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Capitulo 1

Introduccion

Las estrellas de neutrones nacen como consecuencia de la explosion de una estrella
masiva cuando termina su vida como estrella normal. Esta explosién resulta del colapso
del ntcleo degenerado de fierro producido en la tltima etapa de la vida de la estrella, y se
observa como una supernova. La masa original de la estrella que d4 lugar a una supernova
de colapso de nicleo (“core-collapse” en inglés) debe ser mayor a 8 My (Woosley et al.
2002), mientras estrellas menos masivas producen enanas blancas. Estrellas muy masivas
produciran un hoyo negro en vez de una estrella de neutrones, pero qué tan masiva ha
de ser, depende de muchos factores, como su metalicidad, rotacion, pérdida de masa si es

que esta en un sistema binario.

La idea de una estrella compuesta principalmente de neutrones fue desarrollada en los
anos 30’s por los astrénomos Landaul (1932), Baade & Zwicky| (1934). Siguiendo esta idea,
Tolman| (1934) y Oppenheimer & Volkoff (1934) realizaron los primeros calculos tedricos
de la estructura de estas estrellas, tomando como base los desarrollos de Chandrasekhar.
Chadrasekhar obtuvo su limite de masa para enanas blancas, ~ 1.4M, usando como
ecuacion de estado la de una gas perfecto, degenerado, ultra-relativista de electrones.
Tolman y Oppenheimer & Volkoff consideraron un gas perfecto, degenerado, no relativista

de neutrones y encontraron que las estrellas de neutrones deberian presentar una masa
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no mayor al 70 % de la masa del Sol y radios de tan solo una decena de kilémetros.

La estrella de neutrones es un objeto muy compacto. Observacionalmente se ha encon-
trado que tiene un rango de masa de 1 —2 M, (donde My = 2 x 10?3 g es la masa solar),
contenida en una esfera de radio aproximado de 10-12 km, y debido a esto su gravedad
superficial es enorme, ~ 2 —4 x 10! em s72 (Lattimer|[2012). Tienen un campo magnético
super intenso del orden de 10® G para los pulsares de milisegundos hasta de 10*® G para
los magnetares. Mientras que el campo magnético en las manchas solares es ~ 10* G y

para una estrella masiva es de unos pocos ciento de gauss (Sholler et al.|2006)).

Casi todos los pulsares jovenes parecen estar inmersos en un remanente de supernova.
Sin embargo, es dificil la deteccién de los pulsares dentro de las remanentes de supernova

que se encuentran a distancias muy grandes de nosotros.

Los Objetos Compactos Centrales (CCOs) son objetos muy peculiares ya que son
estrellas de neutrones muy jévenes que se encuentran en el centro de la remanente de una
supernova, y son detectados solamente en rayos X por su emision térmica superficial, no
tienen contraparte en radio, éptico, y tienen un campo magnético débil, inferior a 10** G
cuando ha podido ser estimado. Tal campo magnético es de 2 a 3 6rdenes de magnitud

mas débil que el de un pulsar joven tipico.

Ademas de la gran variedad en la intensidad del campo magnético dipolar descrito
arriba, existe la posibilidad de que la geometria del campo sea més complicada que la de
un simple dipolo. Puede haber una componente cuadrupolar y, posiblemente, un fuerte
campo toroidal inmerso en el interior de la estrella. La presencia de este campo magnético
afecta la emisién térmica de la superficie de la estrella: influye en el transporte de calor
del interior hacia la superficie y también afecta la estructura de la atmésfera donde esta
radiacién es producida. El modelado de la emisién térmica de una estrella de neutrones es

una herramienta potente para estudiar con detalle la estructura de su campo magnético.

En este trabajo se modelan el espectro y las curvas de luz del Objeto Compacto Central



PSR J0821-4300 que se encuentra en el remanente de supernova Puppis A. (Esta estrella
ha sido apodada como “Pup A”.) Este objeto es uno de los tres CCOs con medicién
del periodo de rotacion, P = 0.112 seg., y una estimacién de la intensidad de su campo
magnético, B ~ 3 x 10'° G. El espectro y las curvas de luz han sido modelados por
Gotthelf et al.| (2010)) suponiendo la presencia de dos regiones calientes diametralmente
opuestas en la superficie de la estrella. Una interpretacion natural de la presencia de dos
regiones caliente muy pequenas es la existencia de un fuerte campo toroidal, confinado al
interior de la estrella. Sin embargo estos autores usaron el cuerpo negro para describir la
emisién térmica, lo cual no es muy realista ya que las estrellas de neutrones no emiten
como un cuerpo negro perfecto. En este trabajo presentamos modelos similares pero con
emision térmica de una atmésfera de hidrogeno. A diferencia del cuerpo negro, el modelo
de atmosfera produce una emisiéon anisotrépica y tanto la temperatura como el tamano
de la regién de emision deducidos de la interpretacion de los datos son muy distintos. El
objetivo de esta tesis es el determinar si la deduccién de la presencia de un
campo toroidal en Pup A es robusta, es decir no depende del modelo espectral

emplado.

En el capitulo [2 se describe la estructura interna general de una estrella de neutrones.
En el capitulo[3|se explica un modelo magneto-dipolar en el vacio para describir un pulsar
asi como un modelo en 3-D magneto-hidrodinamico relativista de |Spitkovsky (2012),
ademas de una breve descripcién de la poblacion de pulsares que hasta la fecha se han
descubierto. En el capitulo |4 se muestran algunas hipotesis que existen sobre los posibles
origenes del campo magnético en una estrella de neutrones. En el capitulo |5 se explica
que es un Objeto Compacto Central (CCO’s) y las propiedades de cada uno de los 10
CCO’s que se encuentran catalogados. En el capitulo [6] se presentan la propiedades de
la envolvente no-magnetizada y magnetizada, ademas los efectos gravitacionales y de la
geometria del campo magnético, para modelar la emisién térmica de la estrella. El capitulo
da una breve descripcién de los modelos de atmésfera que usamos. En el capitulo [J se

da una breve descripcién del cédigo que se utilizé para modelar el CCO PSR J0821-4300
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en Puppis A. El capitulo [§] describe con detalle las propiedades de PSR J08221-4300
en Puppis A y el modelo que usaron |Gotthelf et al.| (2010) para modelar dicho pulsar.
Finalmente, en el capitulo se presentan nuestros modelos de las curvas de luz y del
espectro térmico de PSR J8021-4300 considerando una atmosfera de hidrégeno. En el

capitulo [11] ofrecemos conclusiones sobre este trabajo.

El trabajo que se realizé para esta tesis es:
- Incorporacion al cédigo NSurf de los modelos de atmésferas de hidrogeno,
descrito en el Cap. @ (Este programa permite definir la temperatura superfi-
cial de una estrella de neutrones asi como su campo magnético y simular una
observacion de ésta, también permite incorporar la matriz de respuesta del
detector y poder comparar los resultados con los datos observacionales.)
- Incorporacion al cédigo NSurf de la matriz de respuesta de XMM-Newton

- Modelos con 2 “hot spots” y emision de atméfera de hidrogeno, presentados

en el Cap.



Capitulo 2

Estrellas de Neutrones

2.1. Origen y Descubrimiento

Las primeras conjeturas acerca de la posible existencia de las estrellas de neutrones
fueron hechas por Landau (1932) y por Baade & Zwicky (1934) y el primer trabajo
de |Oppenheimer & Volkoff (1934) senalé que existe un objeto muy misterioso, exotico,
pequeno y muy denso en el Universo. Cuarenta anos después del descubrimiento real de las
estrellas de neutrones (Hewish & Bell|[1968), las primeras ideas generales de la estructura
de las estrellas han sido confirmadas: estas estrellas se muestran muy pequenas y muy

densas, y probablemente algunas contienen alguna forma exdtica de la materia.

2.2. Estructura Interna

Segun las teorias actuales, la estructura interna de una estrella de neutrones puede
subdividirse en atmoésfera y cuatro regiones principales, la envolvente, la corteza, el niicleo
externo y nucleo interno. En la Fig. |2.1]se ilustra una vista tedrica de la estructura interna

de una estrella de neutrones.
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La superficie de esta estrella probablemente esté formada por una atmdsfera extre-
madamente delgada, con un espesor de unos pocos centimetros, la cual se espera que
esté compuesta de hidrégeno u otros elementos ligeros (helio, carbono, oxigeno en algunos
casos probablemente una mezcla de elementos pesados o incluso una superficie magnética
condensada, Lai 2001)). En el caso de estrellas cuya emisién térmica superficial es obser-
vable en rayos X, la temperatura superficial va desde T, ~ 3 x 10° K en las més calientes,
con una atmésfera de unos 10 cm de espesor, hasta T, ~ 3 x 10° K en la mas frfas, y un
espesor de atmosfera de menos de un centimetro. La atmosfera de las estrellas de neutro-
nes es muy diferente a la atmédsfera de las estrellas usuales debido a que se encuentran
inmersas en campos magnéticos y gravitacionales muy grandes. Tanto para las estrellas
usuales como para las estrellas de neutrones las propiedades de la radiacion que emite la
atmosfera depende fuertemente de la composicion quimica. Es muy importante el analisis
de esta capa ya que en ella se emite el flujo térmico F(E), y con ellos se puede obtener el
espectro de radiacién térmico; este espectro de radiaciéon contiene informacién muy valiosa
sobre los pardametros de la capa superficial como es la temperatura superficial, la grave-
dad, composicion quimica, geometria del campo magnético superficial, la masa y el radio
de la estrella. El objeto de esta tesis es precisamente el ajustar modelos de atmédsferas con
datos observacionales de una estrella de neutrones, el pulsar del remanente de supernova
Puppis A, con el fin de intentar precisar la composicién quimica de la atmédsfera y la

geometria del campo magnético.

La capa justo debajo de la atmésfera es la envolvente la cual estd constituida por
elementos méas pesados que la atmédsfera. La materia que se encuentra en esta seccion
todavia no esta totalmente degenerada, esta capa es muy delgada (con apenas un espesor
de unas cuantas decenas de metros), opaca a la radiacién (con una profundidad éptica
> 1) y actiia como un aislante térmico entre la parte interna de la estrella y la superficie.
Cuando la densidad excede ~ 10% g cm™3, los electrones (ahora degenerados) se vuelven
3

relativistas. La envolvente abarca hasta una densidad aproximada de 4.3 x 10 g cm™

(Page [2008).
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Inmediatamente después de la envolvente se encuentra la corteza (a una profundidad
entre 200-500 m de la superficie). Esta capa estd compuesta de ntcleos y electrones re-
lativistas inmersos en un superfluido de neutrones. A medida que aumenta la densidad,
mayor cantidad de neutrones escapan del nticleo, por lo tanto existen menos electrones o
protones por neutrones presentes. A la densidad de ~ 4 x 10'2 g cm ™3 la presién de los

neutrones degenerados comienza a dominar sobre la presion de los electrones degenerados.

La transicion o la separacion de la corteza al nicleo de la estrella se estima que ocurre
cuando la densidad alcanza p.. ~ 1.6 x 10'* g cm =3, es decir, cerca del 60 % de la densidad
nuclear ppue ~ 2.7—2.8x10M g cm™3 (pp.. se refiere a la materia nuclear simétrica, es decir,
formada de 50 % neutrones, 50 % protones a presién cero y es deducida de la densidad
central de nucleo pesado, mientras que en una estrella de neutrones, la densidad p.. se
mantiene a una presion que no es cero y la materia estd conformada aprox. 95 % neutrones

y una pequena parte de 5% de protones) (Page [2008]).

Con el aumento de la densidad los nicleos ocupan una fraccién cada vez mas grande
del volumen, y para una densidad mayor a ~ 5x 1013 g cm=3 su forma se altera, se vuelven
cada vez més alargados (fase de espaguetis) y finalmente ocupan casi todo el volumen y
empujan el liquido de neutrones a reducirse a pequenas burbujas inmersas en un liquido

de protones formando la fase llamada “queso suizo”.

En en nicleo externo (“outer core”) los protones actian como superconductores tipo
IT, este tipo de superconductores excluyen parcialmente el campo magnético de su interior,
en ellos el campo magnético esta confinado a fluxoide (pequenos tubos) y los neutrones
forman un superfluido en rotacion, el cual forma espontdaneamente vortices, que consisten
en una parte central de la materia no superfluida rodeada por materia superfluida en
rotacion alrededor de dicha parte central, todos estos vortices se encuentran paralelos al
eje de rotacion de la estrella. (ver Fig. panel C). La regién central marcada con un “

77, en la Fig. 2.1], es la parte enigmética y es uno de los principales focos de interés en el

estudio de las estrellas de neutrones.
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Figura 2.1: Vista tedrica de la estructura interna de una estrella de neutrones. Figura

tomada de [Page & Reddy] (2006).

Sin embargo, gran parte de la informacion que podriamos obtener acerca de esta parte

central proviene de la observacion de la estrella, es decir la detecciéon y el modelado de su

emisién térmica. Antes de enfocarnos en esta emision térmica describiremos, en los dos

préximos capitulos, el campo magnético de las estrellas de neutrones.



