancias de uno o dos ofdenes de

magnitud entre las observaciones y las predicciones del modelo.

Como ya se explicd, una de las diferencias entre este modelo y los demés es que considera la po-

sibilidad de que los pardmetros tomen diferentes valores para las dos ondas de choque (delantera

€B.d

y reversa). De los resultados obtenidos (Tabla 4-3) se sigue que al calcular el valor de Rp = =

[Ec. (3-21)], se obtiene la relacién entre los campos magnéticos en los cuales se propagan la onda
de choque delantera y la onda de choque reversa, encontrando en este caso que B, = 108y, lo que
implica que la emisién de alta energia que produce la componente de corta duracion se desarrolla

en un medio (la bola de fuego) altamente magnetizado.

Por otro lado, los datos observacionales disponibles para el GRB970417A permiten inferir poco o
nada acerca de la presencia de una componente de alta energia de corta duracién en este evento,
sin embargo, el hecho de que este destello pudiera haber presentado emision a energias tan altas
como TeV es motivo suficiente para analizar la escasa informacion que se tiene de él, pues podria
ayudar a imponer fuertes restricciones sobre los modelos para describir la emision de alta energia,
y por consiguiente, a entender un poco mejor la fisica detras de la emisién de alta energia de los

GRBs.
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Lo que resulta importante mencionar acerca del GRB970417A es que para lograr la descripcién
de la emisién de alta energia (energias de TeV) fue necesario considerar que la onda de choque
delantera tuvo lugar en un medio menos denso en comparacién con el GRB940217, ademas de que
la cantidad de energia cinética de los electrones (e.) presentes en esta onda de choque es menor
(Tabla 4-2). Al intentar obtener la prediccién del modelo para una componente de corta duracién
proveniente de la emision de la onda de choque reversa, se encuentra que utilizando un parametro
de equiparticion de energia magnética con un valor igual al utilizado para la descripcion de la
emision de la onda de choque delantera, asi como un factor de Lorentz menor, comparado con el
factor de Lorentz requerido para la produccién de la emisién de alta energia de la componente
de corta duracién en el GRB940217, se predice una emisién en el rango de energias tipicamen-
te observado (~ 10MeV); sin embargo, debido a la falta de datos observacionales que ayuden
a restringir las predicciones del modelo para esta componente de corta duracién, no es posible
asegurar que la descripcién presentada es la més adecuada. Por otro lado, dado que con base en
los resultados obtenidos parece requerirse el mismo valor del parametro ep tanto para la onda
de choque delantera como para la reversa (Tabla 4-2), ésto parece indicar que no se requiere de
una alta magnetizacion de la bola de fuego para producir la emisién a TeV observada; por el
contrario, este resultado implica que los campos magnéticos son de la misma intensidad, y da-
do que no se considera que el medio interestelar este magnetizado, ésto implica que los campos
magnéticos presentes deben ser débiles. En lo que a escalas temporales concierne, dada la dura-
cion de la emision inicial, Ty, ~ 8s, de acuerdo con la relacién entre la duracién de la emision
inicial y la de la componente de alta energia de corta duracion, ésta deberia ser de ¢, ~ 1.33s.
Ademas, si la relacion entre la duracién de la emision inicial y la de la componente de alta energia
de larga duracion observada hasta ahora en los otros destellos ha de preservarse, ésto implicaria
que la duraciéon de la componente de alta energia de larga duracion debe ser de t; ~ 100s, sin

embargo, hace falta mas informacién observacional para confirmar que este resultado sea acertado.

