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Resumen

La acrecién es uno de los fendmenos de mayor importancia en la astrofisi-
ca actual, debido a que representa el proceso mads eficiente para transformar
materia en radiacién, y se encuentra presente a lo largo de todo el cosmos, en
procesos tan diversos como la formacion estelar, y los mas energéticos como los
AGN's o procesos al rededor de agujeros negros. En el caso especifico de esta
tesis, la acrecién la vemos presente dentro de un disco al rededor de un agujero
negro de masa intermedia, el cual se ve perturbado por retroalimentacién de
material en forma de radiacién.

El analisis de las perturbaciones,se lleva a cabo mediante el estudio de las va-
riaciones del pardametro «, considerando tres casos diferentes: a = 0,1, « = 0,01
y a = 0,001 a lo largo de los cuéles se observa la evolucién de un disco de acre-
cién, y sus diversos parametros. Siendo los mas importantes, la masa del disco
de acrecion, la masa del agujero negro, la luminosidad y la tasa de acrecién, con
respecto al tiempo. El estudio anterior, se desarrolla mediante una simulacién,
utilizando un cédigo numérico de tipo arbol, que emplea como base el método
hidrodindmico de suavizado de particulas (SPH).

Como resultado del estudio anterior, se concluye que someter el disco de
acrecion a perturbaciones, genera cambios significativos en su evolucién y desa-
rrollo global. En el caso de nuestro estudio, veremos que un disco de acrecién
sometido a un « grande, de 0.1 tendra una evolucién global de una duracién
menor, y mas energética a la que se presentara en el caso de un disco sometido
a un « pequena, 0.001.

A lo largo de seis capitulos, presentaremos el estudio de los discos de acre-
cion, desde una parte teorica, para comprender los conceptos basicos que se ven
involucrados en el estudio de los mismos. Posteriormente, explicaré a detalle el
método numérico empleado, y concluiré explicando el desarrollo computacional
realizado con el anédlisis de cada uno de los casos, mismos que nos llevaran de
la mano a las conclusiones antes mencionadas.
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Capitulo 1

INTRODUCCION

La astrofisica es el area de la fisica, que se dedica al estudio de los astros
y el universo. Conjuntando las herramientas matematicas y fisicas, necesarias
para comprender tan complicado tema. Dentro de ésta rama, podemos encon-
trar diversas areas: Medio interestelar, astrofisica extragaldctica y cosmologia,
astrofisica tedrica entre otras.

En el caso particular de ésta tesis, nos enfocaremos en el area de la as-
trofisica de las altas energias denominada asi, ya que se estudia en las bandas
mas energéticas del espectro electromagnético: Los rayos X suaves y duros y la
radiacién gamma. Estas energias, se alcanzan dentro de objetos astronémicos
denominados como compactos, en los cuales destacan: las estrellas de neutrones,
las enanas blancas y los agujeros negros. Estos tltimos los observamos debido
a su disco de acrecién, el cual es un espacio tridimensional, que se encuentra
circundando al agujero negro y donde se encuentra material, principalmente
conformado de gas, polvo y particulas elementales como electrones y protones.
Al interior de este gas, ocurren procesos sumamente interesantes, los cuédles son
estudiados mediante ecuaciones hidrodinamicas, ya que el gas es considerado co-
mo un fluido. Igualmente, se ven involucradas diversas fuerzas y variables muy
importantes, como la viscosidad; la cudl juega un rol muy importante y atin no
se entiende del todo.

Los discos de acrecién, son fundamentales para el estudio de los agujeros
negros, ya que gracias a ellos es que podemos observarlos e identificar su exis-
tencia. Dentro del disco de acrecién encontramos diversos anillos u érbitas, en
donde se encuentra el material. La tltima érbita donde podemos encontrar ma-
terial, que no ha caido al agujero negro y que continua formando parte del disco
de acrecion, se le denominard como 6rbita estable. Superando esta barrera, el
material cruzara el horizonte de eventos y caerd al agujero negro. Dentro de la
dltima Orbita,el material tendrd tres posibilidades: La primera: Caerd al interior
y del agujero y todo el material serd absorbido y pasard a formar parte del
agujero; La segunda, el material que conformaba al disco, sera radiado, y se ale-
jard del sistema agujero/disco, pasando a formar parte del medio interestelar; o
la ultima, que contintda el mismo proceso que la segunda, en la cuél el material
que interacciona con el disco de acrecion es radiado, pero en esta ocasién parte
del material regresa a formar parte del disco de acrecién y parte es dispersado



2 CAPITULO 1. INTRODUCCION

hacia el universo.

El dltimo de los casos es el que estudiamos a lo largo de ésta tesis, ya que,
el material que regresa al disco de acrecién, genera perturbaciones al mismo.
Y son ellas, el objeto de estudio en éste trabajo. Una perturbacién se puede
presentar, al modificar el comportamiento dindmico del gas al interior del disco,
la temperatura del mismo o inclusive su composiciéon. Aqui, nos enfocamos en
el primer tipo de perturbacién, la dindmica, misma que ocasiona cambios en la
evolucién temporal del disco. Para observar lo antes mencionado, se utilizé un
c6digo numérico, el cual simula un disco de acrecién alrededor de un agujero ne-
gro de masa intermedia (2M®) y se realizaron gréficas comparativas, tomando
en consideracién distintas variables, como la tasa de acrecién, la luminosidad
del disco y la masa del disco y del agujero. Todo lo anterior, contemplando una
variacion temporal.

Este trabajo, incluye 6 capitulos. Los cudles contemplan informacién rele-
vante para el estudio de esta tesis:

CAPITULO 1: INTRODUCCION

Este capitulo, es en el que nos encontramos actualmente, en el presento un
esboce general del trabajo elaborado, asi como una guia del mismo. Incluyo, la
justificacién para haberlo realizado y los resultados més relevantes que se en-
contraron.

CAPITULO 2: ACRECION

A lo largo de éste capitulo, presento los conceptos mdas importantes dentro
del estudio de la acrecién. Aqui, se incluyen, las ecuaciones de conservacion,
fundamentales para el estudio de los fluidos. Ademés de otras ecuaciones y
conceptos béasicos, para el mejor entendimiento de este trabajo. Igualmente, se
incluye una pequena seccion donde se aborda el tema de los objetos compactos,
y se explica brevemente el estudio de los agujeros negros. La idea, es que el
lector se familiarice con estos conceptos, antes de estudiarlos directamente.

CAPITULO 3: Destellos de rayos Gamma (GRBs)

Los destellos de rayos gamma, o GRBs, son los pulsos mas luminosos que se
conocen hasta ahora en el universo. y se encuentran intimamente ligados a los
discos de acrecion y a los objetos compactos. Sin la presencia de un disco, no
podriamos observar los destellos. Actualmente, sabemos eso y mucho mas, sin
embargo aun queda mucho por estudiar dentro de esta drea de la astrofisica de
altas energias, y es pieza clave para comprender sucesos que de igual manera se
presentan en otras zonas o frecuencias del universo. A lo largo de este capitulo,
presento la informacién més actual que se tiene acerca de éste tema, y justifico
la importancia de considerarlos en el estudio de los discos de acrecién. Sin em-
bargo, y aunque es mucha su importancia, dentro de éste trabajo no se realiza



ninguna simulacién u observacién de los GRBs.

CAPITULO 4: Médelo SPH

Como mencioné previamente, el trabajo primordial de esta tesis, se llevé a
cabo mediante el uso de un cédigo numérico, el cual a su vez utiliza como base,
el método de suavizado de particulas, o smooth particle hidrodynamics (SPH).
Dicho método es lagrangiano, es decir que nos permite estudiar a las particulas,
de manera individual, en lugar de considerarlas como un tnico fluido. Esto es
de suma importancia dentro del estudio de los discos de acrecién, ya que nos
facilita el estudio de las particulas al interior del mismo, pudiendo observar cam-
bios significativos en ellas, de acuerdo a su ubicacién en el disco. Igualmente, al
observarlas a lo largo del tiempo, podemos notar sus alteraciones, y los efectos
que causan las perturbaciones dentro de ellas. Dentro de éste capitulo, se explica
todo lo relacionado al método empleado, haciendo énfasis en las ecuaciones y el
razonamiento empleados en el mismo.

CAPITULO 5: DESARROLLO

La parte medular de este trabajo, son sin lugar a duda, los resultados obte-
nidos. Dentro de éste capitulo, se presenta a detalle una explicacion del trabajo
realizado dentro de las simulaciones numeéricas, asi como los resultados obte-
nidos de acuerdo a las suposiciones realizadas en cada caso. Dentro de esta
seccion, encontraremos tres distintos casos, que nos muestran el diversas condi-
ciones del disco de acrecién: Un disco de acrecién sin perturbaciones de ningiin
tipo, y considerando condiciones iniciales invariantes. Un disco de acrecién, con-
siderando un factor de retroalimentacion, y un disco de acrecién que contempla
cambios de amplitud y de frecuencia, y donde se aprecian cambios en su evo-
lucién temporal, debidos a retroalimentacion de material. Para cada uno de
los casos anteriormente mencionados, se contemplan distintos pardmetros de la
viscosidad, los cuales afectan significativamente el comportamiento del disco.
De acuerdo a los resultados, podemos ver que una viscosidad muy elevada, en
combinaciéon con una alta retroalimentacion, nos genera perturbaciones eleva-
das dentro de nuestro sistema, y una disrupcién del disco. Mientras que una
viscosidad baja, permite al sistema agujero/disco, continuar con su evolucién
temporal practicamente invariante.

CAPITULO 6: CONCLUSIONES

Luego de realizar un estudio detallado de las perturbaciones de los discos
de acrecion, alrededor de un agujero negro, y de estudiarlo para distintos casos.
Podemos concluir , que el hecho de que exista una retroalimentacion del mate-
rial eyectado por el agujero negro, genera grandes variaciones en la evolucién
temporal y espacial, del sistema: Agujero/Disco. Siendo, el més significativo, el
que va en conjunto con una viscosidad elevada.
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Capitulo 2

Discos de acrecion

2.1. Introduccion

La Acrecién es uno de los fenémenos maés estudiados y de mayor importancia
en la astrofisica actual; y es uno de los procesos mas eficientes para convertir
materia en reposo en radiacién [14]que se encuentra presente tanto en procesos
de formacion estelar como en los procesos mas energéticos del universo; y pode-
mos encontrarla en sus diferentes facetas. Siendo la que emplearemos para esta
tesis: Los discos de acrecimiento o acrecién.

Un disco de acrecién se puede formar de maneras muy diversas. El caso que
consideramos a lo largo de esta tesis, se forma a partir de un sistema binario,
en el que se tiene una estrella masiva y un objeto compacto, que puede ser una
estrella de neutrones, una enana blanca o un agujero negro. Este tdltimo es en
el que nos enfocaremos. En este sistema, existe un flujo de material, que va de
la estrella masiva al objeto compacto, el cual orbita al agujero negro debido
a conservacion de momento angular. Esto, es lo que nos da lugar al disco de
acrecimiento o acrecion.

En éste sistema, se encuentran involucrados varios mecanismo de transpor-
te, ademas de las leyes de conservacion de momento y energia. Para entender
lo que ocurre al interior del mismo, es fundamental comprender y emplear la
hidrodindmica y sus leyes, ya que el material que se encuentra en el disco de
acrecion se comporta como un fluido y orbita el agujero negro con velocidades
diferenciales, mientras mas cerca del interior del disco mayor sera la velocidad
y analogamente, mientras mas alejados la velocidad serd menor.

A lo largo de éste capitulo, se presentan las ecuaciones fundamentales de la
hidrodindmica, en sus diferentes sistemas de referencia. Ademads, de ampliar el
concepto de disco de acrecién, y su intima relacion con los objetos compactos.
Finalmente, y debido a las condiciones tan extremas que se presentan en este
tipo de sistemas, hablaremos del enfriamiento por neutrinos, mecanismo me-
diante el cudl el disco de acrecién libera energia y disminuye su temperatura.
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Conceptos Fundamentales

Para comprender el proceso de formacién de un hoyo negro y su interaccién
con un disco de acrecién, es necesario comprender algunos conceptos basicos,
los cuales abordaremos a continuacién:

Limite de Eddington El limite de Eddington, en ocasiones también de-
nominado como la Luminosidad de Eddington. Representa el limite fisico en el
cual una estrella puede mantener un equilibro entre la presién de radiacién y la
fuerza gravitacional, teniendo una luminosidad maxima.