Capitulo 3

Pulsares y Campo Magnético

3.1. Pulsares

Los pulsares son estrellas de neutrones altamente magnetizadas con una frecuencia
de rotaciéon muy grande, nacieron como resultado de la explosién de una supernova en
la etapa final de la vida de una estrella masiva. En 1967 Jocelyn Bell, estudiante de
doctorado perteneciente al grupo astronémico de Cambridge encabezado por Anthony
Hewish, detecté un objeto astronémico que emitia pulsos periédicos en ondas de radio en
un intervalo 1.33730113 segundos que fue el primer pulsar. Los periodos de rotacién de los
pulsares observados se encuentran entre P=1.39 mseg. (PSR J1748-2446ad) y P=11.78 seg.
(1E 1841-045). Como la velocidad de rotacién en la magnetosfera es enorme, las particulas
cargadas son aceleradas a lo largo del las lineas del campo magnético y emiten radiacion
electromagnética, por lo tanto los pulsares estdan constantemente perdiendo energia. Los
modelos de pulsares predicen una desaceleracion gradual, por lo tanto un aumento en el
periodo del pulso, convirtiendo su energia cinética de rotacion en radiacién. En muchos
casos esta radiacion es detectable en frecuencias de radio. Por lo tanto cada pulso es el haz
de radiacién que cruza la linea de vision del observador en cada rotacion. Sin embargo,
aunque todos los pulsares son estrellas de neutrones, no todas las estrellas de neutrones

son pulsares.



10 Pulsares y Campo Magnético

3.2. El modelo de frenado magneto-dipolar
3.2.1. Frenado por radiaciéon magneto-dipolar en el vacio

En esta seccién se explicard un modelo de pulsar muy sencillo considerando un dipolo
en el vacio. La emision del pulsar es derivada de la energia cinética rotacional de la estrella

(Pacini[1967) y asumimos que la estrella de neutrones rota uniformemente a una frecuencia

Q.

La razén de pérdida de energia por emisién de radiacién magneto-dipolar es (Shapiro

& Teukolsky| |1983))
BRSO

Einag = 6¢3

sin? . (3.1)

donde R es el radio de la estrella, B, la intensidad del campo magnético en el polo, «
el angulo entre el eje de rotacion y el momento magnético, y ¢ la velocidad de la luz.
Q) es la frecuencia de rotacién del pulsar y notemos que esta radiacién magneto-dipolar

estd emitida a la frecuencia €2. La energia cinetica de rotacién de la estrella esta dada por:
L
Erot - EIQ (32)

donde I es el momento de inercia, I = 3M R? con 3 ~ 1 dependiendo del perfil de densidad
en la estrella. Ahora, la ecuacién de frenado magneto-dipolar se obtiene igualando Fo; =
Ernag
B§R6
61c3

Esto muestra una dependencia en el angulo «, pero es debida al uso de la férmula Ec.

Q= O’ sin® . (3.3)

(3.1) que es ciertamente muy sencilla ya que se espera que la magnetdsfera de los pulsares
esté formada por plasma (es decir, materia ionizada) y las consideraciones de esta ecuacién
son el en vacio. De esta ultima ecuacion se puede obtener una estimaciéon de la intensidad

del campo magnético superficial:

| 3119 o) 1 » P (1000yr\"?
By~ \| g =32 %10 (PP)V* G ~ 1.5 x 10 oot \r G, (34
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donde P = 27 /Q) es el periodo de rotacién de la estrella, P su derivada temporal, un
radio de R=10 km y un momento de inercia I ~ 10** g cm? para una masa tipica de
una estrella de neutrones de M = 1.4 M, y 7. es la edad caracteristica del pulsar, que
esta definido en la Ec. . Note que el valor numérico preciso de la constante en esta
férmula depende de los valores usados para I y R y distintos autores pueden usar valores

distintos.

3.2.2. Analisis dimensional

A pesar de la simplicidad del modelo anterior, un anélisis dimensional nos muestra que
probablemente es cualitativamente aceptable. Consideremos sencillamente las pérdidas de
energia magnética en el cilindro de luz. El cilindro de luz es un cilindro imaginario con su
eje a lo largo del eje de rotaciéon del pulsar y sobre el cual la velocidad de co-rotacion con
el pulsar es igual a la de la luz. El radio del cilindro de luz esta entonces dado por

Ry = cP/2m = ¢/Q (3.5)
Considerando un campo magnético dipolar, cuya dependencia en la distancia r es oc 73

el campo magnético en el radio del cilindro de luz es aproximadamente

N R\’ B,R?
po= (L) - Bl 50

La densidad de energia magnética correspondiente es

B BIROS

Emc - - T s -
T 4P

(3.7)

En el cilindro de luz las lineas de campo magnético se enrollan y el campo dipolar se
transforma en un campo de radiacion y esta energia magnética se pierde. Suponiendo que
las lineas de campo se escapan a la velocidad de la luz, la razén de perdida de energia
electromagnética es

E ~ —AyEc (3.8)



12 Pulsares y Campo Magnético

donde A, ~ 47 R? el drea de la regién donde se pierde la energfa. Obtenemos asf
2 p6()4
_BR Q

c3

~

(3.9)

que es muy similar a la Eq. (3.1]). Este sencillo resultado nos indica que cualquier teoria
detallada de las pérdidas de energia de un pulsar debe dar un resultado andlogo al del

modelo de la radiacién magneto-dipolar.

3.2.3. El modelo de Arons & Spitkovsky

Anteriormente se consider6 un modelo magneto-dipolar en el vacio, pero se espera que
los pulsares tengan plasma en la magnetosfera y al considerar las soluciones de los modelos
en el vacio no se sabia qué tan precisos pudieran ser estos resultados comparados con los
datos obtenidos de las observaciones. Spitkovsky (2012) desarrollé un modelo numérico
3-dimensional de magneto-hidrodindmica (MHD) relativista de magnetésfera de pulsar y
ajusto sus resutados numéricos con la férmula
BIQ)R6Q4

3

E=—k (1 + kysin® @) (3.10)

donde k1 =1£0.05y ks =140.1.

En la Fig. se muestra una grafica de la pérdida de energia en funcién del dngulo
de inclinaciéon magnética para un modelo de MHD. Este resultado es compatible con la
Ec. (3.9) que es lo que debe ser como argumentado en la seccién anterior. Es importante

notar que la dependencia en el angulo a es mucho mas débil que en el caso de la Ec. (3.1]).

3.2.4. Ecuacién general de frenado

Para cualquier modelo de desaceleracién, i.e., un modelo para F, y con la relacién

E.o« = E podemos escribir la ecuacion general de frenado:

Q=—-KQ" (3.11)
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Figura 3.1: pérdida de energia del pulsar vs dngulo de inclinacién «, los cuadros represen-
tan los resultados de la simulacién numérica MHD y la linea el ajuste de la Ec. (3.10)).

donde n se llama ”indice de frenado”. Por ejemplo en el modelo de la Ec. (3.9)) tenemos

K = B2R%/(Ic*). Definimos una escala de tiempo de frenado

) o1z

donde el indice 0 se refiere a valores presentes. La solucién a la ecuacién Ec. (3.11)) es

D\ /D)
Q) = O (1+(g—> ;) | (3.13)

Para el modelo del dipolo magnético, n es igual a 3 y la edad caracteristica del pulsar esta

T, = (%)0 . (3.14)

Si la K es constante, podemos obtener n por
Q0
o

El indice de frenado en principio, se puede medir directamente de la frecuencia del pulsar

definida por

n

(3.15)

y sus dos primeras derivadas. Sin embargo, K depende de « y sobre todo de B,. Si el
campo magnético evoluciona, K ya no es constante y debemos usar
LY 2 K (3.16)
Nops = — =N — 2Te— . .
b o K
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Los valores observados para n.s son todos inferiores a 3 (Espinoza et al.2011)). De la
ecuacion 1} estos valores indican que K > 0, o sea el campo magnético podria estar
creciendo si realmente n = 3. El argumento de la Sec. mostré que n = 3 resulta de

considerar que el campo magnético es dipolar.

3.2.5. El diagrama P - P.

Una manera sintética de visualizar la poblacién de pulsares es la grafica del periodo
vs. la derivada del periodo de la poblacion de pulsares. En la Fig. presentamos este
diagrama de |[Espinoza et al.| (2011]). En esta figura se indican lineas de valor fijo del campo
magnético, de la Ec. (3.4), asi como lineas de edad caracteristica fija, de la Ec. . En
el caso de que K no cambie con el tiempo, un pulsar evoluciona en este diagrama P — P
hacia la derecha paralelamente a las lineas de campo constante, lo cual corresponderia
a una ngyps = 3. Sin embargo, todos los valores medidos de n,,s son inferiores a 3 y la
evolucion resultante de Py P inferida de neps €s indicada en esta figura por una flecha.
Estas mediciones de ns son una muy fuerte indicacién de que la componente dipolar del

campo magnético esta creciendo con el tiempo.

3.3. La poblacién de pulsares

A finales del ano 2008 (Becker|2009) habia cerca de 1800 pulsares conocidos a través
de detecciones de radio, pero sélo alrededor de 70 habian sido detectados en rayos gamma.
En la figura Fig. obtenida de Becker| (2009) y completada con la versién de Gotthelf
et al.| (2013), mostramos otra versién del diagrama P - P con los pulsares detectados en

rayos X marcados en color.

Los simbolos en esta figura representan:

= Los puntos negros son los pulsares dectectados en radio.
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Figura 3.2: Diagrama P — P. Los pulsares marcados por un cuadro tienen un remanente
de supernova o una nebulosa sincrotrén asociada. Las flechas indican la evolucion a corto
plazo de P y P inferida de la medicién de P: son los pulsares con ngs medido. (Los
simbolos“SGR”, “AXP”, y “Radio” se discutan en la siguiente subseccion.)
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Pulsares y Campo Magnético

Los puntos azules son los magnetares, caracterizados por tener un campo magnético
enorme (B > 10'). Su principal fuente de energia es el decaimiento del campo
magnético en vez de la energia cinética de rotacion. Son estrellas muy jévenes con
una edad caracteristica 7 ~ 10® — 10° anos. (Haensel et al.2007) Existen dos clases
de magnetares: los “Soft-Gamma Repeaters” (SGRs) que fueron descubiertos como
estallidos de rayos gamma y los pulsares de rayos X anémalos (“Anomalous X-ray
Pulsars”6 AXP) que no presentan explosiones, y emiten en rayos X. Son los objetos

que presentan los més grandes valores de Py P.

Los puntos verdes claro son estrellas de neutrones aisladas ( “Isolated Neutron Stars”
6 INS). Se encuentran a una distancia cercana a nosotros, unos pocos cientos de
parsecs, v tienen un campo magnético grande B ~ 10 G. Son de edad mediana
(cientos de miles de anos) ya que todavia se observa su espectro térmico. Su periodo
de rotacion es grande, no se han detectado en radio ni en rayos gamma. En alguna de
ellas, detectadas en el éptico, se ha podido medir su movimiento propio: extrapolado
al pasado este indica que nacieron en asociaciones OB en nubes del cinturén de
Gould. Se les ha dado el apodo de “Los Magnificos Siete” (solo 6 estén en la figura

ya que en uno de ellos todavia no se ha medido P).

Los circulos rojos indican pulsares tipo Cangrejo, estos en general se encuentran
inmersos en una remanente de supernova y una nebulosa sincrotrén. En estos pul-
sares la emisién en rayos X estd dominada por la emisiéon no-térmica debido a la

magnetosfera.

Los asteriscos verdes indican pulsares tipo Vela. Son pulsares muy parecidos al
pulsar tipo Cangrejo pero mas viejos con una edad ~ 10* — 105 anos (Becker|2009)
y todavia tienen una nebulosa sincrotrén. Su magnetosfera es menos energética, por
lo tanto se observa en rayos X la emision térmica de la superficie y posiblemente la

de los casquetes polares.

= Los diamantes verdes son pulsares todavia mas viejos con una edad caracteristica
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entre 7. ~ 10* — 10%afios (Becker|[2009)), detectados en rayos X y mostrando emisién

térmica de la superficie pero que ya no tienen nebulosa sincrotrén.

= Los cuadrados rojos son pulsares muy viejos de millones de anos. Tienen una emision
muy débil de la magnetésfera y de los casquetes polares apenas detectable en rayos

X. Su emisién térmica superficial ya no es detectable en rayos X.

» Los tridngulos rojos son pulsares de milisegundos detectados en rayos X. Estos se
distinguen de la mayoria de los pulsares “ordinarios” por su periodo de rotacién
muy corto < 20ms, y P ~ 107'% — 107! ss~! (Zavlin/ [2007). Tienen un campo
magnético B ~ 108 — 10! G. Estos pulsares son extremadamente viejos con una
edad caracteristica 7, ~ 10° — 10'% anos (Potekhin| 2010). Su emisién en rayos X
es térmica proveniente de los casquetes polares. Muchos de ellos se encuentran en
sistemas binarios y en los cimulos globulares. La interpretacion aceptada de sus
propiedades es que pertenecieron a un sistema binario con acrecion, la cual hizo

crecer su frecuencia de rotacion y indujo una fuerte reduccion del campo magnético.

En la Fig. se muestran las componentes espectrales observables de las tres posibles
fuentes de emisién de los pulsares (Becker|[2009). Los pulsares tipo Cangrejo son pulsares
jovenes en los cuales domina la emisiéon no-térmica debida a la magnetdsfera, al ser un
pulsar joven tendria una temperatura superficial muy alta y emision térmica pero esta
es opacada por la emisién mucho mas grande de la magnetésfera teniendo asi emisién
no-térmica: panel izquierdo de la figura. Sin embargo a medida que pasa el tiempo y
la perdida de energifa E disminuye, la magnetésfera es cada vez menos energética vy la
emision no-térmica cada vez menos fuerte. Antes de que la estrella se enfrie su emisién
térmica superficial es detectable en rayos X: panel central de la figura. En pulsares muy
viejos, la emisién térmica superficial es muy débil, no es detectable, y la emision en rayos

X es otra vez no-térmica: panel derecho de la figura.

Existen otros tipos de estrellas de neutrones ademas de los clasificados anteriormente.
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Figura 3.3: Diagrama P — P: muestra la distribucién de la poblacién de pulsares, similar
a la de la Fig. [3.2, pero con los objetos detectados en rayos X marcados en color. Para
mayor informacién ver el texto. Figura tomada de [Becker| (2009).
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Figura 3.4: La figura muestra las 3 componentes espectrales observadas en los pulsares
como funcion del spin-down de la edad. Figura tomada de (2009).