En el resumen de las cantidades observables (Tabla 4-1) se puede apreciar el hecho de que la dura-
cion de las componentes de alta energia de larga duracion es considerablemente mayor que la du-
racién del destello mismo (7). De hecho, algo que también se observa en los eventos GRB980923
[61] y GRB090926A [62] es que parece existir una relacién entre la duracién de la emision inicial

(Tyo) v la duracién de la emisién de alta energia de larga duracién (t4), pues coincide que en todos
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los casos analizados se encuentra que t; ~ 107y, es decir, la duraciéon de la componente de alta
energia parece ser un orden de magnitud mayor. Dada la larga duracion de este tipo de componen-
te y el rango de energia en el cual se presenta, a fin de dar una explicacién, se tiene que recurrir
a la emision producida por el proceso SSC dentro de la onda de choque delantera, que como se
muestra en la Tabla 4-3, logra resproducir de manera satisfactoria las caracteristicas reportadas

de la emisién de alta energia de larga duracién en ambos destellos (GRB940217 y GRBI70417A).

Volviendo a la comparacién con los otros eventos estudiados anteriormente, se podria decir que al
igual que en el GRB980923 y el GRB090926A, también podria existir una “cola” de emisién en
keV de larga duracién presente en el GRB940217. Al observar la curva de luz de este destello para
el rango de energia comprendido entre 25 y 50 keV (Fig. 4-2) se encuentra lo que podria ser una
emision de baja intensidad en keV que se extiende por ~ 5000 s, a la par de la emision de alta
energia (MeV) de larga duracién, sin embargo, habria que analizar mas detalladamente los datos
disponibles para determinar si dicha cola existe o no, aunque la falta de datos observacionales
debida al hecho de que la fuente haya sido ocultada por la tierra durante un tiempo considera-
blemente largo (~ 4000 s) podria dificultar el estudio. En el caso del GRB970417A poco puede

decirse al respecto, pues como ya se dijo, los datos observacionales son muy escasos.

A pesar de que el par de eventos analizados en esta tesis (GRB940217 y GRB970417A) resultan
menos restrictivos que los eventos analizados con anterioridad (GRB980923 y GRB090926A), de-
bido a que se disponia de una menor cantidad de informacion observacional acerca de ellos, los
resultados obtenidos de las predicciones del modelo son consistentes con las caracteristicas obser-
vacionales de ambos destellos, y parecen respaldar la hipétesis de que la componente de emision
de alta energia de corta duracién presente en estos destellos proviene de la emisiéon producto del
proceso SSC desarrollado en la onda de choque reversa, mientras que la componente de larga
duracion proviene de la emision de alta energia resultante del proceso SSC que se desarrolla en la

onda de choque delantera.

En resumen, en este capitulo se ha demostrado que el modelo utilizado permite dar una descripcién
adecuada de las componentes de emision de alta energia observadas en los dos eventos analizados:

GRB940217 y GRB970417A. Para dicha descripcién, en ambos casos se ha recurrido a la emisién
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producida por el proceso de dispersién de Compton inversa de los fotones de sincrotrén (SSC) en
el escenario de las ondas de choque reversas, para el caso de la componente de corta duracion, y
en las ondas de choque delanteras para el caso de la componente de emision en GeV debido a que
la larga duracion de la emision de alta energia no puede ser descrita por la emisién producida en

la onda de choque reversa.
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Capitulo 5

Conclusiones

En el desarrollo de la tesis se han presentado las caracteristicas observacionales generales tanto
de la emision inicial de los destellos de rayos gama como de sus contrapartes, aunque se ha hecho
particular énfasis en los aspectos que interesan para el desarrollo del tema central de esta tesis, que
es el analisis y descripcién de la emisién de alta energia observada en algunos destellos de rayos
gama. Se han discutido las propiedades bésicas de dicha emisién y algunos aspectos historicos

relacionados.

Ademas de las caracteristicas observacionales, también se han presentado los resultados tedricos
mas relevantes acerca de los destellos de rayos gama, como lo es el modelo mas aceptado para
describir el fenémeno de los destellos de rayos gama, el modelo estandar, detallando en las carac-
teristicas de la llamada bola de fuego, escenario en el cual se desarrolla la produccién de las ondas
de choque en las que tiene lugar la aceleracién de las particulas (principalmente electrones) que

dan origen a la radiacién observada.