Supongamos que nos encontramos frente a una estrella que presenta acrecién
simétrica, donde el material acretado sera primordialmente hidrégeno comple-
tamente ionizado. Bajo estas circunstancias , la radiacién ejercera una fuerza
primordial sobre los electrones libres, por medio de la dispersiéon de Thomson. La
cudl nos dice que cuando una onda electromagnética incide sobre una particula
cargada, sus campos eléctrico y magnético ejercen una fuerza de Lorentz sobre la
particula, causandole una aceleracién. A su vez, estos electrones, se encontraran
ligados a protones. Los cudles tendran un momento P. Por lo tanto, tendremos
un sistema formado por un fotén, el cudl depositard un momento promedio al
electrén, por medio de una colision.

La energia de un foton tipico es pc, y si todos los fotones se mueven radial-
mente, el nimero de fotones por unidad de tiempo y de radio r vendra dada por:

L,
5= )
411r?pc

(2.1)

Con lo que la fuerza neta de los pares protén-electrén vendra dada por:

LIO'T 1
*

GMmy = T * 2

(2.2)

Considerando el punto donde la expresién se iguala a cero, se obtiene una
luminosidad critica denominada Luminosidad de Eddington:

AIIGMemy,

aor

M
Lpaa = = 1,3 x 10° * (M) ergs™". (2.3)
©

En esta situacion, se considera una acrecién cuasi esférica, en donde la pre-
sién de radiacion entra en balance con la fuerza gravitacional. Si escribimos esto,
en términos de la energia potencial gravitacional liberada tendremos que

GMm
AE,, = ——. 2.4
- (24)
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Donde claramente se aprecia una relacion directa entre la energia liberada o
eficiencia y la masa del objeto; A mayor M mayor serd la energia.

En el caso de objetos que presentan acrecion, El limite de Eddington, impli-
cara un limite en la tasa de acrecién:

M(gs™). (2.5)

Si toda la energia cinética del material acretado en la superficie viene dado
por radiacién, la luminosidad de acrecion sera:

GMM
Lacc = 5 2.6
i (26)
y considerando que Lggq = Lgce = % tenemos que

=10 (e g

R
-8 * —1
T 1,5 x 10 <10km> Meoyr™'.  (2.7)

donde R, es el radio del objeto compacto. Esto aplica inicamente, para una
configuracion cuasi esférica y un estado constante.

En el caso en que el agente de enfriamiento de nuestro objeto, se de mediante
neutrinos y no via ondas electromagnéticas (fotones), el valor asociado al limite
de Eddington se ve modificado. Si este caso ocurre, tendremos una seccién de
interacciéon muchos ordenes de magnitud mdas pequena, y por consiguiente la
tasa de luminosidad y de acrecién, se elevaréd considerablemente

B, \* _
Lpaq,v =8 x 10°3, (50M6U) (M/Mg)ergs™*. (2.8)

Con una tasa de acrecién asociada, y asumiendo eficiencia unitaria para con-
vertir la masa en la energia de los neutrinos tenemos que

: M E -2
=04 —) (== - .
MFEaa =0, (M@) <5OM6V) Mos (2.9)
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Bajo estas consideraciones, el tiempo que le tomara al objeto radiar toda su
energia en reposo es un tiempo de Eddington, independiente, dado por

t M s (e : (2.10)
y = — ~ Z, S. .
B N pad 50MeV

Analizando los valores obtenidos previamente, podemos definir, que cuando
se acreta masa al interior de un objeto compacto, como lo es un agujero negro
(BH) o una estrella de neutrones (NS), las densidades y las temperaturas tienen
valores tan elevados (p ~ 101 gem=3,T ~ 1011 K) que: 1.Los fotones quedan
totalmente atrapados y 2. Los neutrinos son emitidos en enormes cantidades,
fungiendo como las particulas enfriadoras primordiales de nuestro sistema, ya
que son las Unicas particulas que logran escapar practicamente sin sufrir ninguna
interaccion. Este tltimo caso es el que aplicard de ahora en adelante para nuestro
trabajo. Y, al final de éste capitulo ahondaremos en el.

Ecuaciones de dinamica de gases

Cuando hablamos de un flujo dindmico de gases, no podemos dejar de con-
siderar las ecuaciones de la hidrodindamica, las cudles se describen mediante tres
diferentes ecuaciones de conservacion: La ecuacién de continuidad, la ecuacion
de momento y la ecuacién de energia. Estas, en conjunto con una ecuacién de
estado y estableciendo las condiciones a la frontera adecuadas,describen de ma-
nera adecuada un fluido

A continuacién presentare las diferentes formas en que podemos expresar las
tres ecuaciones:

La forma mas sencilla de considerar estas ecuaciones, es considerando un sis-
tema de ecuaciones cartesiano en tres dimensiones. Asi, empleando la notacién
de Einstein y tomando en consideracién el sistema cartesiano, nuestras ecuacio-
nes toman la siguiente forma:

Ecuacién de continuidad

% + 58%‘ (pu;) = 0. (2.11)
Ecuacién de momento
82;“ + aii (pusu; + Po;;) = . (2.12)
Ecuacién de energia
oF + 9 [u;(E+ P)] =G — L+ fiu;. (2.13)
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U P
donde F = =5 + P

En estas ecuaciones, i,j=1,2,3 representan las tres coordenadas de un sistema
de referencia cartesiano.G-L es la pérdida o ganancia de energia por unidad de
volumen, debida a la emisién o absorcién de la radiacion.

Si escribimos estas ecuaciones en notacién vectorial o tensorial, definiendo a
v como el campo de velocidades, p como la densidad y T la temperatura, todos
definidos como funciones de posicién r y tiempo t, tenemos que:

Ecuacién de continuidad:

op +v-(pv)=0. (2.14)
ot

Dentro de un gas, existen movimientos térmicos ocasionados por las particu-
las contenidas al interior del mismo, lo cudl genera una presién P para cada pun-
to. Esta presién puede relacionarse con la temperatura mediante una ecuacién
de estado, que para el caso de los gases astro-fisicos, primordial mente degene-
rados. Se define como una ecuacién de gas ideal:

_ pKT
pmp

P (2.15)

En este caso, mp ~ m, es la masa del &tomo de hidrégeno, y 1 es el peso
molecular promedio

Para el caso de la ecuacién de conservacion de momento para cada elemento
de gas, tendremos presentes gradientes de presién, los cudles implican la pre-
sencia de fuerzas, que actian en paralelo a la transferencia de momento.

Ecuaciéon de Momento

ov

pa—i—pvxvv:—vP—i-f. (2.16)

Esta ecuacién tiene la forma de (densidad de masa) x (aceleracién)= (den-
sidad de fuerza) y es una expresién de la segunda ley de Newton para un fluido
continuo. El término pv x /v representa la conveccién del momento a través
del fluido por medio de gradientes de velocidad. Este término representa que
podemos tener un flujo constante. Por otro lado, el término f indica la presencia
de una fuerza externa, que en el caso de discos de acrecién viene dado por la
viscosidad, la cudl implica transferencia de momento por medio de gradientes
de velocidad por movimientos aleatorios al interior del gas, especialmente mo-
vimientos turbulentos y movimientos térmicos.

Por ultimo, tenemos la ecuacion de conservacion de energia. La cual es la
mas complicada de las tres, ya que debemos considerar tanto la energia cinética
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como la energia interna del gas, la cual a su vez depende de la temperatura
T. Suponiendo que tenemos un gas monoatdémico ,y de acuerdo al teorema de
equiparticién de la energia, sus grados de libertad estaran dados como:

KT
e=2__, 2.17
Mg (2.17)

La cudl, es una buena aproximacién para los gases cosmicos.
Considerando lo anterior, la ecuacién para la energia nos queda como:

;(;pv2+pe>+V~ K;pv2+p6+P>v} =f-v=V-Fraa—V-q (2.18)

El lado izquierdo, representa una similitud con la ecuacién de continuidad
pero integra el trabajo, el cual se encuentre entre paréntesis cuadrados. Por
otro lado, del lado derecho tenemos el flujo radiativo Frqq = [ dv [ dQnl,(n,r),
donde I, es la intensidad especifica de radiacién en el punto r, direccién n, y
las integrales se realizan sobre frecuencia y dngulo sélido. —V - F.,4 nos da la
tasa en la cual, la energia de radiacion, es perdida por emisién, o ganada por
absorcion, por unidad de volumen. Por tdltimo, el término g, nos representa el
flujo conductivo del calor.

Si ahora, escribimos nuestras tres ecuaciones,en una descripciéon Lagrangia-
na, es decir, considerando que la parcela de fluido se mueve y cambia de for-
ma, dependiendo de los movimientos propios del fluido. y suponemos un flujo
adiabatico tendremos que:

Ecuacién de continuidad:

V- (pv) = 0. (2.19)

Ecuacién de momento (En términos de la segunda ley de newton):

p(v-V)v=—-VP+ f. (2.20)
Ecuacion de energia:
1 P
% |:(2p7}2+6+>:| =fv. (2.21)
p

Donde € = % p es la energia térmica por unidad de masa del gas.

Estas tres ultimas ecuaciones, representan la base para el trabajo aqui desa-
rrollado, y son las que emplearemos de aqui en adelante, para trabajar con flujos.
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Parametro o Cuando estudiamos un disco de acrecién, debemos estudiar
también todos los fenémenos que en el ocurren, y los diversos parametros que
estan involucrados en su desarrollo. Siendo uno de los mas importantes, la vis-
cosidad

En 1967, los astrénomos Shakura y Sunyaev [17]propusieron, que la viscosi-
dad al interior de los discos, podia estar generada por la turbulencia. Con ésta
idea, propusieron el coeficiente de viscosidad turbulenta:

v =aHpc,. (2.22)

donde H), es la escala de altura de la presién térmica del disco, cs representa la
velocidad del sonido y « es un parametro libre conforme al cudl se resuelven las
ecuaciones de estructura del disco. Este parametro unicamente tiene la restric-
cién de que o < 1 pero > 0 y serd uno de los més importantes para el cédigo
que empleamos en éste estudio.

Este parametro, en combinacién con las ecuaciones de equilibrio hidrodindmi-
co, nos dan las condiciones necesarias para estudiar los discos de acrecién. Sin
embargo, dentro de la teoria de los discos la viscosidad atn sigue incompren-
dida. Sabemos, que se encuentra presente, y que influye en el comportamiento
de nuestro disco, pero no conocemos la fuente que lo origina. Algunas teorias,
mencionan que las fuerzas de campo magnético generan parte de esta viscosidad
asi como efectos de turbulencia generados por el flujo dinamico del gas pero no
podemos tener la certeza de que esto es correcto. [2]

El parametro o de Shakura-Sunyaev, en combinacién con una relacién de
turbulencia viscosa, basada en consideraciones dindamicas, nos ayudan a com-
prender esta importante variable.

Si tenemos un movimiento turbulento, estara presente un coeficiente dindmi-
co de viscosidad 7 dado por:

n= pvturblturb- (223)

Donde vy es la velocidad de celdas turbulentas, relativas al movimiento
promedio del gas, y Iy, €s el tamano de las celdas turbulentas. El tamafno de
las celdas estd limitado por la altura del disco, por lo que [y < h. Usando la
ecuacién (2.3)y considerando al tensor de esfuerzos para un disco kepleriano:

1
3 3 GM\?
trg = —=nQl=—-n|——) . 2.24
0 =5 51 ( = ) (2.24)
tenemos que:
fo = —tor < (pesh)Q = p(cs)® ~ P. (2.25)

En donde w representa la velocidad angular, t¢r son los ejes preferenciales de
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movimiento y f¢ representa la fuerza. En esta ecuacién, introducimos el parame-
tro alpha, que nos representa la viscosidad, y que continia limitado a:

a=1. (2.26)

Todos los modelos que cumplan las ecuaciones anteriores, los denominaremos
como Discos-a. Dichos modelos dejan a como un parametro libre y constante
en las ecuaciones de estructura de disco.