Una clase de ellas son los llamados Objetos Compactos Centrales (“Central Compact

Object” 6 CCO, un término introducido por primera vez por Pavlov et al.2002)), se

encuentran en el centro de una remanente de supernova (SNR) y solamente se observan

en rayos X presentando un espectro térmico. Actualmente 8 — 12 objetos son conocidos

o propuestos como candidatos a CCOs (Gotthelf et al.|2013)) y solo en tres casos se ha

podido, después de muchos anos, medir Py P. Estos tres “pulsares” estén representados
como punto de color magenta en la Fig. [3.3] Describimos los CCOs con mas detalle en la
Sec. [5| v el estudio de uno de ellos, PSR J0821-4300 en el remanente de supernova Puppis

A, que ademsds es el objeto de esta tesis.
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Capitulo 4

Origen y Posibles Geometrias del
Campo Magnético

4.1. Origen del campo magnético en estrellas de neu-
trones

El origen del campo magnético en las estrellas de neutrones es un problema que ain
no ha sido resuelto. No se sabe si el campo magnético de estos objetos estelares tiene un

origen comun, pero existen diferentes hipdtesis para tratar de explicarlo.

Existen dos posibles causas que se han considerado para explicar el origen del campo

magnético en pulsares (Spruit/|2009):

= Hipodtesis de un campo {6sil, también llamado ” conservacion de flujo”.

= Campo generado por un proceso dindmico en algiin momento de la evolucién de la

estrella progenitora.

En las siguientes secciones se dard una breve explicacion sobre cada hipétesis.

21
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4.1.1. Campo Fésil

Esta es la hipdtesis mas sencilla, los campos magnéticos mas fuertes conocidos en
estrellas de la secuencia principal se encuentran alrededor de 10* G. Una estrella pro-
genitora de radio 4 x 10'* em, con masa de 10M,), podria contener un flujo magnético
~ 5% 10%” G cm?. Una estrella de neutrones con un flujo similar tendrfa un campo super-
ficial de ~ 5 x 10'5 G, suficiente para ser un magnetar, pero esto no es una estimacién
realista ya que la estrella de neutrones contiene solamente el 15 % de la masa de la estrella
progenitora, y la masa interna de 1.4M, de la progenitora ocupa solamente el 2% de la
seccion transversal de la estrella. Un inconveniente de esta hipotesis es que solo una muy
pequena fraccién de las estrellas progenitoras tienen un campo magnético mayor que 10%
G, mientras que los magnetares nacen frecuentemente. Por lo que esta hipdtesis no explica
la poblacion de magnetares, pero podria ser adecuada para pulsares normales con campos

del orden de 10'? G.

4.1.2. Proceso Dinamico

Esta hipotesis se basa en que el campo magnético de la estrella de neutrones puede
haber sido creado en el nicleo de la estrella progenitora en algin momento en la etapa
de su evolucién post-secuencia principal y posteriormente amplificado en el colapso del

nucleo. Algunos procesos posibles para que se lleve a cabo esto son los siguientes:

» Campos magnéticos de gran escala generados por procesos dinamos (esta teoria des-
cribe el proceso a través del cual la conveccion puede generar y mantener un campo
magnético en la estrella.) son tradicionalmente asociados con zonas convectivas. Los
campos de este proceso son frecuentemente estimados considerando equiparticion
de la densidad de energia magnética con la densidad de energia magnética de con-

veccion.
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= Campos generados en zonas estables. La generaciéon de campo puede tener lugar
en forma estable en zonas estratificadas de la estrella, sin embargo limita en gran
medida la escala de longitud radial en el que este proceso opera, por esta razoén es
muy poco probable que produzca un campo a gran escala (a diferencia del caso de
la conveccién), y un momento dipolar neto importante para la estrella de neutrones.
Sin embargo este proceso es de gran importancia para la evolucién critica de la

distribucion de momento angular en el progenitor.

= Conveccion y rotacién diferencial en la proto-éstrella de neutrones. Esta situacion
dura unos 30 segundos en el momento de la formacién de la estrella de neutrones, en
la fase durante la cual los neutrinos estan todavia atrapados en la materia debido a
la altas temperaturas (~ (1 —5) x 10! K). Esta fase ha sido propuesta inicialmente
por Thompson & Duncan|(1993)) para la presencia de un mecanismo de dinamo muy

eficiente y podria producir campos del orden de, o hasta superior a, 10> G.

4.2. Efecto de la acreciéon hipercritica: sumergencia
del campo magnético.

Las propiedades observables de una estrella de neutrones producida en el colapso del
ntcleo de supernova pueden estar afectadas por la acrecién que ocurre horas después de la
explosion. Este fenémeno se dd en el régimen denominado hipercritico (Chevalier||1989)).
En este régimen, la tasa de acrecién es tan alta que la energia liberada por ella es emitida
por neutrinos en vez de ser emitida por fotones. A continuaciéon describimos brevemente

este proceso.

Cuando una estrella masiva explota como una supernova siguiendo el escenario del
colapso del ntcleo, una gran fracciéon de la masa se expande libremente e interacciona con
el medio interestelar, sin embargo la remanente compacta central también interacciona

con la envolvente interna a través de su campo gravitacional, ver Fig. En el panel
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A se muestra el colapso del ntucleo de la estrella masiva. Al colapsar se produce una
proto-estrella de neutrones y se crea una onda de choque que es expulsada hacia la parte

externa a una velocidad ~ 10* km s—!

, como se muestra en el panel B. Cuando esta
onda de choque llega a una discontinuidad en el perfil de densidad una parte de la onda
sigue expandiéndose hacia el exterior y parte es reflejada hacia la direccién de la proto-
estrella de neutrones, como se ve en el panel C. Que tan fuerte es esta onda reversa
depende de que tan fuerte es la discontinuidad en densidad. Si es suficientemente intensa,
la onda de choque reversa desacelera la materia y causa un retroceso hacia el objeto
compacto depositando grandes cantidades de materia sobre la superficie de la estrella
de neutrones unas horas después del inicio de explosion, aplastando el campo magnético
que envolvia a la estrella (Panel D). En el caso de la supernova SN 1987A, |Chevalier
(1989) estimé que la tasa inicial de acrecién fue del ordén de 350 M /ano, y duré unas

pocas horas. Estimaciones posteriores infieren tasa menores, pero el problema no ha sido

estudiado de manera sistemadatica a la fecha.

Bernal et al (2010)) y Bernal et al.| (2013)) realizaron simulaciones numéricas magnetohi-
drodinamicas de la acrecién hipercritica poco después de la explosién de la supernova para
entender los efectos del campo magnético en el nacimiento de una estrella de neutrones.
La Fig. muestra una evolucién del campo magnético superficial cuando esta siendo
“aplastado” por la materia acretada. En el panel superior izquierdo se observa el campo
magnético en un tiempo t = 0, es decir, poco antes de que la materia caiga sobre él.
El panel superior derecho se muestra el tiempo de ¢t = 1 ms después de que el choque
reverso reboto sobre la superficie de la estrella. Un tiempo después al seguirse acretando
mas material, se va formando una turbulencia entre el campo y el fluido, haciendo que se
deforman mas como se muestra en el panel inferior izquierdo al tiempo ¢ = 20 ms. Final-
mente, el panel inferior derecho muestra el campo totalmente aplastado, lo cual ocurre en

unos t = 60 ms.

Este escenario de sumersién del campo magnético por la acrecion hipercritica ha sido
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Figura 4.1: Evolucion esquemética del colapso y explosion en supernova de una estrella
masiva. Figura tomada de Bernal et all (2010).
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Figura 4.2: Muestra la evolucion de los primeros 60ms de la simulacién en el escenario
de caida libre. Los ejes xy representan la densidad, mientas que el eje yz representa la
presién. Figura tomada de Bernal et al.| (2013)).
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inicialmente propuesto por Muslimov & Page| (1995) para explicar la ausencia de evidencia,
de la presencia de un pulsar en el remanente de la supernova 1987A. Una prediccion de este
escenario es que, conforme pasa el tiempo, el campo magnético inicial sumergido vuelve
paulatinamente a salir de la estrella por difusion, resultando en el encendido tardio de un
pulsar (“Delayed switch-on of Pulsars”). Esta prediccién permite explicar los indices de
frenado muy pequenos medidos en varios pulsares, como concluyen [Espinoza et al.| (2011)

e ilustrado anteriormente en la Fig.

4.3. Geometria del campo magnético.

El campo magnético de una estrella de neutrones es mas complejo que un sencillo
campo dipolar. Los modelos de emisién en radio o en altas energias solamente consideran
la componente dipolar (emisién no-térmica) ya que las fuentes estan en la magnetdsfera.
Por el contrario, la emision térmica que se origina en la superficie de la estrella es sensible
a la presencia de otras componentes, como la cuadrupolar y, posiblemente, la presencia

de un campo toroidal confinado dentro de la estrella.

En la Fig. se muestra un modelo geométrico de una estrella de neutrones, donde

se observa que la estructura fundamental esta restringida al cilindro de luz.

Para poder trabajar con campo magnético consideramos un campo con simetria axial.
Usando coordenadas esféricas, (1,6, ¢), B tiene tres componentes, B,, By, y Bys: B =
B,e, + Bgey + Bye,, donde los e; son los vectores unitarios. Por la simetria axial estas
componentes no dependen de ¢. Es conveniente descomponer el campo magnético B en

dos componentes, poloidal y toroidal,
B = B" + B (4.1)

donde BP = B,e, + Byey y B" = Bye,. (En ausencia de simetria axial esta descomposi-

cién todavia es posible pero méas complicada.) Las lineas del campo B son simplemente
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Figura 4.3: Modelo de la magnetésfera de una estrella de neutrones joven. En la el panel A:
Se muestra las componentes del cilindro de luz. En el panel B: Se muestra la deformacion
del campo magnético cerca de la estrella de neutrones asi como la base de los dos conos
de lineas abiertas. Panel C: Se muestra un polo magnético, un casquete polar.
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Figura 4.4: Se muestran las tres componentes del campo magnético, dos componentes
poloidales y una toroidal. Figura tomada de [Page et al| (2006a).

circulos centrados en el eje de simetria y las corrientes que lo producen son poloidales.
Bajo la condicién de simetria axial B es simplemente un campo dipolar y las corrientes

P9l son toroidales. La Fig. muestra dos componentes dipolares poloida-

que generan B
les: fuera de la estrella ambas tienen la misma estructura (la de un dipolo en el vacio),
pero dentro de la estrella difieren en que una estd restringuida a la corteza mientras la
otra penetra el nicleo. También la Fig. muestra un campo toroidal, localizado en
la corteza. Esta geometria se aplicard en el capitulo [f] para modelar la distribucién de

temperatura dentro de la corteza y en la superficie de una estrella.
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Capitulo 5

Los Objetos Compactos Centrales

(CCO)

5.1. Caracteristicas Generales

Las estrellas de neutrones generalmente han sido detectadas como radio-pulsares. Du-
rante mucho tiempo se habia creido que las estrellas de neutrones jévenes aisladas (INS)
tenian propiedades de emisién similares a los pulsares observados y bien estudiados del
tipo Cangrejo y Vela, es decir, emitiendo fuertes pulsos de radiacién causados por procesos
de emision no térmica debido a la magnetdsfera. Varias observaciones recientes de fuentes
compactas de rayos X en remanentes de supernova (SNR) sugieren que existen otras ma-
nifestaciones de las estrellas de neutrones jévenes, por ejemplo los pulsares anémalos de
rayos X (“Anomalous X-Ray Pusars” o AXPs) y los repetidores de rayos gamma suaves
(“Soft Gamma Repeaters” o SGRs) (Becker|2009) ambos siendo ahora reconocidos como
magnetares. Estas observaciones recientes ademas, han mostrado una nueva poblacién de
fuentes puntuales cercanas al centro de varias remanentes de supernovas jovenes, que no
pueden ser identificadas como radio pulsares activos o magnetares. Estas tiltimas se les ha

identificado como Objetos Compactos Centrales (“Central Compact Objects” o CCOs).

Los CCOs se caracterizan principalmente por su posicion cercana al centro de una

31



32 Los Objetos Compactos Centrales (CCO)

remanente de supernova jéven < 10%anos (Becker|2009), por tener una predominante y
constante emisién térmica superficial en rayos X con luminosidad L, ~ 103 — 10** erg
s~1, (Pavlov |2003)) y un espectro térmico de temperatura de cuerpo negro (BB) de 0.2-
0.4 keV, por la falta de contraparte en radio, rayos-y y éptico, y por la ausencia de una
nebulosa de viento pulsar. A diferencia de la ausencia de observacién directa de pulsos que
depende de que el haz apunte o no hacia nosotros, la emisién de la nebulosa del viento de

pulsar es isotrépica y la ausencia de su deteccion indica que el campo magnético es débil.

5.2. Propiedades Individuales de CCO

En la tabla se muestran los datos bésicos de los CCO (Gotthelf et al. 2013)) que
han sido mejor estudiados, asi como algunos candidatos a CCO que atun no estan bien
establecidos. A pesar de la ausencia de deteccion de emision pulsada, en tres pulsares
se ha detectado una pequena modulacion periddica de la emisién térmica que nos da el
periodo de rotacion, P, de la estrella. En estos tres casos también se ha podido determinar
P, e inferir un valor del campo magnético considerando Ec. : El periodo P de PSR
J0821-4300 es P = 112 ms y la derivada del periodo P = (9.28 4 0.36) x 1078 sobre 2.3
anos, mediciones hechas por |Gotthelf et al.| (2013)). Para el CCO 1E 1207.4-5209, |Zavlin
et al.| (2000) encontraron un periodo de P = 424ms y la derivada del periodo dentro de
un rango de P = (4.5 —45) x 107 13ss™!. Para CXOU J185238.6 el periodo es P = 105 ms
(Halpern et al./|2007), la derivada del periodo es P < 2.0 x 1016

El origen de esta modulacién de la emision térmica y el campo magnético superficial,

se describe en el préximo capitulo.