Posteriormente, dejando de lado generalidades para profundizar un poco més e ir dando un
preambulo acerca del tema central, se discutieron los conceptos basicos necesarios para el en-
tendimiento de los procesos fisicos involucrados en la aceleracion de particulas y la emision de los
rayos gama de alta energia (> MeV) observados durante los GRBs, lo que sienta las bases para
plantear el modelo que se utilizo para el analisis de los objetos de interés de esta tesis: GRB940217

y GRB970417A.
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Una vez expuestos dichos conceptos basicos, se describio el modelo que fue utilizado para analizar
el par de eventos mencionados. Este es un modelo lepténico que se desarrolla en el contexto de las
ondas de choque externas, el cual considera la emisién resultante del proceso SSC como el prin-
cipal mecanismo de radiacion responsable de la emisién de alta energia observada en los GRBs.
Una vez planteado el modelo, se identificaron las diferentes emisiones predichas por él, como son
la emision en éptico y rayos X duros como resultado de la emision de sincrotrén y la emision de
alta energfa (de corta y larga duracién) como resultado del proceso SSC, asi como la relacién que

podria existir entre ellas.

Habiendo descrito el modelo utilizado, se presentaron los casos de interés para el andlisis desa-
rrollado en esta tesis, un par de destellos de rayos gama (GRB940217 y GRB970417A) cuyas
caracteristicas observacionales principales los hicieron candidatos para probar el modelo presen-

tado.

Al llevar a cabo el analisis de estos eventos, se encontraron valores de los parametros del modelo
(ee(d,r), €B(dyr)> Tdr)» F(dm)) adecuados para describir los observables de los dos destellos estudia-
dos, como son las energias caracteristicas, flujos de energia, indices espectrales y duracién de las
componentes de emisién de alta energia, comprobando la efectividad del modelo y proveyendo de

una interpretacion (de acuerdo a éste) sobre el origen de la emisién de alta energfa en estos eventos.

Al estudiar el GRB940217 se encontré que, al igual que para los eventos GRB980923 y GRB090926A
(estudiados anteriormente), se requiere una eyeccién magnetizada para producir una componente
de emisién a energias de MeV con una duracion menor que la de la emision inicial del destello.
La evidencia de esta alta magnetizacion estd en el hecho de que €p, ~ 10€ep 4, de acuerdo con los

valores obtenidos en este andlisis.

Al estudiar el GRB970417A se encontré que para describir una emisién con energias ~ TeV, como
producto del proceso SSC, es necesario disminuir la densidad del medio interestelar, y ademas se
relajé el requerimiento de que el material de la capa eyectada tenga una alta magnetizacion, pues
se encuentra que €g, ~ €p 4, para la prediccion de una emision proveniente de la onda de choque

reversa con caracteristicas similares a las tipicamente observadas.
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Tanto en los dos eventos estudiados en esta tesis como en los eventos estudiados previamente se
observa que la duraciéon de la emision de alta energia de larga duraciéon es alrededor de 10 veces
mas larga que la de la emisién inicial, mientras que la duracion de la componente de alta energia

de corta duracion es de tan sélo una décima parte de la duracién de la emisién inicial.

En general, los resultados arrojados por este estudio nos indican que las condiciones necesarias
entre estos destellos de rayos gama, que presentan componentes de emision de alta energia de
corta y larga duracién, son la magnetizaciéon del material de la capa eyectada y una alta energia
isotrépica (~ 10%%erg) emitida por el progenitor. Hasta este punto, los resultados obtenidos a partir
de los eventos analizados parecen indicar que los destellos de rayos gama que presentan este tipo
de emisién de alta energia forman un grupo que comparte ciertas similitudes en sus caracteristicas
observables. Sin embargo, antes de poder llegar a tal conclusién, hace falta realizar mas estudios
sobre este tipo de eventos para (si es el caso) seguir recabando evidencia en favor de ello, y poder
restringir mejor las condiciones necesarias para la produccién de estas componentes de emisién de

alta energia.
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