2.2. Discos de acrecion

Como mencionamos al inicio, un disco de acrecién, se forma a partir de la ex-
plosién de una estrella masiva, cuando parte de este material queda circundante
al objeto compacto remanente, siendo uno de los principales componentes, el
gas. Este, contiene momento angular, el cual hace que quede orbitando y que
no caiga directamente al agujero. A lo largo de los discos también se encuentran
presentes fuerzas muy importantes que permiten la acrecién: La friccién y la ge-
nerada por el campo magnético, el cudl también transforma parte de la energia
del potencial gravitacional del gas acretado, en calor.

Los discos de acrecion se clasifican de dos maneras diferentes: Discos grue-
sos y discos delgados. Para el caso general de éste estudio, consideramos un
disco delgado, con simetria azimutal y en coordenadas cilindricas (R, ¢,z). A
continuacién hablaremos un poco més detalladamente de las caracteristicas y
ventajas o desventajas de emplear cada modelo.

Discos delgados (thin disks)

Cuando Shakura y Sunyaev propusieron el pardametro de viscosidad, tam-
bién propusieron otras consideraciones que deberian tener los discos, siendo la
principal, el tener un disco delgado.

Estos discos son faciles de estudiar, ya que se les puede medir facilmente
su altura H, la cudl resulta mucho menor que el disco de radio R. Ademds,
tienen como una de sus caracteristicas primordiales que podemos estudiarlos
resumiéndonos a la componente en la direcciéon Z. Cualquier disco que presente
ésta caracteristica, debe tener una presion finita, lo que ocasionara que su grosos
también sea finito.

Consideremos que tenemos un disco con masa y autogravedad despreciables.
En éste caso, su presién, debe estar balanceada con el gradiente vertical del po-
tencial gravitacional del objeto central masivo. Bajo este esquema, la ecuacion
de equilibrio Hidrostatico en la direccién Z, tomara la forma:

(5),-- () B0 - 56 e

T



2.2. DISCOS DE ACRECION 13

Esta es la componente Z de la ecuacién de Euler:

p <?;;) +pv-V,=-VP+f, (2.28)

negando todos los términos de la velocidad.

Para el caso de un disco delgado, donde Z < R se transforma en:

10P  GM,

pdz R

(2.29)

Donde, considerando que P ~ p(cs)?, donde ¢4 es la velocidad del sonido,
encontramos la altura H del disco:

H~c, (GJL) * R. (2.30)

Con lo anterior, estamos solicitando que

GM\ ?
s — s 2.31
[ <<( R ) ( )

es decir, que la velocidad presente en un disco delgado y kepleriano, debe ser
altamente supersénica. A su vez, esto establece una condicién para la tempera-
tura del disco, y por lo tanto para el mecanismo de enfriamiento que se debe
generar. El cual como he mencionado anteriormente, se presentard en forma de
neutrinos, juntando las 2 ecuaciones anteriores, imponemos que

H/r =cs/wk < 1 (2.32)
es decir que H =~ 6k donde Q; = ngj lo cual nos limita las condiciones del

disco.

En un disco delgado, la mayor parte del material eventualmente cae al aguje-
ro negro. Pero antes de que eso ocurra, estara circundando al objeto compacto.
Considerando que tenemos un disco de acreciéon con coordenadas cilindricas,
tendremos, que la materia se encontrard muy cercana al plano z=0. Si ahora
asumimos que la velocidad se mueve en Orbitas circulares, alrededor de nuestra
fuente, que tiene una masa M = M; Mg y un radio R*, conservando una veloci-
dad angular Q. Tendremos que la velocidad angular tendrd un valor kepleriano
definido como:

(2.33)

GM\ ?
m )

Q= Q(R) = <
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Con lo que la velocidad circular con la que el material orbitara el objeto vendra da-
da por

Ademas de vy, se asume que el gas posee una componente radial, la cudl es
negativa al acercarse al objeto central. Esto, nos indica que la materia esta
siendo acretada.

Figura 2.1: Diagrama representativo de una rebanada de un disco de acreciéon
delgado, alrededor de un agujero negro central.

Objetos compactos

Denominaremos como objeto compacto a todo aquel cuerpo astrofisico, re-
sultante de la muerte de una estrella, la cual dependiendo el caso es una estrella
masiva o una de masa intermedia. Clasificindose en tres diferentes objetos: Las
estrellas de neutrones, las Enanas blancas y los Agujeros negros. Siendo estos
dltimos los objetos de nuestra atencién.

Una de las principales caracteristicas de los objetos compactos, es que estos
ya no producen reacciones nucleares en su interior; Y tampoco pueden contra-
rrestar la presiéon gravitacional, por la generacién de presion térmica. Las enanas
blancas, son sostenidas por la presiéon de degeneracién de los electrones, mien-
tras que las estrellas de neutrones, son sostenidas por la presién de degeneracion
de los neutrones [18]. Por otro lado, los agujeros negros son estrellas completa-
mente colapsadas, que no encontraron los medios suficientes para contrarrestar
la fuerza gravitacional y acabaron colapsando hacia una singularidad. Otra de
las caracteristicas que distingue a los objetos compactos, es que presentan una
masa muy pequena, en comparacion con otros objetos astrofisicos, como sus
progenitoras:las estrellas. A continuacién veremos una tabla que nos muestra
las escalas representativas de los objetos compactos:
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objeto Masa (M) Radio (R) Densidad media (gem™1) | potencial de superficie (%)
Sol M, = 1,980210%kg | Ro = 6,9599210°m 1 10°°
Enana blanca < Mg ~ 10*2R@ <107 ~ 1071
Estrella de neutrones 1—3M;g ~ 1073F® < 101° ~ 1071
Agujero negro Arbitraria 282M ~ % ~1

Cuadro 2.1: Caracteristicas principales de los objetos compactos, mostrando

masa(m), radio(r), densidad promedio (gm em=3) y potencial de superficie (

[18]

0.1 Me<m<8Me

Para 1 Mg
~10% afios

Estrella

1Mo

Para 10 M=
~107 afios

GM
Rc2? )

~miles de millones de afios
Enana Blanca

p ~105a 109 gfcm3

T ~106 K. MEB< 1.4NMe

indefinidamente
— [Enana Negra

Gigante Roja

10Me ~10° afios

~10° afios

Res~ Ra

m < 20 Me

~100 afios

Super

m=>8Me | Gigante

p ~10™ a 10" g/cm?
—» Supemnova, [T ~108 K, Mex < 3Me
Ren ~ 10 km

hasta que se enfrie
Estrella de
Neutrones

m > 20 Me

indefinidamente

Agujero Negro

Man > 3Mo

Figura 2.2: Diagrama representativo de la evolucién estelar. [15]

Enanas blancas

Las enanas blancas representan el primer miembro de los objetos compactos
y el que requiere de una menor energia para ser formado. Estos objetos, tienen
una masa de aproximadamente 1M ®, y un radio caracteristico de 5000km y

una densidad promedio de aproximadamente 10%g cm =3 [18] ¢.3, [5]

Las enanas blancas, se forman a partir de la muerte de una estrella de masa
intermedia, como nuestro sol. El cudl, en la fase final de su evolucién como una
gigante roja agota el combustible necesario para continuar generando reacciones
de fusién nuclear. Lo cudl desemboca en una serie de reacciones desencadenadas
en las cudles, se pierde el equilibrio hidrostatico, y la presién gravitacional gana
a la presién de radiacién de la estrella, dando lugar a su muerte. De este proceso,
una gran parte de las capas externas de la estrella, y de su material es eyectado
y queda en forma de nebulosas planetarias, las cudles conservan en su interior

una enana blanca, que no es mas que el nicleo de la estrella original.

Las enanas blancas, presentan una fuerza generada por electrones degenera-
dos, la cual las mantiene sostenidas de la fuerza de gravedad. Esta es la tnica
capaz de hacerlo ya que llegando a este estado, no generan reacciones nucleares.
Su comportamiento, se puede estudiar mediante la estadistica de Fermi-Dirac,
gracias a la cudl tenemos informacién de la degeneracion de electrones. Las
enanas blancas presentan una masa limite de 1,4M®, esté limite se le conoce

como limite de Chandrasekhar (1934) y se define como:
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Mlim =

ws/3n <hc)3 - (2.35)

2 G (vemp)?

Donde 7 es la constante de planck, G la constante gravitacional, ¢ la veloci-
dad de la luz, v, el peso molecular promedio por electrén, el cudl depende de
la estrella inicial, my es la masa del atomo de hidrégeno, y ws ~ 2.018236 es
una constante asociada a la solucion de la ecuacién de Lane-Emden.La cual, es
una forma dimensional de la ecuacién de Poisson para un potencial newtoniano
autogravitante, esféricamente simétrico y que define un fluido politrépico.

Cuando una enana blanca supera el limite de Chandrasekhar, genera un
colapso gravitatorio, el cudl la llevara a formar el segundo de nuestros objetos
compactos: La estrella de neutrones.
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Figura 2.3: Gréfica representativa del limite de Chandrasekhar [18]

Estrellas de neutrones

El segundo de los objetos compactos esta conformado por las denominadas
estrellas de neutrones (NS), estos objetos son formados a partir de una explo-
sién de supernova ,en la cudl, nuevamente la presion gravitacional le gana a la
presién radiativa y son sumamente densos [15].

Las Estrellas de neutrones, fueron propuestas por primera ocasion, por los
fisicos Oppenheimer y Volkoff (1939), los cuéles asumian que la materia estaba
compuesta por un gas ideal de neutrones libres, a una densidad muy elevada.
Actualmente, sabemos que en efecto, las estrellas de neutrones estan formadas
por estas particulas, las cudles evitan un decaimiento gravitacional.

Reciprocamente a lo realizado para las enanas blancas, en el caso de las (NS),
podemos obtener el limite de Chandrasekhar, el cual tiene un valor de 1.44M®.
Este valor también se le conoce como aquel que representa la masa en reposo
de los neutrones. A estos objetos también se les estudia mediante ecuaciones
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politrépicas, las cuales relacionan ecuaciones de estado y estabilidades.

Dentro de las estrellas de neutrones, encontramos una variedad de objetos,
entre los cudles podemos destacar a:

Binarias de rayos x - Como lo indica su nombre, esta clase de objetos estan
conformados por un sistema doble, donde uno de los componentes es una estrella
de secuencia principal, generalmente de masa intermedia y la segunda es una
estrella de neutrones. Este tipo de objetos son extremadamente luminosos, y su
pico de energia se encuentra en los rayos x, por ello reciben su nombre. Gracias a
ellos, y a sus observaciones, primordialmente cuando tenemos un eclipse estelar,
pudimos verificar la existencia de las NS.

Otra caracteristica de las binarias de rayos x es que son muy variables, pue-
den cambiar en fraccién de minutos o puede tomar un par de anos. Se cree que
dichas variaciones son generadas por procesos de acrecién que ocurren en la
materia.

Pulsares - Los pulsares, se encontraron por primera vez en 1967, por un gru-
po de la universidad de Cambridge. Se trata, de una estrella de neutrones en
rotacion. Los pulsares, son como una especie de faros en el universo, los cudles
emiten pulsos de luz en frecuencias altas del espectro electromagnético. Aun-
que, debido a su rotacién también es posible estudiarlos en ondas de radio, e
interpretar sus frecuencias en forma de sonidos.

Los pulsares, tienen un periodo de rotaciéon que se puede encontrar en un
rango de 1.6ms a 4.3s ( [18] ¢.9), por lo que tienen una sub clasificacién, donde
encontramos a los pulsares milisegundo, que son los més rapidos que se cono-
cen hasta este momento.Los pulsares, tienen periodos generalmente regulares y
ciclicos, por lo que también se les considera como excelentes relojes, y se les ha
llegado a medir con una precisiéon de 13 digitos.Este tipo de objetos, se originan
en nuestra galaxia, y podemos encontrarlos concentrados en el plano galactico.

Magnetares- Los magnetares, son pulsares que presentan un campo magnéti-
co elevado. Estos, junto con los pulsares y la mayor cantidad de los objetos
compactos, son generadores de ondas gravitacionales.

Agujeros negros

Un Agujero negro, es el objeto mas denso de los tres anteriormente mencio-
nados; Por lo cual ningin objeto alcanza su velocidad de escape y por ello se
dice que inclusive la luz no puede escapar de él.