RX J0821-4300 se encuentra en el centro de la SNR Puppis A, sus primeras imagenes
fueron dadas por el observatorio Einstein y posteriormente identificada por ROSAT. Este
SNR tiene una edad aproximada de ~ 3700 anos. Su espectro y luminosidad han sido

estimadas por XMM-Newton y se ha encontrado que no ha habido variabilidad en su
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apariencia en meses. El periodo P = 112 ms y la derivada del periodo P = (9.28 +0.36) x
10718 sobre 2.3 afios, mediciones hechas por (Gotthelf et al.| (2013), también infieren un

campo magnético de B ~ 2.9 x 101° G.

CXOU J085201.4-461753 es la fuente central en Vela Jr. Fue observada por BeppoSAX
y finalmente localizada con Chandra (De Luca 2008]). La falta de su contraparte en éptico
es natural en INS. Esta localizada a ~ 4arcmin al norte del centro geométrico de la SNR,

1

su luminosidad es de ~ 2.5 x 1032 erg s~!, suponiendo una distancia de 1 kpc.

1E 1207.4-5209 fue descubierto con el Observatorio Einstein (Helfand & Becker|[1984)
cerca del centro de SNR PKS 1209-51/52, localizada a una distancia ~ 2 kpc. Es el primer
CCO detectado como pulsar ya que anteriormente se le habia sugerido como candidato
a estrella de neutrones aislada. En investigaciones recientes |Gotthelf & Halpern| (2007)
proporcionaron datos en las que se establece que 1E 1207.4-5209 es un rotor muy estable,
con un campo magnético dipolar muy pequeno. |Zavlin et al.| (2000) encontraron que el
periodo P =~ 424 ms, pero se tuvo que esperar hasta |Gotthelf et al| (2013) para una
medicién de P, (2.2 4 0.02) x 10717, de la cual se deduce que B ~ 9.8 x 10" G.

CXOU J160103.1-513353 es la fuente central de la remanente de supernova SNR
G330.241.0. Su espectro de rayos X se describe muy bien con un modelo de cuerpo
negro a temperatura 7' = 5.7M K. Se encuentra a una distancia ~ 5 — 10 kpc (Park et al.

2571t al que

2009). Muestra un flujo constante en rayos X fi_iopev ~ 1.2 x 10713 erg cm™
no se le ha encontrado evidencia de variabilidad en dos anos. La edad de la remanente de

supernova es 2 3000 afios.

1TWGA J1713.4-3949 fue observado por ROSAT y ASCA, se encuentra en el centro
de la SNR G347.3-0.5, la cual es un una clase peculiar de SNR no-térmica (muy débil en
radio pero dominante en rayos X suaves). Las observaciones con XMM-Newton y Chandra
confirman que es muy similar a los objetos CCO, basandose en su espectro térmico y la

ausencia de su contraparte éptica. Su luminosidad, acceptando una distancia de ~ 1.3
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kpc, es totalmente consistente con los demas miembros de los CCO’s.

XMMU J172054.5-372652 esta asociada a la remanente de supernova G350.1-0.3, la

cual tiene una edad ~ 900 anos y una distancia ~ 4.5 kpc (Gaensler et al.|2008).

CXOU J185238.6 fue descubierto con el observatorio Chandra en el centro de la SNR
Kes 79,(Seward et al.|2003) que tiene una edad aproximada entre 5.5 — 7.5 miles de afos
y esta localizada a ~ Tkpc. Las observaciones con XMM-Newton permitieron a [Halpern
et al.| (2007) descubrir las pulsaciones con P = 105 ms, y finalmente a Halpern & Gotthelf
(2010a)) 1a medicién de la derivada del periodo, P = (8.68 + 0.09) x 10~'8, resultando en
un campo magnético superficial de B ~ 3.1 x 1010 G y una edad caracteristica 7. de 192

millones de anos (!).

CXOU J232327.94584842 es la fuente central de rayos X en la SNR Cas A. Fue
descubierta en la imagen de primera luz de Chandra, y reconocida posteriormente en
imagenes anteriores de ROSAT y Einstein. Tiene una edad ~ 330 anos. Se encuentra ~ 7
arcsec hacia afuera del centro de SNR lo que implica una velocidad proyectada del orden
de 350 km s~!. Est4 caracterizado, como los demas CCO por su luminosidad estable de

~ 2.6 x 10%3erg s7!. Se encuentra a una distancia ~ 3.4 kpc.
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Capitulo 6

Emision Térmica (superficial) y
Efectos del Campo Magnético

En la mayoria de las estrellas de neutrones la emision observada en rayos X se debe
a una mezcla de diferentes procesos térmicos y no-térmicos, como fue ilustrado en la
Fig. 3.4 En los datos observacionales, estos diferentes escenarios de emisién no pueden

ser distinguidos completamente.

6.1. Emision Térmica

En el articulo de |Page (1995) se considera un modelo de estrella de neutrones en el
cual la distribucion de temperatura no es uniforme debido al campo magnético. El calor
interno estd siendo transportado hacia la superficie por los electrones, los cuales se mueven
facilmente a lo largo del campo magnético, pero no en la direcciéon perpendicular. Con-
secuentemente, modelando una estrella con campo magnético, la temperatura superficial
sera alta en regiones donde el campo magnético es radial, es decir, en donde el transporte
sea paralelo, pero es mucho mas baja en regiones en donde el campo magnético es tan-
gencial a la superficie (transporte perpendicular). En el caso de una estrella sin campo

magnético, la temperatura superficial sera uniforme.

37
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Discutimos en lo que sigue, primero la estructura de una envolvente no magnetizada,
la cual nos proporciona la relacién entre la temperatura interna de la estrella de neutrones
y su temperatura superficial. Luego describimos los efectos de un campo magnético fuerte
sobre la conductividad térmica de los electrones y el resultado en la no-uniformidad de
la temperatura superficial. Luego agregaremos un campo toroidal y veremos aparecer,
cuando este campo es muy fuerte, mas efectos sobre la temperatura superficial. En la
tltima seccién, Sec. [6.6] resumimos los efectos gravitacionales de relatividad general para
poder obtener una descripcién completa de la emision térmica de una estrella de neutrones

tal como se puede observar en rayos X suaves (0.1 - 3 keV).

6.2. Envolvente no Magnetizada

En las capas interiores de la estrella de neutrones, el transporte de calor estd domi-
nado por los electrones, los cuales son altamente degenerados y tienen una conductividad
térmica muy alta. Poco tiempo después del nacimiento de la estrella la tempertura en su
interior se hace uniforme (“isotérmico”). Al contrario, en el caso de la superficie, ésta no
se encuentra en estado condensado y en las capas mas bajas que ella los fotones dominan
el transporte de calor. Sin embargo, en las capas de mas alta densidad de la envolvente,

el transporte de calor por medio de los fotones es ineficiente y los electrones dominan.

Gudmundsson et al.| (1982) presentaron un estudio detallado de las envolventes de la

estrella de neutrones y encontraron una relacion sencilla entre T, la temperatura efectiva,

y Ty, la temperatura en la base de la envolvente, a una densidad p, = 10'° g cm ™3, como

0.55
T, 0.87 x 1054 ( 2 (6.1)
¢ SMA\ 108K

2

Y

donde g,14 es la aceleracién de la gravedad en la superficie en unidades de 10'* cm s~
la cual controla el espesor de la envolvente. Este resultado ha sido suponiendo que la

materia de la envolvente estd hecha de *°Fe y el niicleo estilo hierro, es decir, materia
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catalizada!. Sin embargo la composicién quimica de las capas superiores de la estrella
de neutrones es mas complicada, esto depende de la forma en que “nacié” la estrella, es
decir, durante o justo antes de la explosion de la supernova elementos ligeros pudieron
haberse depositado en la superficie. Estos pueden alterar significativamente el transporte
de calor en la conductividad térmica de los electrones en las capas liquidas. Los elementos
ligeros como el H, He, C, O dan lugar a un transporte de calor mas eficiente, por tener
menos carga eléctrica, y pueden inducir temperaturas superficiales T, mas altas para
una temperatura T;, dada. La relacién entre T, y T, se muestra en la Fig. [6.1] se puede
observar que una cantidad pequefia de elementos ligeros, como 10~7 My, es suficiente para
incrementar 7T, de manera significativa y la luminosidad debido a los fotones es de un
orden de magnitud méas alta que en el caso donde la composiciéon quimica es solamente

de hierro, ya que la luminosidad esta dada por
L, =4nR? - os5T"} (6.2)

donde ogp es la constante de Stefan-Boltzmann y R es el radio de la estrella.

6.3. Transporte de Calor en Presencia de un Campo
Magnético Fuerte

En ausencia del campo magnético, la conductividad térmica k relaciona el flujo de
calor F' con el gradiente de temperatura VT por la expresion: F' = —x - V1. En términos

generales la conductividad térmica de los electrones se puede escribir como

k3T
Ko = T 0BT e (6.3)

*
3m

donde 7 es el tiempo de colision y n. es la densidad electrénica, m} la masa relativista

del electrén. En presencia de un campo magnético el flujo de calor puede ser anisotrépico

ISe le llama “materia catalizada” a la materia producida durante el nacimiento de la estrella de
neutrones cuando era muy caliente: es materia que, a cada densidad, minimiza la energia.
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Figura 6.1: Se muestra la relacién que existe entre 7-77>° para algunos elementos ligeros,
parametrizada por n = g% ,AM/M (con AM}, la masa del elemento ligero en la envol-
vente). La temperatura effectiva “al infinito”, T°, estd definida como T = e? T, donde
e? es el factor de corrimiento al rojo, Ec. . Figura tomada de |Page, (2008)
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Figura 6.2: Se muestra el pardmetro de magnetizacion wgr vs. la densidad a seis tem-
peraturas diferentes, asumiendo un campo magnético de B=10'? G. Figura tomada de
Geppert et al.| (2004).
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y k toma la forma de un tensor

K= —kn KL O
0 0 KJH

cada componente del tensor tiene la siguiente forma (considerando B a lo largo del eje z)

HH = Ko (6.4)

LTI (wpT)? (6:5)
RowWpBT

== 6.6

o 1+ (UJBT)2 ( )

con la frecuencia de giro del electron wg = eB/m}c. En el caso wpT > 1 tenemos una
fuerte anisotropia: el movimiento de los electrones a lo largo del campo magnético no
esta afectado por el campo porque k| = ko, pero en su movimiento perpendicular al
campo describe circulos en vez de una linea recta porque k;, < Kg. Si consideramos el
caso opuesto, en que wpT K 1, los electrones solo completan una pequena parte de una
revolucién entre las colisiones y por lo tanto se comportan como si no hubiera un campo

magnético. Valores del pardmetro de magnetizacién se representan en la Fig. [6.2]

6.4. Envolvente Magnetizada

Para campos magnéticos mas fuertes que > 10'°G el transporte de calor en la superficie
de la estrella se altera. El campo magnético no es uniforme a lo largo de la superficie pero
no varia mucho a pequena escala, esto es a longitudes de unas pocas decenas de metros,
por lo que se puede aislar en una pequena region en la superficie y se puede considerar el
campo magnético B uniforme. También se puede considerar B como uniforme dentro de
la envolvente por debajo de esta pequena region. Si tomamos ©p como el angulo entre
B y la direccién radial, ver el panel izquierdo de la Fig. [6.4], entonces la conductividad

térmica en la direccion radial del flujo F esta dado por

K(Op) = cos’Op X K +sin*Op X K| (6.7)
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Figura 6.3: Se grafica la dependencia de la temperatura superficial T y la temperatura
interna Tj,; = T} con un campo magnético B = 0,10',10* G, en el panel izquierdo
campo normal a la superficie, en el panel derecho tangencial a la superficie.

Dada esta forma de x(©p) (Greenstein & Hartke| (1983) propusieron una simple férmula

de interpolacion:

T.(0,¢)" = Tu(T3: B,Op)" ~
cos?(0p) x Ty(Ty; B,Op = 0)* +sen*(Op) x Ty(Ty; B, 05 = 90)* (6.8)

Figura 6.4: Panel izquierdo: Se muestra una pequena regién de la superficie y la envolvente
de una estrella de neutrones. Panel derecho: Se muestran varias regiones pequenas juntas
indicando la geometria del campo.
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que permite sencillamente obtener T5(6, ¢) para cualquier dngulo © 5 conociendo su valor
en los dos casos extremos O = 0° (campo radial) y © 5 = 90° (campo tangencial). Valores

de T para estos dos limites se grafican en la Fig.

Potekhin & Yakovlev (2001) han presentado un calculo méas detallado de la Ec.

Ts(B7 97 97 T’lnt) ~ TS(O) (ga Ent)X(Ba 07 Ent) ~
TS(O) (g, T,-nt)[)(ﬁ/Q(B, Tps cOS2 0 + Xgl/Q(B, T SID? 9]2/9 (6.9)

donde B es el campo magnético, 6 es el angulo de inclinaciéon del campo magnético, 15,
es la temperatura interna, y x es la razén de la temperatura superficial Ts(B, 0, g, Tint) v

esta dada por:

XI(B, Tint) = 14 0.0492B077 /T 78
/1 +0.1076B15(0.03 + Tjpy,9) 05
T U+ 0.819B12/(0.03 4 Ty )]0-6063

X1 (B, Tint) (6.10)

donde x| y x1 es la conduccién paralela y transversal.