El proceso de formacién de un agujero negro, dependera de diversos facto-
res siendo uno de los mas importantes la masa de su estrella progenitora, ya
que mientras mayor sea su masa mayor es la probabilidad de engendrarlo. Otro
factor muy importante es la densidad alcanzada, ya que cuando una estrella
de neutrones acreta material y excede su limite de masa, se genera un colapso
gravitacional elevado, lo cudl finalmente da lugar a un agujero negro. En caso
de que no se alcancen densidades elevadas, continuaremos teniendo una estrella
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de neutrones.

Un agujero negro, no tiene una superficie comin y corriente, tiene un limite
al que se le denomina horizonte de eventos. Este, delimita el punto en que un
objeto se encuentra circundante al agujero negro, conservando su energia y mo-
mento; o el punto en que es absorbido por el agujero negro quedando atrapado
eternamente. Esta frontera, se encuentra a un radio, determinado como radio
gravitacional:

(2.36)

Los agujeros negros se describen mediante dos simples parametros: La masa
y el espin. Y, se encuentran en diferentes presentaciones a lo largo del uni-
verso. Existen los agujero negros pequenos, que son de tan sélo unas masas
solares (2210%3g), los de masa intermedia y los supermasivos, con masas de en-
tre 105y10°M@®. A lo largo de este trabajo consideraremos agujeros negros de
masa pequena, aproximadamente 4M©.

En un inicio, los agujeros negros fueron definidos matematicamente como
particiones en el espacio tridimensional, donde podiamos definir dos regiones:
una regién interior definida como horizonte de eventos, la cudl tiene una super-
ficie suave bi-dimensional, y la regién exterior, la cudl es asintéticamente plana.
Ademis, existia la restriccién de que no existiera comunicacién entre los puntos
de ambas regiones. Adicional mente, al punto mas denso del agujero negro, una
vez pasada la regién interna, se le denominé como singularidad. Esta, se genera
al extrapolar las ecuaciones de Einstein dentro del agujero [1] . Los agujeros
negros, se estudian mediante la teoria de la relatividad, y fueron propuestos
por primera vez por Albert Einstein. Sin embargo actualmente, sabemos que no
basta con considerar la relatividad, ya que en un agujero negro hay mucha fisica
involucrada.

Un agujero negro posee diversas caracteristicas medibles u observables, a
pesar de que no podemos apreciar directamente el agujero, esté ejerce una fuerza
tal sobre su medio, que genera perturbaciones e influencia sobre él. Y es a
este medio circundante presentado mayoritariamente en forma de un disco de
acrecién, al que podemos medirles sus propiedades. Sin embargo, aplicando la
tercera ley de Kepler a los satélites, dentro del campo gravitacional newtoniano:

2
4m* 4

2 __
T _GMT'

(2.37)

donde T es el periodo orbital, r el semieje mayor, M la masa y G la constante
de gravitaciéon universal, podemos conocer la masa del agujero.

Para conocer la carga, empleamos la fuerza de Coulomb sobre una carga
prueba, lejana al agujero:
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4192

Con K la constante de proporcionalidad, ql y q2, las cargas prueba, r la distan-
cia entre ellas y f, la fuerza de Coulomb.

Y, para conocer el momento angular podemos observar efectos gravitacio-
nales no Newtonianos, como los que tendria un giréscopo al precesar sobre un
marco inercial, al infinito.

Figura 2.4: ubicacion de los objetos compactos en el universo de acuerdo a su
densidad

Acrecion en agujeros negros

La dindmica de un disco de acrecién, depende de hacia donde sea radiada
su energia. Esta,puede salir eyectada en forma de chorros o flujos de acrecion,
los cuédles quedan divididos en dos clases de acuerdo a su eficiencia radiativa.

L
€= ——.
M2

(2.39)

Donde L es la luminosidad producida por el flujo acretado, M es la tasa de
acrecién de masa y c, la velocidad de la luz.

Si la energia disipada es radiada en un tiempo menor que el tiempo que le
toma al gas, caer al agujero negro. Entonces, el gas se enfriard rapidamente y se
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formara un disco delgado. En el caso contrario obtendremos un disco grueso, el
cual presenta una comprosicién y dinamica diferente al delgado, y del cual no
hablaremos a lo largo de esta tesis.

Para el caso de un agujero negro, se tiene una tasa de eficiencia de acrecién
de aproximadamente

GM
AE ~ Ri ~ 07102 = 1020 ergg_l. (2.40)

ms

Por lo que, son considerados fuente de poder més eficiente en el universo [12]

Enfriamiento por neutrinos

Un neutrino es una particula elemental que tiene caracteristicas muy espe-
ciales: Posee una masa extremadamente pequena y viaja a la velocidad de la luz.
Lo cudl la vuelve una de las particulas més especiales de todas, y mas empleadas
en la astrofisica.

Como lo mencionamos previamente, cuando nos encontramos en un sistema
en que los fotones estan atrapados y no pueden fungir como los enfriadores del
mismo, los neutrinos hacen esta funcién. A este tipo de estados, se le conoce
como: Acreciéon Hipercritica, en este caso estado hipercritico de enfriamiento.

Este régimen, que se encuentra asociado a altas tasas de acrecién, fue ob-
servado por primera vez dentro de la supernova SN1987A, minutos después de
su explosién. Actualmente, se observa de manera usual en objetos compactos y
de una energia muy elevada, al momento de contraer los niicleos masivos, pero
nunca se presenta en nucleos activos de galaxias (AGN) ni en agujeros negros
al interior de binarias de rayos x (XRBs). Esto se debe, a que, en estos objetos
se tienen tazas de acrecién M mucho més pequenas que el limite de Eddington
MEgaa para fotones.

Una tasa de acrecién elevada, implica que M > M Edd, lo cual nos gene-
ra un limite superior para la acrecién. Bajo este régimen, tendremos un nivel
de eficiencia muy bajo; ya que, al tener una acrecion muy elevada, el material
acretado serd mucho mayor que el radiado, y éste ultimo quedara atrapado en
el flujo de acrecion, cayendo al agujero negro antes de que pueda escapar. Esto
se cumple hasta M ~ 1015MEdd(~ 1M ® s~! para un agujero negro de una
masa solar), punto en el que el gas radia su energfa gravitacional restante por
medio de neutrinos, en lugar de ondas electromagnéticas, a tasas de acrecion
muy elevadas. [8]



Capitulo 3

Destellos de rayos gamma
GRBs

3.1. Introduccion

El fenémeno de acrecién alrededor de un agujero negro, ademas de ser el
mecanismo mas eficiente para transformar energia en radiacién, funge como
auxiliar en la engendracién de objetos fascinantes en el universo. Uno de estos
fendmenos son los destellos de rayos gamma, o Gamma ray bursts, (GRB,s)como
los llamaremos de ahora en adelante. Dichos destellos, son los méds luminosos
que se conocen hasta ahora en el universo, y llegan a alcanzar energias cercanas
a los 10°3erg,—1, lo que representa una energia mayor a la alcanzada en explo-
siones de supernova.

Los destellos de rayos gamma, se clasifican en dos tipos: Los destellos cortos
o SGRBs que tienen una duracién menor a los 2seg, y los destellos largos o
LGRBs que son mayores a los 2seg. En general, ambos destellos se presentan
en un rango temporal que va de los 0.2 a los 2000s, y se generan a distancias
que pueden llegar a tener un redshift de z=8, lo cual quiere decir que se ubican
fuera de nuestra galaxia.

Existen diversas teorias acerca de los mecanismos que generan los destellos,
y mucho se ha estudiado acerca del tema, sin embargo atin no podemos afirmar
por completo que tenemos la respuesta. Hoy en dia, se cree que los destellos
cortos son engendrados por fusiones , que no son més que colisiones o fusiones
que ocurren entre dos objetos compactos. A su vez, se cree que los largos, son
engendrados durante de estrellas masivas, de tipo Wolf-Rayet, a este mecanismo
se le denomina colapsar.

A lo largo de éste capitulo estudiaremos a detalle los destellos de rayos gam-
ma, iniciando con los antecedentes de su estudio y observando la evolucion que
se ha tenido en el tema. Fijaremos especial atencion, en comprender los dos
mecanismos de formacién anteriormente mencionados, ademas de que justifica-
remos el importante rol que juega la acrecién para que estos fendmenos tengan
lugar, y el propio papel que tienen los destellos en el estudio de la astrofisica

21
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actual.

3.1.1. ;Qué son los Rayos Gamma?

La radiacion gamma, se encuentra dentro del limite del espectro electro-
magnético y posee dos caracteristicas claves: Una longitud de onda muy corta,
y una frecuencia muy elevada. Si tomamos en consideracion la ecuacion de la
energia de planck, y las caracteristicas anteriormente mencionadas, obtendremos

una energia muy elevada.

he
E= 5 (3.1)

Volviéndola, la radiacién més energética conocida hasta ahora. Esta radia-
cioén es producida a causa de transiciones nucleares o procesos subatémicos como
la aniquilacién de un par positréon-electréon o bien, en fenémenos astrofisicos de
gran energia. Comencemos estudiando el primer caso:

En la tierra, los rayos gamma se producen por decaimientos de radioisétopos,
como el potasio-40 y por interaccion con las particulas provenientes de los rayos
cosmicos. Debido a su intensidad, constituyen parte de las particulas ionizantes.
Esto quiere decir, que al interactuar con la materia la ionizan. Los rayos gamma,
logran realizar este mecanismo por medio del proceso de aniquilacién de pares.

Esta aniquilacién es generada debido a que un par electrén/positrén, al coli-
sionar, produce fotones de alta energia. Para que este proceso ocurra, se necesita
tener particulas altamente energéticas o moviéndose a grandes velocidades. Por
ello ocurre preferentemente en los rayos césmicos, o dentro de los grandes co-
lisionadores como el Large Hadron Colider, (LHC). Esto se ve reflejado en las
siguientes ecuaciones

ki + ko =p = 2muo. (3.2)
kic+ kye = E = 2mc?. (3.3)
donde

C

m=mo/ (1— ”,j) (3.4)

siendo mg la masa en reposo del electron, k1 y ko los momentos de ambos
fotones, E la energia del par electron-positrén y v la velocidad del centro de
masas del par.

De estas ecuaciones tendremos que la energia a la que salen disparados los
fotones sera

kic = koc = moc® = 0,51 Mev. (3.5)

Por 1ltimo, existe un procedimiento por medio del cual se absorbe la radiacion
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gamma: el efecto compton inverso . Este efecto se produce por el choque de un
fotén gamma y un electrén con cierta energia y momento; el producto de esta
colisién, genera que el electrén cambie de direccién, y que se emita un nuevo
fotén gamma. Este proceso, no es un proceso de ionizaciéon ya que en un inicio,
el electron ya es libre. Sin embargo, es el primer procedimiento de generaciéon
de rayos gamma; pero la probabilidad de que ocurra disminuye a medida que la
energia del fotén aumenta.

Figura 3.1: Efecto compton inverso

Destellos de rayos Gamma en el universo

A continuacién abordaremos el segundo caso de formacién de rayos gamma,
que es el que serd de nuestro mayor interés; La formacion de los rayos gamma
en el Universo.

Como se ha mencionado a lo largo de todo el texto, para que un rayo gamma
pueda generarse, necesitamos que ocurran procesos altamente energéticos. Por
lo tanto, el espacio constituye un lugar idoneo para su formacién. Los rayos gam-
ma que aqui se van a generar, constituyen una rama de estudio de la Astrofisica,
llamada Astrofisica de altas energias. La cual, se dedica a estudiar el universo
a través de la radiacién més energética que conocemos, a tratar de entender los
mecanismos que hacen posible su formacién, y a detectar los fenémenos de esta
especie que ocurren dia con dia en nuestro universo.

Estos destellos, son dificilmente detectables en la tierra, ya que al entrar en
contacto con la atmésfera, son dispersados y pierden gran parte de su energia.
Por lo tanto, solo podemos detectarlos de manera indirecta o bien con satélites
ubicados en el exterior de la tierra. Para el primer caso, podemos detectar los
rayos gamma debido a su relacién con la materia, durante la cual se genera-
ra el proceso de aniquilacién de pares mencionado anteriormente; mismo que
continuard reproduciéndose a medida que interactie con la materia, generan-
do un efecto de cascada de particulas. Esta cascada, producird la denominada
radiacién Cherenkov, que es la que se detecta en los observatorios y la que es
estudiada para entender el fenémeno de los rayos gamma.

Dentro del universo, existen objetos que representan una fuente constante
de emisién de rayos gamma. Uno de ellos es la nebulosa del cangrejo, la cual se
formo a raiz de una explosion de supernova y que en su centro contiene el primer
pulsar que se descubrié. Mismo que emite pulsos periédicos que van desde los
rayos Gamma a las ondas de radio. Gracias a estas caracteristicas, es un emisor
natural de rayos Gamma en el universo y durante muchos afios ha sido objeto
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de estudio de los observatorios.

Gracias a descubrimientos como el de la nebulosa del cangrejo, los cientificos
comenzaron a hacer mapeos de la emisién de rayos gamma dentro de nuestro uni-
verso, comenzando por nuestra propia galaxia. Dentro de la cual, se encontré que
la mayoria de los emisores, se encuentran alineados con el plano (ver figura 4).
Esto se debe a la presencia de particulas que se mueven entre las estrellas a
velocidades cercanas a la velocidad de la luz (300 000km/s) y que tienen una
gran energia. En este caso particular, los rayos gamma son producidos por la
colision de dichas particulas con el medio interestelar.

EGRET All-5ky Map Above 100 MeV

Figura 3.2: Via lactea en rayos Gamma, obtenidos con el satélite EGRET don-
de se muestran emisiones con energias mayores a los 100mev, y se observa la
alineacion particular que tiene los mismos sobre el plano galactico.

Antecedentes

Los destellos de rayos gamma, comenzaron a estudiarse por casualidad; Ya
que a finales de 1960 durante la guerra fria gracias a los satélites norteamerica-
nos VELA, los cuales estaban destinados a detectar radiaciéon gamma producida
por armas nucleares, fueron detectados los primeros destellos de rayos gamma,
los cuales producian una energia no conocida hasta entonces. En un inicio, se
creyo que era una nueva arma nuclear desarrollada por los rusos, sin embargo, al
seguir recibiendo estos pulsos y estudiarlos con nuevos satélites VELA, se des-
cubrié que los destellos provenian del espacio. Pero, aunque se podia precisar su
direccién preferencial, no podiamos identificar a su progenitor. Asi, comenzaron
a postularse diversas teorias acerca del origen de estos brillantes destellos, des-
tacando la teoria de las enanas blancas, los pulsares, los cudsares, los ciimulos
globulares, galaxias etc... Pero no fue hasta 1991 cuando con la creacién del
primer observatorio de rayos gamma, el observatorio de rayos gamma Compton,
el cual fue instalado a bordo de la misién de la National air and space adminis-
tration; (NASA), se postul6 que los pulsos provenfan de nuestra propia galaxia.
Argumento que fue destruido posteriormente. Ya que si estos eventos ocurrie-
ran “localmente” podriamos observarlos con mucha mayor frecuencia de la que
lo podemos hacerlo y su distribucién observada seria diferente a la que vemos
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actualmente.

Figura 3.3: Diagrama del primer observatorio de rayos gamma (compton gamma
ray observatory)

A partir de ese momento, comenzaron a estudiarse los destellos de rayos
gamma a lo largo de todo el universo, empleando principalmente las observa-
ciones obtenidas por el experimento Broadband Advanced Technologies Satelli-
te(BATSE), el cual iba montado dentro del Compton gamma ray observatory,
y tenia como funcién monitorear los pulsos de rayos gamma emitidos en el uni-
verso. El BATSE media cerca de 2 a 3 eventos al dia, los cuales correspondian
a zonas muy diversas del universo observable.

Mediante el estudio de estas mediciones, se descubrié que las fuentes proge-
nitoras de los destellos, cuales quiera que ellas sean, se encontraban a distancias
que alcanzaban los giga parsecs. De igual forma, se postulé que los destellos
ocurrian de manera isotrépica es decir, a lo largo de todo el cielo, sugiriendo
una distribucién cosmolégica del mismo (ver figura 3.4).

2704 BATSE Gamma-Ray Bursts

Figura 3.4: Observaciones de rayos gamma como se verian desde el sol, obtenidos
con el satélite BATSE. Se muestran la energia asociadas a cada uno de los pulsos.

Pero ;Cémo se observa un GRB?,; Cudles son sus principales caracteristicas
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observacionales en las distintas bandas energéticas? y ; Cémo los interpretamos?.
Estudiemos estas preguntas y sus respuestas en la siguiente seccién.

3.2. Descripcién observacional de los GRBs

Cuando estudiamos un rayo gamma, realmente estamos estudiando e inter-
pretando la luz que nos llega de el. En un principio, medimos directamente
la energia radiada en direccién a la tierra, por segundo, por estéreo radian,
por intervalos de frecuencia logaritmica, la cudl tipicamente tiene un valor de
10~5erg/em? — 10~ "erg/cm? [13].El limite superior depende de la duracién de
las observaciones, mientras que el limite inferior depende del detector. Al gra-
ficar la energia recibida, esta aparenta tener un pico caracteristico en los rayos
gamma. Estos destellos, presentan un espectro no térmico que puede ser ajusta-
do mediante una suma de dos leyes de potencia, en lo que denominaremos como
funcién de banda o Band function.

-2

Photons keV s~ cm

Figura 3.5: Grafica representativa del espectro de un GRB,del lado izquierdo.
Asi como la curva de luz tipica, del lado derecho.

Los GRBs se observan a lo largo del espectro electromagnético, desde los
GHz en las ondas de radio, a los GEv en la radiacién gamma, predominante-
mente en ésta ultima. Al observarlos, podemos distinguir varias caracteristicas
de los mismos, siendo una de las mas importantes la duracién. Como mencione
en la introduccion, existen dos tipos de destellos: Los cortos y los largos, los
cudles tienen una separacién en los 2s. La duracion de estos destellos, se mide
tomando el nimero de cuentas que caen sobre la superficie en un intervalo de
tiempo.

En la figura 3.6, podemos ver representada una muestra de destellos de ra-
yos Gamma, detectados por BATSE, en la cual se aprecia la distribucién de
los destellos observados de acuerdo a su duracién. Misma, que se aprecia més
ensanchada para los destellos cortos, y mas picuda para los largos. Lo cual nos
denota una tendencia hacia los destellos largos, ya que en comparacién con los
cortos, se generan en mayor cantidad.
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GRBs

cortos

Cantidad de eventos
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tiempo [segundos]

Figura 3.6: Gréafica obtenida a partir de los resultados obtenidos por el BAT-
SE, donde se muestra la distribucién de duraciones de los destellos obser-
vados. Del lado derecho, con una distribucién méas picudo y una duracién
mayor, tenemos a los LGRBS, y del lado izquierdo, con una distribucién
mas ensanchada y con un tiempo mdas corto, se encuentran los SGRBS.
http://www.batse.msfc.nasa.gov/batse/grb/duration/

Por otro lado ambos destellos difieren espectroscopicamente, ya que los des-
tellos largos presentan una energia relativa mas alta que la generada por los
destellos cortos. Estos resultados se pueden observar graficando las curvas de
luz para cada destello y comparando sus caracteristicas de luminosidad, energia
méxima (pico méximo de fotones que recibimos), duracién, variabilidad y dure-
za, que es el nimero de cuentas que recibimos en una banda de alta energia entre
el nimero de cuentas en una banda de baja energia. En la figura 3.7, podemos
ver representada esta dureza como funcién de la duracién de las emisiones.

E Resolution

00—

109 (Toa)

Figura 3.7: Gréfica obtenida a partir de los resultados obtenidos por el BATSE,
con cuentas en un rango de (100-300kev), a un rango de (50-100Kev) don-
de se muestra la dureza de los espectros. El cudl, es una muestra de la for-
ma del espectro: valores grandes corresponden a espectros con mayor dure-
za.http://www.batse.msfc.nasa.gov/batse/

Por lo dicho anteriormente podemos deducir que los destellos largos y cortos
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son un tanto diferentes entre si. Pero esto se extiende inclusive entre destellos
del mismo tipo ya que no existen dos GRBs iguales. Pero entonces el lector se
preguntara como hacemos para observar y clasificar tan diversos tipos de pulsos.
Y atn maés importante, ; Como hacemos para detectarlos? En esta tltima parte
abordaremos este problema y la soluciéon que hemos encontrado.

Como lo mencionamos en la primera seccién de este texto, en 1960 se de-
tectaron los primeros pulsos de rayos gamma en nuestro universo y a partir de
ese momento comenzaron a investigarse. Mucho se aprendi6 acerca de ellos sin
embargo el mayor problema era conocer la ubicacién y distancia de su fuente
progenitora. Esta controversia se resolvié en 1997, cuando el satélite italiano-
aleman Beppo-SAX en una observacién simultdanea, con el CGRO, detecté la un
destello proveniente del GRB970228 (esta clasificacién nos indica que se trata
de una GRB que fue observada el 28 de febrero de 1997) en la banda de los rayos
X, lo cual nos permitié determinar su distancia. Esta contraparte del destello
es conocido como afterglow (después del brillo) y como lo dice su nombre, es
una emisién recibida después de la emisién temprana en rayos gamma prompt
emision.

Fluot fga )

1(sec)

Figura 3.8: Afterglow temprano, observado en rayos gamma, rayos x y visible.

Los afterglows son altamente importantes para el estudio de los GRBS, ya
que al poderlos observar en otro tipo de longitudes de onda, como los rayos
x, el radio y en muy pocos casos, en el visible. Nos da una gran informacién
acerca de su ubicacién y sus progenitores. Ademds, un afterglow presenta una
duracién mucho més elevada que la de los rayos gamma (desde unos pocos dias
a semanas) lo cual permite que sean altamente detectables por los telescopios.
Los cuales son mucho mas eficientes que los que existen para los rayos gamma.
Asi, cuando se detecta un destello de rayos gamma en el universo, se genera
una “alerta astronémica” en la cual los telescopios ubican la posicién a la que
se genero el destello y voltean hacia ese lugar para estudiarlo.
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Actualmente se cuenta con muchos telescopios que se dedican a monitorear
los GRB's y a estudiarlos al momento en que se emiten. Pero un elemento que
sin duda ha sido muy importante para el avance en el estudio de los GRBs y
afterglows es el satélite Swift. Un satélite que fue lanzado en 2004, que se espe-
cializa en la deteccién de afterglows en multiples longitudes de onda y que nos
ha permitido comprender el proceso que ocurre en la transicion de la emision
principal a las contrapartes de larga duracién.
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Figura 3.9: Ejemplos de afterglows en rayos x, de larga y corta duracién, obte-
nidos mediante el satélite swift [3]

3.2.1. Galaxias anfitrionas

En la seccién anterior, describimos las observaciones caracteristicas de los
GRBs asi como la clasificacién que existe de acuerdo a su duracién. Sin em-
bargo, debemos ampliar nuestro razonamiento, para comprender porque se dan
estas diferencias entre los destellos. Para ello, trataremos de ir al inicio, a estu-
diar las galaxias anfitrionas en donde se generan.

Desde el descubrimiento del GRB 050509B, [7] se ha comenzado a recolectar
evidencia de que los SGRBs se encuentran asociados a poblaciones de galaxias
viejas con un redshift bajo, mientras que los LGRBs estdn asociados a infrarrojos
lejanos, alcanzando distancias mayores de 10 kpc. Dichas evidencias, vienen
soportadas de la observacién de las contrapartes (afterglows) de los GRBs, ya
que, al poderlos observar en rayos x, podemos identificar su corrimiento al rojo,
y por ende tratar de asociarlo a una galaxia progenitora o a un ciimulo de ellas.

SGRBs

En el caso de los destellos cortos, se ha encontrado que provienen de galaxias
elipticas con poca formacion estelar, o en regiones de galaxias con baja forma-
cién estelar. Lo cual tiene sentido ya que hablamos de galaxias viejas con poco
contenido de polvo. Este descubrimiento, se realizé hace apenas unos anos, con
el lanzamiento de swift sin embargo, las mediciones atin contintian siendo muy
probabilisticas, y dependen del anélisis espectroscopico que se pueda realizar de
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un afterglow. Actualmente, se consideran tres diferentes hosts para los SGRBs:

Dentro de los dos primeros, encontramos a los que pueden detectarse justo
después del afterglow. El primero, consiste en galaxias tempranas y cimulos de
galaxias, con un redshift bajo (z< 0,5) y una masa elevada (L~ L*). En el se-
gundo, tenemos a galaxias tardias, con un redshift bajo, sub-L*. Por tltimo, en
el tercer tipo encontramos a galaxias con formacién estelar a (z> 1), probables
remanentes de galaxias progenitoras de LGRBs.