Con el resultado de la Ec. o Ec. , juntando esta pequenas regiones de la
superficie, ver panel derecho de la Fig. [6.4] obtenemos un descripcién de la distribucién
de temperatura en toda la superficie de la estrella. La Fig. muestra dos ejemplos de
distribucion de temperatura con un campo puramente dipolar, izquierda y el mismo con
una componente cuadrupolar superpuesta, en ambos casos se muestra toda la superficie de

la estrella, en una representacién que preserva el area, y el eje magnético estd en 6 = 90°

6.5. Efectos de la Componente Toroidal.

En la seccién anterior solo se consideraron los efectos del campo magnético en las capas
superiores de la estrella, es decir en la envolvente. Sin embargo, en el caso de un campo
muy fuerte, estos efectos son presentes y significativos en las regiones més profundas

(Geppert et al. 2004). En particular, una componente toroidal, la cual estd totalmente
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Figura 6.5: Ejemplo de distribucién de temperatura superficial en una estrella de neu-
trones. Panel izquierdo con campo dipolar solamente, mientras que del lado derecho se
considera una componente cuadrupolar superpuesta. Esta figura es una proyeccién que
conserva el area y el campo dipolar estd orientado sobre el ecuador. Figura tomada de
Page et al.| (2006b).

inmersa en el interior y no sale de la estrella, puede tener una efecto muy grande (Geppert
et al.|2006)). La componente toroidal bloquea el transporte de calor hacia la superficie en
gran parte de la corteza, con el efecto de que el calor puede fluir facilmente solo a lo
largo de los polos, resultando asi dos zonas calientes, como se ilustra en la Fig. [6.6] Se
consideran en este caso las tres componentes del campo magnético descritas en la Fig. [£.4}
un campo poloidal dipolar confinado a la corteza, otro similar pero que penetra el niicleo
de la estrella, y una componente toroidal restringuida a la corteza?. El panel izquierdo de
la figura representa la distribucion de la temperatura en la corteza en el caso en que B esta
restringuido a la corteza: el campo no penetra en el nicleo y las lineas de campos estéan
fuertemente apretadas dentro de la corteza. En el panel central las tres componentes del
campo magnético estan presentes. La barrera térmica debido al B™" se observa claramente
y resulta que el calor fluye hacia la superficie a lo largo del eje de simetria donde B"”
se va desvaneciendo. El panel de la derecha muestra la distribucién de la temperatura

resultante correspondiente al panel central.

2No se considera una componente toroidal en el nticleo de la estrella ya que la superconductividad de
los protones lo confina en fluxoides y su efecto sobre el transporte de calor es minimo.
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Figura 6.6: En la ilustracién se muestra la distribucién de la temperatura en el nicleo
(panel izquierdo) y en la corteza (panel central), con las lineas del campo toroidal marcadas
de blanco. En el panel derecho se muestra la distribucién de temperatura superficial
considerando un campo toroidal. Figura tomada de [Page et al.| (2006Db).
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6.6. Efectos Gravitacionales.

Los efectos gravitacionales relativistas, i.e. corrimiento al rojo y la curvatura del
espacio-tiempo, son importantes en objetos tan compactos como estrellas de neutro-
nes y han de tomarse en cuenta ademas de los efectos magnéticos (Pagel(1995). Con
el corrimiento al rojo, los fotones emitidos con energia E son recibidos con energia

E. = Ee? < E, mientras que los fotones emitidos durante el tiempo dt son recibidos

R,
V1-=2 <1 11
7 <1l (6.11)

siendo R el radio de la estrella, Ry = 2GM/c* siendo el radio de Schwarzschild de la

en un tiempo dt,, = e~?dt > dt, donde

e?

estrella. El flujo de fotones es obtenido por medio de (Page|[1995])

2 Rgo 2 _—Nyo(Eoso) ! 2m d¢ —¢
F(Ey) = %ﬁEwe /0 2xdx/0 %”[Eooe ,T(0,9);...] (6.12)
donde
R,
szRe—¢:R/ 1—§>R (6.13)

es el “radio al infinito” de la estrella, D es la distancia de la estrella al observador, Ny

es la densidad columnal efectiva de hidrégeno entre la estrella y el observador, o(E) la
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Figura 6.7: Panel izquierdo: geometria de la curvatura del espacio-tiempo. Panel derecho:
Angulo maximo de la curvatura vs. el radio de la estrella de neutrones, considerando una
masa de 1.4M. Figura tomada de Page| (1995]).

seccién transversal efectiva, y n la funcién de distribucién de la radiacién que, para la

emisién de cuerpo negro es n(E,T) = 1/(e®?/*3T — 1) (kp la constante de Boltzmann).

Un fotén emitido a una colatitud # en la superficie de la estrella, alcanza al observador
solamente si es emitido en un angulo ¢ con respecto a la perpendicular de la superficie de
la estrella de neutrones, ver panel izquierdo de la Fig. y se encuentra definida a través

de la siguiente relaciéon

6= 6(z) = /ORS/QR xdu/\/<1 - %) <%)2 — (1 = 2u)ue? (6.14)

donde z = sin §.

En el panel derecho de la Fig. se muestra una relacion entre el valor maximo del
angulo 6,,,, como funcién del radio de la estrella R en unidades del radio de Schwarzschild
R, = 2GM/c* ~ 3(M/Mgy) km. Para R/R, ~ 1.76, 0,,4, alcanza 180° y se ve toda
la superficie de la estrella todo el tiempo, mientras para R/R, ~ 1.5091 tendriamos

Ormaz = 360° v podriamos ver toda la superficie doblemente. R = 1.5R, corresponde al
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Figura 6.8: Panel izquierdo: seccién eficaz efectiva para la absorcién interestelar. o.r(E) es
significativa a energias superiores a 13.6 eV, la energia de ionizacién del H, y globalmente
decrece como E~3. Al efecto del H y He (cuyos umbrales de ionizacién esté fuera del rango
de energia de la figura) se suman los efectos de elementos mas pesados, aparentes como
bordes de absorcion como indicados. El panel derecho ilustra el efecto de esta absorcion,
con 5 valores de Ny como indicadas, sobre un espectro de cuerpo negro (estrella de 13
km de radio a distancia de 500 pc y Tpp = 10° K).

“radio foténico”, distancia a la cual un foton estaria en orbita kepleriana. Sin embargo, las
estrellas de neutrones, muy probablemente, no son tan compactas y la evidencia reciente
(Lattimer|[2012) favorece radios del orden de 10 — 12 km para masas ~ 1.4 M, es decir

R/Ry ~ 3y gy ~ 120°.

En la Fig. [6.8] mostramos la seccién eficaz efectiva, o.5(F), y su efecto.

6.7. Aplicaciones: Determinacion de la Geometria
del Campo de Algunos Pulsares

La determinacion del campo magnético de un pulsar a través de Py P, como lo
describimos en el Cap. [3| solo nos proporciona la intensidad de la componente dipolar.

Esta determinacién no nos da ninguna informacion sobre la presencia de componentes
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de orden mas alto del campo poloidal, como la cuadrupolar, y es ademéas totalmente
independiente de la presencia de una componente toroidal. Al contrario, la distribucion
de temperatura superficial es directamente sensible a la geometria del campo magnético
superficial, a través de su efecto sobre el transporte de calor en la envolvente de la estrella,
y ademdas puede también ser afectada por la presencia de un campo toroidal, el cual

estd totalmente confinado al interior de la estrella.

Page & Sarmiento| (1996)) mostraron que las curvas de luz (“pulse profile”) de la emisién
térmica de varios pulsares no se ajustan con una distribucién superficial de temperatura
tan regular como la que resulta de un campo magnético puramente dipolar (ver panel
izquierdo de la Fig. . Sin embargo, con la adicién de una componente cuadrupolar,
por ejemplo en el caso del pulsar Geminga con la distribuciéon de temperatura mostrada

en el panel derecho de la Fig. [6.5] pudieron reproducir las curvas de luz observadas.

La presencia de una componente toroidal fuerte se podria deducir en el caso de un
pulsar presentando dos regiones muy calientes superpuestas a un fondo frio, como ilustrado
en el panel izquierdo de la Fig. . Este modelo ha sido aplicado por (Geppert et al.| (2006])
para modelar las observaciones del pulsar RX J1856.5-3754. Esta estrella de neutrones,
perteneciendo a la clase de los “INS” (ver Sec. , muestra un espectro térmico en
rayos X suaves que, modelado con un espectro de cuerpo negro, con una temperatura de
~ 6 —7x10% K y un 4rea de emisién de ~ 4 km de radio. Sin embargo, observaciones en
el éptico y ultravioleta cercano muestran un espectro que podria ser la cola de Raileigh-
Jeans de un espectro también térmico pero con un temperatura < 3.5 x 10° K y un
radio efectivo de emisién de 17 km. El modelo de distribucién de temperatura del panel
izquierdo de la Fig. permite explicar estas dos componentes y podria ser la primera

evidencia observacional de la presencia de un campo toroidal fuerte.

En esta misma direccion, Shabaltas & Lai (2012) modelaron la emisién térmica del
CCO en Kes 79, el cual presenta una fraccién pulsada de 64 % que indica la presencia de

dos “spots” mucho mas calientes que el resto de la superficie estelar. Ademas este pulsar
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tiene un campo dipolar By, muy débil de solé 3 x 10! G. Estos autores deducen que debe
de haber un campo toroidal en la corteza con intensidad superior a los 10'* G. Ademas de
una fuerte indicacién de la existencia del campo toroidal el pequeno valor de B, también
argumenta en favor de la sumersion del campo original por acrecién hipercritica, como lo

discutimos en la Sec. [4.2]

6.8. Ambigiiedades en la interpretacién de los datos

En la secciéon anterior se describié como el estudio de la emision térmica de pulsares
permite estudiar cual es la geometria del campo magnético superficial de la estrella, y
también inducir la posible presencia de una componente toroidal interna. La existencia
de esta componente se infiere de la presencia de “hot spots”, la cual requiere una fuerte
barrera en el transporte de calor, como ilustrado en la Fig. [6.6] Las componentes poloi-
dales, por el contrario, pueden inducir distribuciones complicadas de temperatura, pero
no parecen ser capaces de enfocar suficientemente el flujo de calor hacia la superficie para
producir estos “hot spots” (ver Fig. . Sin embargo, el deducir la presencia de estos
punto calientes depende de como se modela la emision térmica, es decir cual es el modelo

de espectro usado.

Como se describe en el siguiente capitulo, modelos de atmosfera de H o He resultan en
espectros de emision térmica muy distintos al cuerpo negro. Tanto la temperatura como
el area de la regién de emisién cambian significativamente cuando el espectro observado
se modela con un cuerpo negro o un modelo de atmosfera. En consecuencia inferir la

presencia, o ausencia, de “hot spot” puede depender del modelo espectral !
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Capitulo 7

Modelos de Atmosferas

En primera aproximacion se considera la emision térmica de una estrella de neutrones
como un tipo cuerpo negro, sin embargo hay que tener en cuenta que no emite como
un cuerpo negro perfecto. Las propiedades de su radiacion estan determinadas por la
transferencia radiativa en su atmosfera, por lo tanto el espectro emergente puede diferir
del espectro de Planck dependiendo de la composicién quimica, el campo magnético, y la

gravedad.

El primer modelo de atmésferas fue desarrollado por Romani| (1987)). El propuso al-
gunos modelos de atmoésferas y calculd el espectro emitido, considerando distintas opa-
cidades, una temperatura efectiva entre 10°K y 10%°K y composicién quimica de helio,
carbono, oxigeno, fierro y mezcla de estos elementos. Los modelos de Romani, ver Fig.
muestran que el espectro emitido puede ser muy diferente al espectro de cuerpo negro,

principalmente para los modelos de helio y carbono.

La razén de esta diferencia es la variacién de la opacidad, x(E), en funcién de la
energia, F, de los fotones. Si la opacidad no depende de FE, “atmésfera gris”, el flujo
emitido es el de un cuerpo negro. La Fig. muestra la opacidad monocromaética, x(E),
en atmoésferas de H, He, y Fe. Vemos que el caso de H y He, x(F) o E~3 cuando E es

inferior a 0.1 — 1 keV, debido a la absorcién libre-libre, mientras que para E superior a

o1
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Figura 7.1: Flujo de la superficie estelar considerando T.;; = 10° K y varias composiciones
quimicas de la atmoésfera. Panel izquierdo: cuerpo negro (“BB”), He (“He”), He con 2 % de
metales (“He+Z") y abundancia césmica (“Cosmic”) con X = 0.73,Y = 0.25y Z = 0.02.
Panel derecho: modelos de carbono (“C”), oxigeno (“O”), y fierro (“Fe”), comparados con
el espectro de cuerpo negro (“BB”). Figura de Romani (1987).
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0.1—1 keV la opacidad practicamente se vuelve una constante tendiendo a la de Thomson
debida a la dispersién eldstica por electrones, k., = 0.4 cm? g~!. Sin embargo, en presencia
de elementos pesados, la existencia de lineas de absorcion, proceso ligado-libre, produce
una opacidad k(E) con una dependencia promedia menos fuerte que E~3 como se ilustra
en el caso de Fe en los paneles derechos de la Fig. [7.2] El flujo emergente de la atmdsfera
depende de la opacidad y del perfil de temperatura T'(y) en la atmdsfera. Ejemplos de
perfiles T'(y) se muestran en la Fig. [7.3] Fotones de baja energfa, 2 < kgT, salen de las
capas mas externas de la atmosfera donde la temperatura es uniforme: en consecuencia
el flujo obedece a la ley de Rayleigh-Jeans, F oc E?, pero con una temperatura inferior
a Tess. Fotones de mds altas energfas provienen de capas mas profundas. En el régimen
k(F) o< E73 la baja opacidad a E grande resulta en un exceso de fotones de energia F
con respeto al cuerpo negro, explicando la diferencia del flujo emitido por atmésferas de
H y He. En presencia de elementos pesados, la moderada dependencia en E de k resulta

en un flujo mas parecido al de un cuerpo negro, ver los modelos de “He+Z7Z”, “Cosmic”,

O y Fe en la Fig. [7.1]

Zavlin et al| (1996]), al igual que Romani| (1987), mostraron que el modelo de un
espectro de atmosferas de hidrégeno, helio y fierro difiere del espectro de cuerpo negro.
En este trabajo usaremos los modelos de atmosfera de hidrégeno calculados por |Zavlin

et al.| (1996). Estos modelos estan disponible en:
http://www.ioffe.ru/astro/Stars/ns_arch.cgi

En regla general, usando diferentes modelos de emision, sea de cuerpo negro o de una
atmosfera, se deducen diferentes temperaturas T¢ss y se infieren distintas dreas efectivas
de emisién. En el caso de una atmésfera de elementos pesados como el Fe los valores
deducidos no son muy distintos a los correspondientes al cuerpo negro. Sin embargo,
modelos de atmosfera de H o He, sin campo magnético, resultan en estimaciones de T¢s¢
un factor ~ 2 méas bajo que la del cuerpo negro y un radio efectivo de emisién ~ 4 veces

mas grande. Como ejemplo de estas consideraciones podemos tomar el CCO del remanente
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Figura 7.2: Opacidad monocromética vs energia a tres profundidades, y = 107¢, 1074, y
1072 g cm™2, en atmésferas de hidrégeno, helio, y fierro. (El panel derecho abajo es un
modelo simplificado del panel superior.) Las lines horizontales entrecortadas muestran la
opacidad promedia de Rosseland. Figura de Zavlin et al.| (1996).

de supernova Cassiopeia A (“Cas A”). Ho & Heinke| (2009)) ajustaron el espectro térmico
de Cas A con modelos de atmésfera no-magnetizada de H, He, C, N, y O, y un cuerpo
negro. Los modelos de N y O no ajustan los datos mientras los otros si. Sin embargo,
sol6 el modelo de atmosfera de C implica un area de emisién compatible con toda la
superficie de la estrella mientras los otros implicarian regiones de emisiéon muy pequenas,
es decir la presencia de “hot spots”. Del hecho que no se observa ninguna modulacién de

la emisién térmica, [Ho & Heinke (2009) deducen que Cas A ha de tener una atmosfera de

C.

En conclusién, el modelo espectral empleado para ajustar los espectros observados,

asi como las curvas de luz en los casos en los cuales P ha sido encontrado.



5%

7_|||r1rlr1|
:g14=243
6.5 —
x N
&= :
ap 5.5 —
o B
— -
5 [—
B
45—

-8

-6

-4

—2

Log y [g em™]

Figura 7.3: Perfiles de temperatura, T'(y), en modelos de atmdsfera de H, He, y Fe, a varias
temperaturas efectivas, T,;r. Los circulos negros marcan el punto donde T'(y) = T.ys.

Figura de [Zavlin et al| (1996).
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Capitulo 8

El Pulsar de Puppis A (PSR
J0821-4300)

El descubrimiento de la fuente puntual de rayos X PSR J0821-4300 en Puppis A fue
inicialmente hecha con uno de las HPI del observatorio Einstein en la remanente SNR

(G260.4-3.4 (Petre et al.[[1996]).

Observaciones de la remanente muestran que la supernova fue de tipo II (Canizares
& Winkler| [1981). Su edad se estima en unos 3.700 £+ 400 anos, dato que se obtuvo
basandose en el movimiento propio de los nudos de oxigeno en Puppis A (Winkler et al.
1988). Una distancia de 2.200 + 300 pc fue obtenida de la linea de HI en absorcién en
Puppis A (Reynoso et al.|[1995). La fuente puntual fue de las primeras en ser clasificadas
como CCO (Pavlov et al.|2002) y [Pavlov et al.| (1999) reportaron la posible deteccién de
modulacion con un periodo de 75.3 ms, la cual no ha podido ser confirmada. Finalmente,
Gotthelf & Halpern| (2009)) reportan un periodo de pulsacién de P=112 ms y en el 2012
midieron la derivada del periodo P = (9.28 + 0.36) x 1078 sobre 2.3 afios, datos con
los cuales el CCO ya merece el titulo de “pulsar” (pero no se han observados realmente
“pulsos”, solamente se observa modulacién de su emisién superficial térmica). De estas

dos mediciones se puede deducir una razén de perdida de energia E ~ 1.9 x 1032erg s,

un campo magnético dipolar superficial, de B, ~ 2.9 x 10’ G (ver la Ec. (3.4)), y una

57
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Figura 8.1: En la imagen se muestran dos observaciones obtenidas en rayos X del Obser-
vatorio Chandra. La primera imagen se tomé en Diciembre del 1999, cinco anos después
en Abril del 2005 se obtuvo la siguiente observacion y se pude notar un cambio grande
en la posicién de PSR J0821-4300 donde se observa que se esta alejando del centro de la
remanente.

edad caracteristica de 7. = 254 Myr (ver la Ec. (3.14)). Note que esta edad caracteristica
es b ordenes de magnitud mas grande que la edad real de la estrella, tomada como la
edad de la remanente de supernova Puppis A: esta anomalia se debe a su diminuto campo

magnético (es decir el diminuto P) resultando en que su periodo actual es muy cercano a

su periodo inicial (ver Ec. (3.13)).

Este Objeto Compacto Central fue “pateado” después de, o durante, la explosién de
supernova que lo produjo. En la Fig. [8.1| se observa la comparacion de dos observaciones
en un lapso de 5 anos y se puede notar que ha tenido una variacion en su posicién. De
este movimiento propio se deduce una velocidad transversal entre 1122 4 360 km s~! (con
una distancia D de 2,200 pcs, [Hui & Becker|2006b) y 1570 4 240 km s~ (con D = 2,000
pes, Winkler & Petre|[2007)).

Basandose en las observaciones de rayos X con Chandra y con XMM-Newton, Hui
& Becker| (2006a) presentaron un andlisis detallado del espectro de las imagenes de PSR
J0821-4300 en Puppis A. Muestran un modelo espectral de dos cuerpos negros con tem-
peratura de 77 ~ 2.6 x 10° K, y de T, ~ 5 x 10° K y con un tamaifio de las regiones que

emiten de R; ~ 3.3 km y de Ry ~ 0.72 km respectivamente. Este espectro de energia se
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Figura 8.2: Lado izquierdo: Se muestra el espectro de energia de J0821-4300 observado
con XMM-Newton (espectro superior con EPIC-PN y MOS1/2 el espectro inferior). y
una simulacién ajustada a un modelo de dos componentes de cuerpo negro (Hui & Becker
2006a)). Lado derecho: Se muestra el diagrama del periodo observado en abril del 2001 por
XMM Newton EPIC a lo largo del perfil de pulso, en la caja pequena se muestra el perfil
de pulso a dos bandas de energia (Gotthelf & Halpern/2009).

muestra en la Fig. panel izquierdo. En el panel derecho se muestra el diagrama del
periodo que reportan |Gotthelf & Halpern! (2009)), de observacion de archivo de abril del
2001, en donde se encuentra el periodo de P = 112 ms. En el recuadro se muestra el perfil
del pulso en dos bandas de energia las cuales son: 0.5-1.0 keV y de 1.5-4.5 keV, ilustrando

el desfasamiento entre ambas.

8.1. Modelo de Emision

Las observaciones que se obtuvieron de PSR J0821-4300 con el Observatorio XMM-
Newton en el ano 2001 muestran una senal de pulso significativa imponiendo un limite
superior a la derivada del periodo P, y revelando un cambio abrupto de 180° en el perfil de
la curva de luz a una energia de 1.2 keV (Gotthelf & Halpern|2009). Para poder explicar
esta curva de luz, Gotthelf et al. trataron de ajustar el espectro de rayos X de PSR J0821-
4300 al perfil observado en tres bandas de energia 0.5 — 1.0, 1.0 — 1.5, 1.5 — 4.5 keV.
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usando un modelo antipodal de cuerpo negro con dos manchas (“spots”) de diferentes
temperaturas, en donde ambas temperaturas se observan en todas las fases de rotacion.

Estas dos manchas difieren de un factor de 2 en la temperatura y de 20 en &rea.

La geometria que ocupé (Gotthelf et al.| (2010) para modelar la curva de luz de PSR
J0821-4300 se muestra en la Fig. [8.3] El spot caliente tiene una temperatura de cuerpo
negro indicada como T},, un radio angular (3,, mientras el antipodal spot tibio tiene tem-
peratura T, y radio angular 3,. Consideraron una temperatura superficial uniforme en

la estrella de neutrones tal que Tyg < T,.

~(t) indica la fase de rotacion, v = 0 corresponde a la aproximaciéon mds cercana del
spot caliente al observador. La fase de rotacién esta relacionada con la rotacién angular

de la estrella Q a través de v(t) = Q.

El angulo que hace el eje del spot caliente con la linea de visién estd indicado por
ap(t), la cual es una funcién del dngulo £ entre el spot caliente y el eje de rotacion, y el

angulo 1 entre la linea de vision y el eje de rotacion, por la relacién:

ay(t) = arccos|cos i cos € + sinpsin € cos y(1)]. (8.1)

El sistema de coordenadas esféricas (6, ¢) lo definieron con respecto a la linea de
vision del eje z. Tomaron en cuenta los efectos gravitacionales (Page/[1995)) descritos en la

Sec. [6.6]

Retomando la Ec. (6.14)), el spot caliente esta limitado por las condiciones

Qgﬁh SiOthO

ap— 0 <0< a,+ 06,
2 — ¢y < 0 < @ sioan 70y fn < an
donde

cos 35, — cos oy, cos 8
(é;j = arc cos ﬁh. —h : (8.2)
sin ay, sin 8




8.1. Modelo de Emisién 61

(1

e "

ot

—] I
FLine aof Sight

Figura 8.3: Se muestra la geometria de la superficie del modelo de la estrella de neutrones.
El spot caliente tiene una temperatura 7}, y un tamafno angular ) y un spot antipodal de

temperatura 7T, y de tamano [3,. La estrella de neutrones rota a una velocidad angular
Q.

El spot antipodal tibio es descrito en la superficie de la estrella a través de las mismas

condiciones, pero sustituyendo B, — [, Vv an —

A baja energia, £ < 1.2 keV (rayos X suaves) el espectro es dominado por la emisién
del spot tibio, mientras que a energias altas E' > 1.2 keV la emision es dominada por el

spot caliente. Como se muestra en la Fig. [8.4]

Los pardmetros que (Gotthelf et al.| (2010) ajusté en su modelo antipodal fueron: el

radio de la estrella de neutrones, Rys = 12 km, la distancia de la estrella al observador
D = 2200 pc, tres temperaturas de cuerpo negro (7T, T, Tys), dos tamanos angulares
de los spots (fw, Or), dos dngulos geométrico (£,), la fase de rotacién v y la densidad
columnal fue fijada en Ny = 4.8 x 10?* cm~2.

El mejor ajuste para los angulos geométricos que encontraron Gotthelf et al. fueron la

combinacién de (£,9) = (86°,6°) 6 (6°,86°), en la figura [8.5 se muestra este ajuste del
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linea negra, asi como las contribuciones separadas del “spot” caliente (linea roja), y tibio

(linea azul). Panel inferior: modulacion del flujo, mostrando un desfase de 180° alrededor
de 1.2 keV. Figura tomada de |Gotthelf et al. (2010)).
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Figura 8.5: Perfiles del pulso generados usando el modelo antipoda (linea sélida) que
mejor ajusta, los datos observados (histograma) a través de las tres bandas de energia
seleccionadas para PSR J0821-4300. Figura tomada de Gotthelf et al.| (2010)).

perfil del pulso en las tres bandas.
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Capitulo 9

El Cédigo NSurf

En éste capitulo se hard una breve descripcién del cédigo NSurf (Page [1995) que se
utilizé para modelar el espectro y la curva de luz del Objeto Compacto Central PSR
J0821-4300. Este programa permite definir la distribuciéon de temperatura superficial,
Ts(0, ¢), de una estrella de neutrones y simular una observacién de ella. El resultado es
una secuencia de espectros observados, en varias fases de la rotacion de la estrella, los
cuales se pueden comparar con datos observacionales, mediante el uso de la matriz de
respuesta del detector (en nuestro caso el EPIC, “European Photon Imaging Camera”,

de XMM-Newton).

Se introduce al programa los datos que describen el tamano de la estrella, como son: la
masa M en M (masa solares) y el radio R, en km, asi como los datos del observador que
son: la distancia D a la estrella, en pc, la densidad columnal Ny y el angulo de inclinacion

al eje de rotacion, .

La distribucion de temperatura en la superficie de la estrella se define en una malla
fija, de coordenadas esféricas (fg, ¢s), cuyo eje g = 0 coincide con el eje de rotacién de la
estrella. Se usa ademas una malla moévil que cubre la parte de la estrella que puede ver el
observador, de coordenadas esféricas (6o, o), con el observador sobre el eje 0o = 0, ver la

Fig.[9.1] El eje de la malla mévil estd a un dngulo 1 del eje de rotacién, que es el eje de la
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Figura 9.1: Panel izquierdo: la malla fija en al superficie de la estrella. Panel derecho: la
malla movil.

malla fija, y la rotacién de la malla mévil simula la rotacion de la estrella. La malla movil
sirve para calcular la integral de la Ec. , los valores de T' en ella siendo calculado por
interpolaciéon de los valores en la malla fija, en cada posicién de la rotacion. La resolucion,
i.e., numero de puntos en la malla movil, se puede ajustar, usando baja resolucién para
encontrar el rango de parametros que se acercan a los datos y alta resolucién para hacer

una comparacion precisa con los datos.