Por otro lado, se ha observado que existe un limite maximo observacional
que indica que una supernova que acompana a un SGRB, tiene una energia de
hasta 50 veces mayor a la que alcanza una supernova de tipo Ia SNe o de tipo
II SNe. Esto solo es posible, si la supernova es producto de la colisién de dos
objetos compactos. De los cuales se puede tener una gran variedad. Asi, encon-
tramos colisiones o fusiones entre Agujeros negros (black holes, BH), Estrellas
de neutrones (NS), Enanas blancas ( White Dwarfs, WD) o estrellas binarias.

La probabilidad de que ocurra una fusién gravitacional entre binarias for-
madas por un BH-BH y BH-NS dependeré de su periodo orbital,su periodo en
dias y su radio. En las siguiente dos figuras, podemos apreciar algunos valores
tipicos de los tiempos entre las colisiones de objetos compactos. Y, un diagrama
de los posibles escenarios de fusiones de objetos compactos.

Progenitor tasa (z=0, universo local)yr—tGpc=3
Estrella de neutrones-Estrella de neutrones 1-800
Agujero negro- Estrella de neutrones 0.1-1000
Agujero negro- Enana blanca 0.01-100
Estrella de neutrones- colapso inducido por acrecién (AIC) 0.1-100
Enana blanca- Enana blanca 3000
Supernova 1b/c 60000
Supernova 1la 150000
SGRBs 10(%)

Cuadro 3.1: Progenitores estimados y sus tazas de ocurrencia [7]

LGRBs

En el caso de los destellos largos, las mediciones nos indican que se en-
cuentran en galaxias con una formacién estelar activa y baja metalicidad. Los
LGRBs, tienen ademds, una relacién intima con la tasa de formacion estelar
al interior de las galaxias y son buenos medidores del redshift. En las ultimas
fechas, se han empleado como referente, para comparar las host galaxies de los
GRBEs, con galaxias con nicleos colapsados por efecto de supernovas. Notando,
que las primeras presentan metalicidades subsolares z < 1 ( [3]). Esto, parece
ser una condicién para tener destellos largos. La segunda condicién, va relacio-
nada con el redshift, ya que de las mediciones, se ve que la tasa de GRBs parece
incrementarse con el redshift, mas rapido de lo que lo hace la tasa de formacion
estelar.
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Figura 3.10: Escenarios posibles para la formacién de SGRB‘s [7]
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Figura 3.11: Ejemplos de galaxias huéspedes de rayos gamma de larga y corta
duracién; parte superior e inferior respectivamente, fotografiadas por el satélite
Hubble [3]

Existen casos peculiares de galaxias huéspedes, que no se pueden asociar de
forma evidente a destellos cortos o largos. sin embargo son pocos los casos y la
informacién que se tiene del tema.

3.3. motor central

3.3.1. Modelo de la bola de fuego fireball

Hasta el momento, hemos comprendido conceptos muy importantes de los
destellos, sabemos clasificarlos, identificar sus observaciones y ubicar las gala-
xias de donde provienen. Sin embargo, en esta receta falta una componente muy
importante. Aquel que ocasiona que se forme un destello y que denominaremos
como motor central.
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Como mencione anteriormente, al observar un espectro de GRBs, vemos que
tiene un comportamiento no térmico, lo cual nos indica que la emisién observada
emerge de una regién opticamente delgada [13], sin embargo haciendo una esti-
macién del nimero de fotones arriba de los 500KeV, y del tamano de la fuente,
vemos que esta ultima debe ser Opticamente gruesa, para permitir la creacion
de pares. Pero, una fuente con estas caracteristicas no puede emitir emisién no
térmica. A este problema, se le conoce como problema de compacidad. Para
resolverlo, debemos suponer que nuestra fuente se estd moviendo a velocidades
relativistas, hacia nosotros. Este planteamiento, nos lleva a desarrollar el modelo
de la bola de fuego.

La Bola de fuego, es un modelo genérico para la produccién de los destellos,
el cual no involucra una estrella supermasiva, de hecho, el planteamiento de este
modelo es independiente del tipo de progenitor. Su fundamentacion viene dada
en el hecho de explicar la inyeccién de una cantidad inmensa de energia dentro
de un volumen muy pequeno. Donde nuestra bola de fuego serd el material que
recibié la inyeccion de energia. Estas bolas de fuego, podrian formarse en lugares
muy remotos del universo y poseerian una energia aproximada de 10%3ergs, el
equivalente a treinta mil quintillones de bombas atémicas.

Figura 3.12: Propagacién de un jet al interior de una bola de fuego, ocasionando
ondas de choque [19]

El uso de éste modelo, nos permite explicar la formacién de los destellos, y
caracterizar su proceso de formacién y evolucién en tres etapas:

1. En primer lugar, nuestra fuente, produce un flujo de energia relativista.
De acuerdo a las observaciones de las curvas de luz, y a las elevadas tazas de
energia alcanzadas, sabemos que esta fuente es compacta. En este punto, no
tenemos mucha informacién del motor central, ya que se encuentra oculto y no
podemos observarlo directamente.

2. En esta segunda etapa, la energia es transferida en forma relativista, des-
de la fuente compacta a distancia mayores a los 10'3¢m en donde el sistema es
opticamente delgado. Esto en general, ocurre en forma de particulas relativistas.
Pero, también podriamos considerar un flujo de Poynting. El flujo aqui generado
debe ser altamente inhomogéneo, para que permita la produccién de choques
internos.
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3.En la tdltima parte, el flujo relativista emitido, disminuye su velocidad,
y los choques que se encontraban presentes, transformaran energia cinética en
energia interna de las particulas aceleradas. Mismas que se convertirdn en emi-
sores de rayos gamma observables.

Como vemos, uno de los requisitos fundamentales dentro del modelo de la
bola de fuego es el de tener presencia de ondas de choque. Por lo tanto a conti-
nuacién explicaremos brevemente las bases de este tema.

Ondas de choque

El modelo de bola de fuego propone la transferencia de energia por medio de
ondas de choque (Shock waves), las cudles son generadas luego de que la bola
de fuego supere el umbral energético de la generacién de pares.

Estas ondas de choque, son las responsables de que la energia sea convertida
en radiacién y se dividen en dos clases: ondas de choque internas y ondas de
choque externas.

En el caso de las ondas internas, tendremos que, a medida que la energia
central de nuestro progenitor (sin importar la naturaleza de éste) se vea incre-
mentada, comenzard un proceso de expansiéon; En el cudl, el material colimado
comenzard a avanzar por las distintas capas del mismo, generando una disper-
sién de velocidades, en la que las capas interiores tendran una velocidad superior
a la de las capas exteriores. Gracias a estas diferencias en la velocidad, las capas
comenzaran a chocan unas con otras produciendo ondas de choque o discon-
tinuidades. Mismas, que aceleraran las particulas a velocidades tan altas, que
superan el umbral energético de generacién de pares y desembocaran en los des-
tellos de rayos gamma que conocemos.

Por su parte, las ondas de choque externas se producen en un periodo muy
corto de tiempo:

1
R E \?
lobs = Tz (,OC2F8) . (3.6)

Dando lugar a la formaciéon de una capa con velocidades relativistas, la cual
se propagard a lo largo del medio interestelar , teniendo una energia promedio:

E = pR3c*12. (3.7)

_ (pfw) (3.8)

Durante su expansion, ésta capa, chocara con el material que se encuentre a
su paso. Proceso que continuara hasta que la masa del material eyectado y del

de donde:
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medio interestelar sean proporcionales. Ocasionando que la energia cinética se
transforme en rayos gamma.

Este modelo es consistente con las observaciones de GRB‘s en rayos x y
sirven para explicar los afterglows o contrapartes, y es consistente con la rapida
liberacién de energia que se espera obtener en un colapso. Sin embargo, atn
presenta dificultades al explicar variaciones temporales.
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Figura 3.13: Modelo de la bola de fuego detallando cada uno de los pasos en la
formacién de los GRBs y las ondas de choque

3.3.2. Balance energético y acrecién

El modelo de la bola de fuego, resulta adecuado para comprender los concep-
tos fundamentales que implican la formacion de los destellos de rayos gamma,
asi como las complicaciones a las que nos enfrentamos, y los procesos que ocu-
rren en cada una de las etapas previas a la observacién de un rayo gamma.
Como he mencionado, en secciones como la promt emission o el motor central,
nos encontramos en penumbra, ya que existen diversas teorfas acerca de lo que
ocurre,y hasta el momento ninguna parece cumplir todos los puntos. Sin em-
bargo existen requisitos fundamentales que deben cumplirse para poder tener
el modelo. Uno de ellos viene intimamente ligado con los procesos de acreciéon
y la presencia de un agujero negro como motor central.

Cuando nosotros observamos un GRB, vemos que éste tiene energias muy
elevadas, las cudles no son alcanzadas ni por las explosiones mas feroces del
universo:las de supernova. Esto, lo que nos implica es que detras de ese deste-
llo debe haber un proceso muy violento y que sea capdaz, no solo de producir
energias muy elevadas, sino de hacerlo en tiempos sumamente cortos, atin, de
milisegundos. La variabilidad temporal que presentan los destellos, también es
una pieza clave para sugerir que detras de ellos existe un objeto compacto de
masa solar.

Por otro lado, tenemos que, para poder producir choques internos, el motor
central debe ser capaz de generar vientos irregulares, ya que una unica explo-
sién no parece funcionar en el modelo. Ademas, también debe producir un flujo
relativista que sea eficiente.

Por 1ltimo, nuestro motor central debe estar ligado con los procesos de for-
macién estelar, ya que muchos de los GRBs estédn ligados a este tipo de regiones
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en las galaxias.

Bajo todas estas condiciones y de acuerdo a las evidencias observacionales, el
primer candidato, resulta ser un fenémeno de acrecién alrededor de un agujero
negro de varias M® . Ya que como es sabido, éste proceso es el més eficiente para
convertir energia en radiacién. El proceso de acrecién dentro de éste sistema,
dependerd del tamano de nuestro disco de acrecién. Si tenemos un disco, que
supere por decenas o centenas, el radio de Schwarzschild, entonces tendremos
un proceso de acrecién, que ocurrird por medio de un flujo de conveccién, en
el cudl la mayor parte del material escapara al infinito dntes de caer al aguje-
ro negro. Mientras tanto, si tenemos un disco de acrecién pequeno, de 0.1 a 1
M®, la acrecién procederd por medio del proceso de enfriamiento de neutrinos
en un disco de acrecién dominado por neutrinos.En este caso, gran parte de la
masa caera al agujero negro.(Accretion Models of Gamma-ray bursts, Ramesh
Narayan, Tsvi Piran, Pawan, Kumar, 2001) En el primer caso, dificilmente se
generaran GRBs, debido a la poca cantidad de material que cae al agujero negro.
Mientras que el segundo caso es un candidato perfecto. Este segundo modelo,
es el empleado por nosotros para el desarrollo de ésta tesis.

Ahora, queda més claro que nuestro motor central puede venir dado por un
agujero negro pero ;Qué procesos nos dan lugar a su formacién? En la tltima
seccion de éste capitulo abordaremos éste tema. Y finalmente hablaremos de los
posibles progenitores de los dos tipos de GRBs.

3.4. Progenitores

El modelo de la bola de fuego, es el modelo genérico que se emplea para
comprender la formacién de los destellos de rayos gamma, sin embargo existen
otros dos modelos, que especifican la formacién de cada uno de los destellos de
acuerdo a su duracion. Estos modelos son los: Mérgers y los Colapsares. Que
ademads, nos explican los fenémenos que dan lugar a la creacién de nuestro agu-
jero negro y al inicio de la acrecién.A continuacién, dedicaremos un tiempo a
explicar a detalle los procesos que estan involucrados y lo que hasta ahora co-
nocemos.

3.4.1. Colapsares

El hecho de que tengamos dos tipos dan diversos de destellos, nos dice que
los progenitores de los mismos pueden diferir, y que existen distintas maneras
de producir los grandes estallidos. En el caso de los destellos largos, la teoria de
su formacién viene asociada con la formacién activa de estrellas, y en particular
con la muerte de las estrellas masivas.