En los modelos que presentaremos en el Cap. [10| definimos la distribucién de tempera-
tura superficial, T'(6g, ¢s), usando dos “hot spots”. Se requiere especificar la temperatura,
el tamano, y la posicién de cada uno y la temperatura superficial del resto de la estrella.
Finalmente se incluye el tipo de atmésfera que tendra la estrella, ya sea cuerpo negro (BB

por sus siglas en ingles Black Body) e Hidrégeno.

Con esta informacién, NSurf “rota” la estrella tomando varias posiciones (con la 1)
dada) de la malla mévil y en cada posicién calcula el flujo recibido por el observador,
Ec. (6.12)). De estos flujos en varias fases de la rotacién se puede tomar el espectro pro-

medio, espectros en varias fases, o curvas de luz.
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9.1. Atmoésferas de hidrégeno para esta tesis.

Para esta tesis, al programa NSurf se incorporaron los modelos de atmosferas de Zavlin
et al., que se encuentran en:
http://www.ioffe.ru/astro/Stars/ns_arch.cgi
los cuales son de dominio publico. Estos modelos dan tablas conteniendo la intensidad
especifica, Ig(0;T,), emitida por la atmédsfera con temperatura efectiva T,, a un angulo o

a normal a la estrella, y para una energia de foton E.

Para esto se implementaron subrutinas en NSurf para leer los archivos de modelos,
interpolar en energia y angulos, asi como interpolar en temperatura. Para facilitar la

interpolacion, se escribe la intensidad del modelo como
IE((S;TE) :CE((S;T8> X BE((S;T8> (91)

donde Bg(d;T.) es la intensidad del cuerpo negro (Planck) y Cg(d;7.) un factor de co-
rreccion. De esta manera la interpolacion sold se tiene que interpolar numéricamente la
funciéon Cg(6;T,). La interpolacién en Bg(d; T¢) es trivial, siendo esta funcién analitica, y,
ademads, contiene la parte dominante de la dependencia en F y T, (no contiene informacién

sobre ¢, ya que la funcién de Planck es isotrépica).

9.2. Comparaciéon del modelo con los datos: matriz
de respuesta.

Al integrar numéricamente la Ec. (6.12), NSurf genera una secuencia de flujos F(E,)
tedricos para diez posicion del observador en la rotacion de la estrella, que se pueden com-
parar con los datos observacionales. Esta comparacién debe tener en cuenta la respuesta
del detector y del espejo del satelite XMM-Newton, lo cual se hace usando la matriz de

respuesta. La salida del detector consisten en canales y el archivo de datos nos lista el
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nimero de fotones detectados durante la observacion, que duré un tiempo t.s, en cada
uno de estos canales de salida. Formalmente, si F'(E) es el flujo de fotones entrando en el

telescopio, el nimero de fotones detectados en el canal 7, por segundo, es
¢ = / Ry(E)F(E)dE 9.2)

donde la funcién de respuesta R;(E) da la probabilidad de que un fotén de energia E
sea detectado, y se supuso que F'(E) no varia durante la observacién. Practicamente la

funcién R;(E) se discretiza en energfa, dandonos una matriz de respuesta R;; tal que

¢ =Y RyF(E;)(E]™ — E™) (9.3)
J

donde la secuencia de intervalos de energia [E;-O, E]high] esta dada por la discretizacion
de R;(E) y se usa E; = 0.5 x (E + Ejhigh). (Note que E]high = EY.) En la versién
de R;; que usamos tenemos 4096 canales de salida (i.e., i = 1...4096) y 2067 inter-
valos de energfa (i.e., j = 1...2067) que cubren un rango desde E°Y = 50 eV hasta
E58% = 16.005 keV. Note que en términos de unidades de estas cantidades tenemos:
[c;] = fotones/canal/s
[F(E;)] = fotones/keV /em?/s
[Ri;] = cm?/canal.
En una observacién con duracién t.ps se detectan C; fotones ([C;] = fotones/canal). Si la

fuente no es variable, C; = ts¢; mientras en general C; = f dt c;(t).

Teniendo un modelo teérico, FM(E), para F(E) podemos, con la Ec. (9.3)), predecir
el nimero de fotones detectados por segundo, ¢, o el nimero total de fotones detectados

en la observacién como CM =ty - ¢, 0 més bien CM = [dt - ¢M(t) para una fuente

]
variable como es el caso de un pulsar. En la practica, para disminuir errores estadisticos,
se agrupan canales consecutivos (“re-binning”) en “bins” tal que cada bin contenga entre
300 a 500 fotones, y Cr = > ;> C; (i1 e iy denotando el rango de canales i incluidos en el

bin 7). Igualmente se hace un re-binning de C* and CM. La calidad de una modelo se
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estima por su “chi cuadrado”
Cr — CM)?
X2EZ—( ! 21) (9.4)
I

donde se estima el “error” o predicho por el modelo por o; = \/C}” . Si tenemos Ny,
bines, en un buen ajuste esperamos que C}VI ~ ('} dentro de una o; y entonces x? =~ Npjy.
Sin embargo, si el modelo tedrico tiene Nparam parametros, en principio se deben poder
ajustar esto parametros para que en Npuam bines tendriamos exactamente C’}W =(Cryun
buen modelos, con pardmetros bien ajustados, debe darnos més bien y? ~ Ny, — Nparam-

Con estas consideraciones, la calidad de un ajuste se mide por su “chi cuadrado reducido”

2
Xfed = X7 donde V= Nbin - Nparam . (95)

Al graficar observaciones, y modelos tedricos, sea como espectros o curvas de luz, es
mas ilustrativo usar energia en vez de bines o canales de detector. Por esto se asigna

r~high . .. ~ ~ hich X
E"®"] a cada canal i, y similarmente [F™, E;"*"] a cada bin.

un rango de energfa [ElV,
Esta correspondencia i — F estd definida en el archivo de la matriz de respuesta y es
la escala de energia usada, por ejemplo, en las figuras y BBl En esta notacién lo
que se grafica es ¢;/(E}e" — E%) en unidades de fotones/keV/s, o C7/(E}®" — E) en
unidades de fotones/keV. Note que esta correspondencia i — E contiene un cierto grado
de arbitrariedad pero mientras se ajustan tanto los datos, C;, como el modelo, C¥, de la

misma manera no se afecta el aspecto de la figura. El calculo de 2, sin embargo, se hace

antes de esta transformacion.
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Capitulo 10

Modelo de Emision Térmica de
Puppis A (PSR J0821-4300)

En este capitulo mostramos nuestros modelos finales tanto del espectro como de las
curvas de luz de la emision térmica del pulsar PSR J0821-4300. Los modelos estan calcu-

lados con el cédigo NSurf descrito en el Cap. [9]

Los datos fueron proporcionados por el Dr. Eric Gotthelf, y son los mismos que fueron
reportados en |Gotthelf et al.| (2010). Como punto de partida se retomé la geometria de la
figura , tomada de (Gotthelf et al. (2010). Se incorporaron 2 spots de forma antipodal,
se variaron tanto el tamano como la temperatura de cada uno, hasta obtener un buen
ajuste de los datos. Este ajuste se describe en la Sec. y las otras secciones estudian

el efecto de variar los parametros.

10.1. Ajuste de los datos de Puppis A.

Nuestro mejor ajuste se muestra en la fig/10.1} Las curvas de luz y el espectro que
se obtuvieron fueron después de pasarlos por la matriz de respuesta del detector XMM-

Newton y ambas se muestran en esa figura. Este ajuste requiere una estrella de masa
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Figura 10.1: En esta imagen se muestran en el panel izquierdo: las curvas de luz de PSR
J0821-4300, en tres rangos de energia, considerando un modelo de atmosfera de hidrégeno
(color rojo). En el panel derecho se muestra el espectro térmico total (en rojo) ademés
del espectro térmico de cada uno de los spots por separado, el méas caliente en azul y el
tibio en verde. El inciso inferior muestra los residuos. Las cruces representan los datos.

de 1.43 Mg y un radio de 12 km. La distancia del observador hacia la estrella de 2215
pc v una densidad columnal de nyg = 44 x 10?%cm~2. La masa se incrementa un 2 %, la
distancia del observador se incrementa un 0.6 % y la Ny decrece un 8% respecto a los

valores utilizados en el modelo de (Gotthelf et al. (2010).

La posicién del spot caliente es (6, ¢) = (86°,0°) con un tamano de 36° de diametro
y una temperatura 7T = 3.1 x 10° K mientras que la del spot tibio se encuentra en las
coordenadas (94°,180°) con un tamano de 164° de didmetro y una temperatura T,, =
1.8 x 10% K Se considero un rango de temperatura superficial T} entre 6 x 10* — 5 x 10°

K y el angulo del observador, con respeto al eje de rotacion, es de 30°.

En el panel izquierdo de la figura [10.1] se muestran las curvas de luz para tres rangos
de energia 0.5 — 1.0 1.0 — 1.5 1.5 — 4.5 keV (recuadro inferior, central, y superior respec-

tivamente) comparadas con los datos obtenidos de XMM-Newton. Se puede ver un buen
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Figura 10.2: Modelo de cuerpo negro de |Gotthelf et al.| (2010) Vs modelo de atmdsfera
de hidrégeno.

ajuste en los tres rangos de energia.

En el panel derecho se puede observar el espectro térmico en un rango de energia 0.5—4
keV incorporando el espectro de cada spot (linea verde spot tibio, linea azul spot caliente)
y el espectro resultante (linea roja). Las cruces rojas indican los valores observados del
espectro térmico de Puppis A, obtenidos de XMM-Newton. Los residuos, definidos como
(C;—CM) /o7, se muestran en el inciso abajo del espectro. El x?/v, con v = Ny — Nparam,
y Npin = 158 para un modelo con Nparam = 8. Estos 8 parametros son 3 para el observador,
distancia D y angulo ¢, y densidad columnal Ny, y 5 para los spots: angulo de su eje de

simetria asi como tamano y temperatura de cada uno.

En el modelo se puede ver que a energia grande domina el spot caliente, mientras que

a energias menores domina el spot tibio.

Por comparacion, en la fig[10.2)se muestra el modelo de cuerpo negro de|Gotthelf et al|
(2010) (ver Fig. y B.5)), recalculado con NSurf, y nuestro modelo de la Fig. de

atmosfera de hidrogeno.
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Figura 10.3: Efecto de cambio de la distancia (panel izquierdo) y de la absorcién interes-
telar (panel derecho) de la estrella sobre las curvas de luz.

10.2. Efecto de la distancia y absorcion interestelar.

El variar la distancia de la estrella y/o la absorcién interestelar tiene efectos triviales,

pero importantes que describimos brevemente.

El variar la distancia de la estrella tiene un efecto independiente de la energia de los
fotones: reduce el flujo uniformemente. Esto se ve en el panel izquierdo de la Fig. don-
de se presenta variaciones del modelo de referencia de la Fig. [10.1], pero con 5 distancias:
2.0, 2.1, 2.215 (el modelo de referencia), 2.3, y 2.4 kpc. Las curvas de luz correspondientes

van en order decreciendo de nuimero de fotones recibidos.

El panel derecho muestra el efecto de la absorcion interestelar, con valores de Npy
aumentando de 42, 43, 44, 45, 46, y 47x10%* cm~2. Se mostré en la Fig. el efecto del
aumento de Ny que va creciendo conforme baja la energia ya que o.s(E) ~ E~3. Esto
se manifiesta en la curvas de luz de la Fig. como una supresion del flujo pequena a

altas energias y mas grande a bajas energias.
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Figura 10.4: Efecto de cambio de la masa (panel izquierdo) y radio (panel derecho) de la
estrella sobre las curvas de luz.

10.3. Efecto de la masa y radio de la estrella.

El variar la masa M y el radio R de la estrella tiene efectos geométricos y efectos
gravitacionales. La masa solo tiene efectos gravitacionales: aumentar M aumenta el corri-
miento al rojo, i.e., e? (ver Ec. (6.11))) decrece, y aumenta la fraccién de la estrella visible,

i.e., Onqe aumenta (ver Fig. |6.7)).

En el panel izquierdo de la Fig. [10.4]se presentan modelos idénticos al modelo de refe-
rencia de la Fig. [10.1] pero con 6 masas distintas: 1.3, 1.35, 1.4, 1.43, 1.5, y 1.55 M. Las
curvas de luz correspondientes van en orden decreciendo de cuentas de fotones conforme
aumenta la masa: este efecto es principalmente debido al aumento del corrimiento al rojo.
Sin embargo se nota otro efecto: la amplitud de la modulacién decrece significativamente
en la banda de més alta energia mientras casi no hay efecto en la banda de baja energia.
Esto es debido al aumento de 6,,,, con la masa: a alta energia el pequeno spot caliente
domina la emision y es visible més tiempo con M mas grande, resultando en una dismi-

nucién de la amplitud. A baja energia el spot tibio domina la emisiéon pero, debido a su



76 Modelo de Emisién Térmica de Puppis A (PSR J0821-4300)

gran tamano, el aumentar 6,,,, no tiene un efecto tan espectacular comparado al efecto

del pequeno spot caliente.

En el panel derecho de la Fig. se presentan modelos idénticos al modelo de refe-
rencia de la Fig. [10.1] pero con 4 radios distintos: 12.8 12.4, 12.0, y 11.5 km. Las curvas
de luz correspondientes van en orden decreciendo de cuentas de fotones conforme decrece
el radio. Este efecto es principalmente geométrico, ya que decrece el tamano de la estrella
y emite menos fotones, y a esto se suma el efecto del crecimiento del corrimiento al rojo al
decrecer el radio. Al igual que el aumento de la masa, el decrecimiento del radio aumenta
Omax € impacta en la amplitud de la modulacion, sobre todo en la banda de mas alta

energia y por las mismas razones que en el caso del aumento de la masa.

10.4. Efecto del tamano, posiciéon y temperatura de
los spots.

Después de haber descrito los efectos sencillos de la distancia, absorcion, masa y radio
podemos estudiar el efecto que mas nos interesa, que son las caracteristicas de los dos

spots. Las curvas de luz correspondientes se presentan en la Fig. y [10.6]

10.4.1. Efecto del tamano de los spots.

En caso del tamano del spot tibio usamos diametros de 185°, 175°, 164°, 160°, y 155°.
Las curvas de luz correspondientes (ver Fig. van en orden decreciendo conforme
decrece el didmetro de este spot tibio. Como se ver en la Fig. este spot es el que mas
contribuye al flujo y el decrecer su tamano el flujo total decrece, de una manera que es casi
independiente de la energia. La amplitud de la modulacion tampoco es muy alterada por

el tamano de este spot tibio. En el caso del spot caliente el efecto es mucho mas dramatico

(ver Fig.|10.6)). Usamos tamarios de 40°, 38°, 36°, 34°, 32° y 30°, y las curvas de luz van en
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Figura 10.5: Comportamiento del modelo de la curva de luz cuando se varia el tamano,
la temperatura, y la posicién (dngulos 6 y ¢) del spot tibio. Ver texto para descripcién de
los pardmetros.
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Figura 10.6: Comportamiento del modelo de la curva de luz cuando se varia el tamano,
la temperatura, y la posicién (dngulos 6 y ¢) del spot caliente. Ver texto para descripcién
de los parametros.
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orden decreciendo conforme decrece el diametro de este spot caliente. El efecto es fuerte en
la bandas de alta y mediana energia donde este spot contribuye fuertemente, y moderado

a bajas energias donde domina el otro spot.

En resumen, cada spot tiene un efecto distintivo y las tres curvas de luz, junto con el

espectro, ponen fuertes restricciones sobre el tamano de cada spot.

10.4.2. Efecto de la temperatura de los spots.

Como el flujo estda dominado por el spot grande, y tibio, su temperatura esta basica-
mente restringida por el aspeto general del espectro pero también afecta las curvas de luz.
En la Fig. usamos 6 temperaturas: 2.0, 1.9, 1.8, 1.75, 1.7, y 1.65x10° K (1.8 x 10°
K siendo el modelo de referencia) y las curvas de luz van en orden decreciendo de la
temperatura. Mas notorio es que si es demasiado caliente domina a todas las energias y la
forma de las curvas de luz se altera fuertemente. En el caso del spot caliente, y pequeno,
usamos 4 temperaturas, 3.1, 3.05, 3.0, y 2.95 x 10% K. Como es de esperar, esto tiene un

efecto notorio sobre la curva de luz de altas energia.

10.4.3. Efecto de la posicion de los spots.

En el modelo de referencia, los dos spot estan diametralmente opuestos, lo cual resulta
en maximos de las curvas de luz desfasados de 90° exactamente entre las bandas de alta
y baja energia. Si cambiamos el angulo 6, i.e., distancia al eje de rotacién, vemos de las
Fig. y que el efecto es similar al cambio de tamano: es simplemente debido a
que si el spot es mas o menos orientado hacia el observador el area “efectiva”, durante la

rotacién, es mas o menos grande.

Sin embargo, si cambiamos el dngulo ¢ de uno de los spots. obtenemos curvas de luz

asimétricas y podemos desfasar la curva de luz de alta energia con la de baja energia. En
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la Fig. [10.5 cambiamos ¢ del spot tibio: 170°, 175°, 180°, 190°, 200°, y 210°. En la Fig.[10.6]
cambiamos ¢ del spot caliente: 0°, 10°, 20°, 30°, y 40°. En ambas figuras el cambio de las
curvas de luz estd marcado por la flechas. Note que, a diferencia de los otros cambios, el
cambio de ¢ de cualquier spot no afecta el espectro total ya que éste estd integrado sobre

toda la rotacién.

Comparando las dos figuras vemos, lo cual es natural, que cambiando el angulo ¢ del
spot caliente afectamos las curvas de luz de media y alta energia sin alterar la de baja

energia. Al contrario, mover el angulo ¢ del spot tibio afecta las tres curvas de luz.

10.5. EIl modelo final.

En base a la exploracion anterior, podemos encontrar un modelo que ajusta los datos
mejor que el modelo inicial de la Sec. [I0.1], con spots que no sean exactamente antipodal.
Un buen ajuste del espectro y las tres curvas de luz de Puppis A se muestra en la Fig.[10.7|
Los pardametros de este modelo son:

Spot caliente en (6, ¢) = (80°,0°), con didmetro de 36° y T = 3.1 x 10° K.

Spot tibio en (0, ¢) = (94°,170°), con didmetro de 186° y T' = 1.7 x 10° K.

El resto de la estrella estd a T < 10° K (usamos 10° K).

Los otros pardmetros son los mismos que en el modelo de Sec. [I0.1} M = 1.43 M,
R =12 km, con el observador a 30° del eje de rotaciéon y a una distancia de 2.215 kpc, y

Ny = 44 x 10 cm~2. Esta geometria se ilustra en la Fig. [10.8]

Aparte del cambio en la temperatura de los spots, el cambio més relevante de este
modelo es el tamano de los spots que son mucho méas grandes. El modelo con espectro de
cuerpo negro tenia el spot caliente de didmetro 13.2° y el tibio de 68°, lo cual justificaba la
denominacién de “spots”. Con el uso de modelos de atmédsferas de hidrégeno encontramos
que la parte tibia cubre la mitad de la estrella y solo tenemos realmente un spot, caliente,

de unos 36° de didmetro.



10.5. EIl modelo final. 81

| il -
45 ‘ fl “” [I ) /”1 ';W
i; 3 H M i 2500 | ]
L | H a‘ .
é w.: : M M @ 2500 7 ‘ 7
; 1f J‘\ § FT At T +
st 2000 | ]
or ] _ : 1 1 1 :
g | Hingat 4t 1 moi .
i1 ﬁﬁ#ﬁmWwwwWWMW+++++‘ 1000 [ y | | ]
i Ene(;y (keV) ’ ’ o Ph:jse " ’

Figura 10.7: Nuestro modelo final. Ver texto para descripcién de los pardmetros.

T, =3.1x10° K
2B = 36

T, = 1.7x10° K
2Bw = 186°

Figura 10.8: Tlustracion de la geometria de nuestro modelo final. Ver texto para descripcién
de los parametros.
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10.6. Comparacion con curvas de enfriamiento.

Como tultimo punto, comparamos la luminosidad de Puppis A deducida de los dos mo-
delos, cuerpo negro e hidrégeno, con modelos de enfriamiento de estrellas de neutrones.
El modelo de cuerpo negro de |Gotthelf et al.| (2010) mostrado en la Fig. proporciona
una luminosidad térmica, al infinito, de L%, = 7.7 x 10 erg s~! mientras que del modelo
con atmésfera de hidrégeno de la Fig. se deduce Lg% = 4.4 x 103 erg s™!. En la
Fig. comparamos estas dos luminosidades con curvas tedricas de enfriamiento. Estos
modelos tedricos corresponden al llamado “Modelo Minimo” (Page et al.|[2004}, 2009) en
el cual se supone que el carozo de la estrella de neutrones esta constituido solamente de
neutrones y protones, es decir no contiene ninguna forma de materia exética como, por €j.,
materia de quarks. El ancho de las dos bandas grises refleja la incertidumbre sobre la su-
perfluidez/superconductividad, la cual afecta la emisién de neutrinos y el calor especifico.
La dos bandas grises corresponden a los dos modelos extremos de composicion quimica de
la envolvente: la presencia de elementos ligeros resulta en temperaturas superficiales mas
altas que en el caso de una envolvente compuesta exclusivamente de elementos pesados
como el fierro. Al variar la cantidad de elementos ligeros en la envolvente se puede cubrir

la banda intermedia (gris claro).

Podemos notar que la luminosidad inferida del espectro de cuerpo negro ajusta las
predicciones de los modelos con envolvente de elementos ligeros. Sin embargo el cuerpo
negro aproxima el espectro de una atmosfera de elementos pesados, por ej. fierro, lo cual
implica que también la envolvente debe ser de elementos pesados: la luminosidad dedu-
cida del cuerpo negro es incompatible con las predicciones con envolvente de elementos
pesados. Por otra parte, la luminosidad obtenida de la atmosfera de hidrégeno ajusta
con modelos de enfriamiento de envolvente de elementos pesados o con una pequena frac-
cién de elementos ligeros encima de una capa de elementos pesados. Enfatizamos que la
atmosfera de hidrégeno solo tiene unos centimetros de espesor y no nos permite inferir la

composicién quimica de las capas subyacente (la envolvente tiene un espesor de unos 50-
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Figura 10.9: Rango de predicciones de luminosidad térmica de estrellas de neutrones en
el modelo minimo de enfriamiento (Page et al. 2004, 2009): ver texto para descripcion.
El nombre de cada objeto que se muestra en la figura es: B) PSR J0205+6449 (3C58),
C) PSR J1124-5916 (G292.0+18), D) RX J0007.0+7302. las letras mintsculas indican
remanentes de supernova en las que aun no se ha detectado pulsar: a) 7 (G315.4-23),
b) 7 (G093.346.9), ¢) ? (G084.2-0.8), d) 7 (G127.140.5), los nimeros indican estrellas
de neutrones 0)CXO J232327.84-584842 (Cas A) 1) PSR J0821-4300 (Puppis A), 2) 1E
1207.5209 (PKS 1209-53), 3) PSR B1706-44 4) PSR B0833-45 (Vela), 5) PSR J0538+2817
(5147) 6) PSR B0656+14 7) PSR B1055-52, 8) PSR J0633+1746 “Geminga”, 9) RX
J1856.5-3754, 10) RX J0720.4-3125. El nombre de la remanente de supernova asociada a
cada estrella de neutrones se indica entre paréntesis.

100 metros). Esta comparacion con teoria de enfriamiento favorece el modelo de atmdsfera

de hidrogeno.

Notamos finalmente, que la luminosidad de cuerpo negro de Puppis A implicaria que
serfa la estrella de neutrones més caliente (comparada, por ej., con Cas A (0 en la figura)
y PSR 1E1207-52 (2 en la figura), mientras el modelo de hidrégeno la pone en el mismo

rango de valores que estas dos otras CCOs.
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Capitulo 11

Conclusiones

En el presente trabajo se modelaron las curvas de luz y el espectro del Objeto Com-
pacto Central PSR J0821-4300 considerando una atmosfera de hidrégeno y se compararon
con el modelo que anteriormente habian realizado Gotthelf et al.| (2010)) obteniendo un
ajuste muy bueno. La intensidad del campo magnético dipolar superficial de la estrella,
deducido de los valores medidos de P y P, es muy débil, By ~ 3 x 1010 G (Gotthelf et al.
2013)). Si este valor es tipico del campo real de la estrella, no se esperan efectos significati-
vos sobre el transporte de calor. Por ejemplo. en la Fig. se ve que incluso en presencia
de un campo dipolar con By ~ 10! G la temperatura superficial es practicamente idéntica,
a la temperatura sin campo. La confirmacién de la presencia de dos “hot spots” requiere
algo mas que sélo este campo dipolar. Una posibilidad es la presencia de componentes
multi-polares fuertes, como la cuadru-polar. El ejemplo de la Fig. muestra, sin em-
bargo, que si el cuadrupolo no esta bien alineado con el dipolo la temperatura superficial
tiene una distribucién muy asimétrica lejos de presentar solamente dos “hot spots”. Otra
interpretaciéon es la de la presencia de una componente toroidal interna como descrito en
la Sec. .3} un campo toroidal en forma interna que pueda causar ambas regiones calien-

tes “spot”, explicando asi la geometria usada. Una conclusion similar fue alcanzado por

Shabaltas & Lai| (2012)) en su estudio del CCO “Kes 79”.
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Sin embargo, el tamano de los spots se infiere de modelar tanto el espectro como las
curvas de luz, lo cual depende del modelo de emision térmica. Un modelo de cuerpo ne-
gro da resultados muy distintos a un modelo de atmdsfera, como descrito en la Sec. [6.8]
Nuestro modelo final descrito en la Sec. [I0.5] confirma estas consideraciones: usando un
modelo de atmoésfera de hidrégeno deducimos que uno de los dos spots cubre més de la
mitad de la estrella mientras el segundo spot, caliente, sigue siendo relativamente pequeno
(con didmetros de 186° y 36°, respectivamente). A diferencia del modelo de cuerpo negro
con dos pequenas regiones calientes que parece implicar la presencia de un fuerte campo
toroidal, el modelo de hidrégeno no permite tal conclusion. El interpretar esta nueva geo-
metria en términos de la estructura interna del campo magnético requiere de un modelaje

detallado del transporte de calor dentro de la estrella, y rebasa el ambiente de esta tesis.

Para poder confirmar la composicién de la atmédsfera de esta estrella, entre otras cosas,
seria necesario compararla con otros modelos de atmosferas para asi poder descartarlos.
Esta comparacion se deja para trabajo futuro: tenemos modelos de atmésferas de He y
Fe que implementaremos. También sera de interés ver que tanto cambia el tamano de los

spots con estos otros modelos de atmosfera.
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