Por estrella masiva, vamos a considerar una estrella de 8 o mas veces la masa
de nuestro sol Mg (1,989x10%° kg). Este tipo de estrellas tienen asociada una
muerte explosiva, que en astronomia se conoce como explosion de supernova.
Durante esta explosion, la estrella se libera de sus capas externas de una for-
ma violenta y a grandes velocidades, ocasionando una luminosidad muy alta,
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que permanece por varios dias. A raiz de esta explosién, en el centro o nucleo
de nuestra estrella tendremos un objeto compacto, el cudl es llamado de esta
manera ya que contiene una gran cantidad de materia en un espacio muy pe-
queno, ocasionando una densidad muy elevada. Este compacto puede ser o bien
un agujero negro o una estrella de neutrones.

Dentro de un agujero negro ocurren procesos altamente energéticos y fendéme-
nos que involucran a la relatividad y la mecénica cudntica, de los cuales no ha-
blaremos en este capitulo. Sin embargo, es importante mencionar que durante la
formacién de un agujero negro, no todo el material expulsado por la supernova
es disipado, parte de este material regresara a la estrella , que en esta etapa ya
serd un agujero negro y quedara orbitdandolo, con lo que se formara lo que deno-
minamos como disco de acrecimiento o acrecién (ver Cap 2). Este disco ayudara
a que la energia salga colimada es decir con una direccién preferencial. Esta
energia alcanzara velocidades cercanas a la velocidad de la luz y se aproxima-
ra al material eyectado por el chorro astrofisico. Esta aproximacién ocasionara
un choque que producird una emisién muy intensa de rayos x y rayos gamma.
Generando un pulso largo de rayos gamma. Aun se continua trabajando en este
modelo pero con lo que conocemos nos da una idea de la formacién de este tipo
de pulsos [6].

Esta teoria progenitora, es soportada por evidencias observacionales, las
cuéles relacionan los GRB's largos, con regiones de formacion estelar activa. Sin
embargo aun presenta problemas conceptuales que se siguen estudiando. Uno de
los principales, es que el medio en que se encuentra la estrella “agonizante”debe
estar dominado por viento estelar denso, proveniente del progenitor.

3.4.2. Fusiones

La segunda teoria de progenitores de rayos gamma, orientada a explicarnos
la formacién de los destellos Gamma cortos (menores a 2s) es la de los mergers
o fusiones. Como su nombre lo indica, ésta teoria propone que los destellos son
generados mediante la fusién de dos objetos compactos el cual puede estar da-
do por la combinacién de agujeros negros y estrellas de neutrones: hoyo negro-
hoyo negro, hoyo negro- estrella de neutrones y estrella de neutrones-estrella de
neutrones (ver imagen 3.10)

Posterior al choque, los dos objetos se fusionaran en un solo objeto compacto
y ocurrird un proceso similar al de los destellos largos, en el cudl se formara un
disco de acrecién que regresara parte del material eyectado, al objeto compacto,
logrando una gran propulsién de energia colimada [7]. Esta eyeccién, aunque
también es muy energética tiene una duracién muy corta, por lo cual la detec-
cién de su ubicacién es aun muy dificil de precisar.

Este modelo puede presentar diversos problemas para su aplicacién, los
cuales vendran dados principalmente por la tasa de fusiones, la cual puede llegar
a ser muy baja. Ademds de su energia disponible, que podria no llegar a ser la
necesaria para llegar a generar un GRB, y finalmente a la distancia de fusion de
nuestros objetos compactos, la cuédl debe ocurrir a grandes distancias del centro
de nuestras galaxias anfitrionas.
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long GRB

Figura 3.14: Progenitores de GRBs
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Capitulo 4

Método: Smooth Particle
Hydrodynamics SPH

4.1. Introduccién

El método de suavizado de particulas hidrodinamicas, o mejor conocido co-
mo Smooth Particle Hydrodynamics (SPH) por sus siglas en inglés, es un metodo
computacional empleado principalmente en el estudio de los fluidos, ya que per-
mite estudiar a las particulas pertenecientes al mismo de manera individual, en
lugar de considerarlas como un continuo.

Este método, fue propuesto e implementado por primera vez por Gingold
y Monaghan (1977)(R.A. Gingold and J.J. Monaghan, “Smoothed particle hy-
drodynamics: theory and application to non-spherical stars,” [4]) y por Lucy
(1977) quien fuera la primera en emplear este método para fines astrondmicos,
con el estudio de estrellas no esféricas “A numerical approach to the testing of
the fission hypothesis,” [9]).

El funcionamiento del SPH se basa, primordialmente en la resolucion y dis-
cretizacion de Lagragianos propios del sistema, y la prescripcién de densidad,
la cudl depende de las coordenadas y la primera ley de la termodindmica. En el
caso especifico de esta tésis, emplearemos el SPH como herramienta primordial
de nuestra simulacién numérica. Donde nos ayudard a a encontrar una solucién
para las ecuaciones de hidrodindmica no disipativas, especificamente, para el
estudio del transporte de momento angular en los discos de acrecion.

A continuacién, presentaremos una descripcion detallada del método, pre-
sentando las ecuaciones mas importantes del mismo, en un caso no relativista.
Asi como sus aplicaciones.

4.1.1. Conceptos basicos SPH

Smooth particle Hydrodynamics es un método puramente lagrangiano, es de-
cir, que estudia a las particulas de manera individual, y tomando las condiciones
especificas de cada una (Densidad, posicién, energia etc...), por el contrario, de
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los métodos Eulerianos, en los cudles consideramos al flujo como un continuo y
fijamos las variables independientes x y t.

En primera instancia, ésta descripcién d/dt, se relaciona con las ecuaciones
de Euler y sus derivadas temporales (% por medio de la siguiente ecuacién:

d dx* 0 0 0

donde, aplicando las ecuaciones de continuidad de Euler

ap

o T V(7)) =0. (4.2)

y usando % = .Vp,donde p es la densidad, t el tiempo y o/ = Vi + yyf+ VZE
es la velocidad del fluido, hallamos la forma lagrangiana

9p _

— V-7 4.
i A (4.3)

Bajo estas mismas condiciones, la ecuacion de conservacién de momento para
un fluido no viscoso, también conocida como Ecuacién de Euler:

p(;t—kv-A)v—FVP—i—f:O. (4.4)

Toma la forma Lagrangiana

dv_ VP -
a  p

+f (4.5)

Donde f es la representacion de las fuerzas tales como el campo magnético,
o la gravedad.

Estas primeras ecuaciones, resultaran la base para el procedimiento que desa-
rrollaremos a continuacién, por lo que es importante tenerlas en mente.

1la ley de la termodinamica

Como mencionamos al inicio del capitulo, el método SPH va muy de la
mano con las leyes de la termodindmica, en éste caso especifico, la primera ley
dU = d@Q — Pdv se expresa en términos de cantidades especificas, restringiendo
su aplicacién a los procesos adiabaticos , donde d@ = 0 y considerando casos
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sin generacién de entropia. En otras palabras, quedamos restringidos a la masa
du _ —P%. Lo anterior queda expresado de la siguiente manera

P
du = ﬁdp. (4.6)
de donde
du Pdp
g 4.
dt  p?dt (47)
Y 0 P
U
guy _ & 4.
<3p>s p? (4.8)

Para el caso en que consideremos fuerzas tales como el campo magnético o
la fuerza de gravedad, la ecuacién de energia, utilizando las ecuaciones (4.3) y
(4.8),se expresara como:
du Pdp P

Bl A v T 4.
dt  p?dt va (4.9)

Las ecuaciones (4.3, 4.4 y 4.8) deben estar encerradas por una ecuacién de
estado que relacione la presién P, o la velocidad del sonido Cs, con cantidades
macroscopicas del fluido como la densidad o la temperatura, donde la presion es
producida o bien por colisiones en un gas Maxwell Boltzmann, o por electrones
degenerados, de acuerdo al principio de exclusion de Pauli. Y la ecuacién de
estado puede definirse como un politropo, proceso en el que ocurre una transfe-
rencia de energia, adiabdticamente, es decir al interior del sistema, y a la par,
un proceso isotérmico, donde ocurre una transferencia de energia con el exterior
del sistema. A esta ecuacion, se le conoce como politrépica y viene definida por:

P=Kp =Kpltw), (4.10)

Donde K, v(constante politrépica)y n son constantes. Este tipo de ecuacién
es sumamente util para estudiar sistemas en equilibrio hidrostéatico y simplificar
las variables. Un ejemplo clasico de problemas donde se emplea este tipo de
ecuaciones, son las estrellas.

Aproximacién de Kernel

Cuando se estudia un fluido, se considera que su densidad es proporcional al
numero de particulas por unidad de volimen. Y a su vez, consideramos que a
cualquier tiempo, estas particulas se encontraran ubicadas de manera aleatoria
a lo largo de todo el fluido. Esto ocurre debido a que nos encontramos en un sis-
tema de N cuerpos. Para resolver éste problema, y poder recuperar la densidad
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total de nuestro sistema, lo cudl es equivalente a recuperar la probabilidad de
distribucién de una muestra de particulas de nuestro sistema. Debemos emplear
un método estadistico: El método del Kernel suavizado, el cudl es una aproxi-
macién integral que emplea el procedimiento de Monte Carlo.

Empleando el Kernel, las ecuaciones diferenciales parciales de los fluidos la-
grangianos, se transformardn en ecuaciones diferenciales ordinarias, facilitando
enormemente su resolucion.

Consideremos una funcién f(r) , la cudl se puede aproximar como

fu(r) = /f(r’)W((r) — ("), h)d>r". (4.11)

donde W es el kernel suavizado y h, determina el ancho de dicho kernel.

Ahora, para recuperar la funcién original, en el limite donde el suavizado es
infinitamente pequeno, debemos lograr que el kernel satisfaga

lim fu(r) = f(r)/W(r — 7 h)d*r’ = 1. (4.12)

Es decir, que debe estar normalizado

/W(r — 7 h)d*r =1, (4.13)

y tener una distribucién ¢ propia, en el limite de la profundidad de suavizado
(cuando ésta tiende a cero).

lim(h — 0)W (7 — 7, h) = 8(F — 7). (4.14)

Para llegar a la aproximacion de discretizacién, podemos escribir la integral
como:
f = [

Donde p es la densidad de masa. Bajo esta notacion, y con la consideracién
anterior de la densidad de masa, bajo la aproximaciéon Lagrangiana, podemos
sustituir la integral, por una sumatoria de las particulas del fluido. Cuyas masas,
my resultan del término p(r’)d3r’ con lo que la ecuacién anterior quedara como

/

) W(r —1r',h)p(r)d>r'. (4.15)

’)

fr
p(r

fry=>" %be(T — 1, h). (4.16)
b
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y finalmente, la densidad se expresara como:

p(r) =" myW(r —rs,h). (4.17)
b

Estas ultimas dos ecuaciones, resultaran la base para emplear el método SPH
y poder aproximar las cantidades fisicas del fluido.

A continuacién, vamos a realizar una aproximacion mediante derivadas, pa-
ra ello consideraremos la expresién analitica de la ecuacién (4.16). Esto es muy
util, ya que si nuestra expresion es analitica, no hay necesidad de utilizar apro-
ximaciones diferenciales finitas.

Vi) =Y %fbVW(r — 13, h). (4.18)
b

Sin embargo, si queremos estudiar procesos donde esté presente la difusion
o la conduccién térmica, deberemos utilizar las segundas derivadas, empleando
(4.18):
mp Wab

(V2 f)a=5) S = f) . (4.19)

r
b ab

donde wg;, se relaciona con el kernel como VW, = €pwap,donde€y;, es el
vector unitario entre las particulas a y b. Es decir, rop =74 — 75 y €ap = ﬁ
a

Suavizado del Kernel

Para restringir el nimero de particulas que contribuyen a la suma de la ecua-
ci6n (4.16), en un subconjunto local, el Kernel debe tener una forma compacta,
yva que de cualquier otra manera la sumatoria se extenderia sobre todas las N
particulas, haciendo de n? un método ineficiente.

En un principio, Gingold y Monaghan propusieron un Kernel esférico y Gaus-
siano

W(r,h) = exp 7 . (4.20)

et _r
donder=r—1r"yo=14

Pero actualmente, en SPH, usualmente se utiliza un kernel radial con W (r —
' h) = W(|r —7'],h).

Sin embargo, en el caso de nuestra simulacién, se utiliza un Kernel cibico,
el cuél viene dado por:
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W) =—3 2-gP1<g<2 . (4.21)

donde ¢ = |r — r|/h. Este Kernel es radial y inicamente depende del valor
absoluto de |r — 7’|. Con este Kernel, la aproximacién integral, (eq 4.9) es

—

fn(r) = f(r) + Ch* + O(hY). (4.22)

donde C contiene la segunda derivada de la funcién f. Con esto, podemos ver

que las funciones lineales y constantes son reproducidas de manera exacta por
la ec (4.9).

4.2. Ecuaciones importantes

Discretizacion SPH

Luego de presentar las ecuaciones béasicas del método y lograr diferenciarlas,
el siguiente paso es hacer una discretizacién. Tomando la ec (4.4), sin considerar
esfuerzos de cuerpo, tendremos que

dv, 1 m
e NPV W (4.23)
dt Pa b Pb

Sin embargo, estamos frente a una ecuaciéon que se adapta bien a nuestro
método, pero que no cumple con la tercera ley de Newton y por lo tanto, no
conserva el momento

Para ver esto, consideremos dos particulas, a y b; y escribamos las fuerzas
que ejercen la una sobre la otra.

—d d _(; a
Fypo = (mav> = _ﬁﬁpbvawab~ (424)
dt /), Pa Pb
g d it a a
Fop = (mb”b) — e D Whe = 2 PV W (4.25)
dat J, P Pa Pa Pb

Donde empleamos la propiedad del Kernel:

VaWa, = =V Was. (4.26)
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vy ya que en general P, # Py, la ecuacién 3a ley de Newton no se cumple.

Existe una forma alternativa de encontrar una ecuacién que cumpla ambas
condiciones: satisfaga nuestro método y conserve el momento. Si tomamos la
ecuacién (4.4), también conocida como ecuacién de Euler, y reescribimos el
gradiente de presiéon como:

P P P
VP _y ( + 2) Vp. (4.27)
P PP

tendremos que, por un lado, la ecuacion de momento quedara de la forma

dvg,

Pa
= T3 Z mbvaWab -
dt Pa <

mp P+ B
—VaWab = — my () VaWab.
~ P zb: pZ+ 1}

(4.28)

y por el otro, la ecuaciéon de Euler, que con estas condiciones quedard como

ov P P
En + WV ==V (p - p2Vp> . (4.29)

Que, escrito de la forma de SPH quedara

p b Pv Py b b a
(4.30)
y finalmente
dv, a
% = — Zmb (102 + pg) vaW(rab; hab)~ (431)
a b

b

Ahora, para el caso de la ecuacion de la energia tendremos que, ésta si se
puede construir de manera directa, tomando la forma:

dug P, dp, P, d P,
_ _ e =2 . . 4.32
&= ond ~ond (ij mbWab> - ;mbvab VoWap.  (4.32)

Para lo anterior, se empleé la propiedad de la derivada temporal del kernel
y la ecuacion (4.17)

VP a
<> =3 PG W (s hb)+% %pbvaW(rab, has) = 3" mib (1’2 N %
t

b

) VQW(raba hab)-
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dWab
dt

= Ugb * vaWab- (433)

Para el caso de la ecuaciéon de momento, podemos encontrar una forma secun-
daria de lograr la discretizacion, la cual se consigue siguiendo un razonamiento
similar al empleado previamente, pero tomando como base la ecuacién (4.5)

VP P 1 1 P
— ==V v . 4.34
p P <p1—A)+p2—A <pk—1> (434
lo cudl nos da, para la ecuacién de momento

dva P, >
— = ———— | VaWab. 4.35
Z ( P} P2 =y ' (43

Esta forma es simétrica en los indices de las particulas para cualquier valor
de )\, y a su vez es consistente con la ecuacién de energia

e Tt Z b VW (4:36)
y la ecuacién de continuidad
d
pa - Zmb pip Vo Wap. (4.37)
Que es la forma discreta en SPH de
dpq - _ -
P = = ()Y (") = V- (p()\ . 1)) . (4.38)

Viscosidad artificial

Cuando estudiamos la dindmica de los gases, debemos considerar, que aun
tomando las condiciones iniciales suavizadas, estas nos pueden generar solucio-
nes discontinuas o choques, los cudles normalmente se encuentran presentes en
fenémenos astrofisicos y permiten la disipacién del calor y la transformacion
de energia . Por lo tanto, al considerarlos, también estamos considerando un
sistema mas acercado a la realidad.

Dentro del método de SPH, la forma de simular los choques y poder es-
tudiarlos se consigue haciendo uso de las soluciones al problema de Riemman
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entre dos particulas adyacentes o bien, introduciendo un término de viscosidad
artificial en la ecuacién de conservacion de momento. Esta segunda solucién es
la que nosotros utilizaremos.

Esta idea, de introducir un término de disipacién viscosa se utiliza para lo-
grar dar a los choques, un grosor comparable, y preferentemente mayor, a la
separacion entre las particulas.. Lo cudl, genera que las ecuaciones diferenciales
puedan emplearse sobre todo el calculo, tal como si no existieran choques.

En la literatura, existen diversas formas de representar el pardmetro de visco-
sidad artificial, siendo los mas reconocidos el de von-Neumann, Richter. Quienes
guiados por los requerimientos de que, 1) no existian discontinuidades reales, y
2)El grosor de la capa de choque se encuentra en cualquier punto del orden de
longitud de escala 1, 3)Fuera de la capa de choque no existen efectos observables.
propusieron

gNR = copl?(V.%)% (4.39)

donde ¢y es un pardmetro adimensional que se agrega a la presion hidro-
dinamica.

y el de Monaghan- Gingold(1983):
2 = =3 mb (L + ) VaWar.

o —
Ph
donde 7,b es una contribucién artificial, dada por:

- 2
—ac . o
abl:’gl;-‘rﬁ#ab SiVah - Tap <0
a

T L . (4.40)
0siVgp - pap >0

Con o
frap = —ob Tab, (4.41)
a7
R 1
Cab = 5 (Ca +cp)- (4.42)
L 1
p= i(ﬂa + pp)- (4.43)

De acuerdo a la viscosidad artificial, la expresién de momento quedard ex-
presada como:
dvy,

P, P
ﬁ = — Zmb (pQ + Fg + 7Tab> vaWab. (444)
b a b
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Y para ser consistentes, también debemos modificar la ecuaciéon de Energia

dv, P, . 1 =
it = E ; MyVab * VaWap + ) Zb: MpTapVab - Vo Wep. (445)

Esta combinacién atin conserva la energia y el momento angular y lineal.

Con lo visto anteriormente, podemos escribir las ecuaciones mas importantes
de SPH, las cudles resumiremos en tres:

En primera instancia, se debe obtener la densidad por medio de las sumato-
rias de las particulas.

o= myWap. (4.46)
b

Alternativamente, la ecuacién de continuidad se puede integrar (ver ec 4.3)
y la ecuacion de evolucién para una energia interna especifica puede escribirse
como

Z my ( + ﬂab) Vab * VaWap. (4.47)

Y finalmente, la ecuacién de momento se expresa como
dva
= Zmb 2 +  + Tap | VaWap. (4.48)
pi

Por medio de la cudl se considera que las particulas avanzan en el tiempo.

Integracién temporal

Lo 1ltimo que se debe tener en consideracién para implementar SPH correc-
tamente es la integracién temporal.

Para poder llevar a cabo una integracion adecuada de las ecuaciones diferen-
ciales pertenecientes al método, debemos encontrar un balance adecuado entre
la eficiencia y la precision del integrador. Para conseguir esto, debemos mini-
mizar el nimero de evaluaciones de la fuerza por cada paso del tiempo, lo cudl
dara preferencia a los integradores de bajo orden. Siempre y cuando estos sean
estables y converjan.

Para llevar a cabo estas integraciones numeéricas, se han desarrollado diver-
sos métodos estandar entre los cudles figuran el algoritmo de Leapfrog y el de
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Stormer-Verlet. Mismos que describiremos breve mente a continuacion.

El algoritmo de Verlet o Leapfrog original, se puede derivar facil mente
empleando dos expansiones de Taylor para: 7(tAt) y #(t — At). Que sumadas y
aplicadas a la resolucién de 7(t+ At) para hallar la posicién nos dan el algoritmo
de verlet

Pt + At) = 27(t) — 7(t — At) + d@(t) At* + O(AL). (4.49)

En ésta ecuaciéon vemos que para hallar la posicién no requerimos de la ve-
locidad. Sin embargo esto puede acarrear problemas, ya que para conocer una
posicién nueva, necesitaremos conocer sus dos posiciones anteriores.

La velocidad puede reconstruirse a partir de la posicién centrada en limites
diferenciales

At A — 7t — AY) s
= At?). 4.
it — +O(AS) (4.50)

La forma de Leapfrog, se obtiene definiendo las velocidades a pasos interme-
dios via diferencias centradas

(A F— 7t — Al
(At #(t— At) — 7t

Esta tltima ecuacion puede resolverse empleado la forma de Leapfrog en la
ecuacién de posicién.

7 (t + At) = 7(t) + Atv (t + A;) : (4.53)

Utilizando la ecuacién (4.45) e insertdndola en (4.47) y (4.48) encontramos
la velocidad actualizada del algoritmo de Leapfrog

7 (t + A;) — 7 (t - A;) +a(t)AL. (4.54)

De esta manera, tanto la posiciéon como la aceleracién siempre serdn evalua-
das o pasos de tiempo completo, mientras que las velocidades seran evaluadas
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de manera intermedia. Es decir, que la pasaran ”saltando”sobre las posiciones.
Si requerimos las velocidades a un tiempo t, se pueden calcular como

5(t) = o+ 5) ;ﬁ(t — %). (4.55)

La forma de Storm Verlet es particularmente ttil ya que todas las particulas
son evaluadas al mismo tiempo. Tomando la ecuacién (4.46) y resolviéndola
para

7t — At) = 7(t) — AtT(t). (4.56)

En conjunto con la ecuacién (4.45), podremos encontrar la posicién actuali-
zada del algoritmo de Verlet

Pt — At) = 7#(t) + AtT(t) + ld(t)At? (4.57)

[\)

Ahora, para encontrar la velocidad, tomaremos nuevamente la ecuacién (4.45)
e insertamos la posicién de Verlet en (4.46)
T(t) — 7t — At)  d(t)

= —————> + —2AtL 4.
0] At + 5 t (4.58)

De manera analoga encontramos la velocidad al tiempo ¢ + At

it + At)

Tt + At) = 7(t) + At (4.59)

Sumando estas tltimas dos ecuaciones y utilizando nuevamente (4.46) llegamos

a

Bt + AL = 7(t) + Atw. (4.60)

Que nos da la expresién actualizada del Algoritmo Stormer-Verlet. Mismo, que
es un ejemplo perfecto de un integrador geométrico” que conserva el momento
angular de manera exacta.

4.3. Aplicaciones del método

4.3.1. Implementacién

En las dos secciones anteriores, nos hemos dedicado a explicar las ecuaciones
elementales para entender y desarrollar SPH. Logrando una buena comprensiéon
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de las mismas. Sin embargo, al momento de aplicarlas computacionalmente hay
varios puntos a tomar en consideracién, y son los que ahora abordaremos

Vecinos y Resolucion

Para tener una buena estadistica, recomendamos tener un numero grande
de vecinos, tipicamente de 100 o més. Esto, ayudara a evitar generar un ruido
numérico alto, y fluctuaciones alrededor de las soluciones reales.

Cuando hablamos de vecinos, nos referimos a una determinada particula, en
la cudl, la longitud de suavizamiento, h; se traslapa con la h de nuestra particula
de interés. Este término es muy importante ya que a lo largo de las corridas,
jugamos con estos traslapes y obtenemos un suavizamiento. El hecho de poder
utilizar el termino de los vecinos se debe a que el kernel que empleamos tiene
un soporte compacto.

Por otro lado, el tener un niimero alto de particulas, nos permitird hacer
una buena simulacién y resolucién de los choques. Para los cudles, como se vio
a lo largo de éste texto, SPH resulta ser una buena eleccion.

Masa de las particulas

Siempre que sea posible, se deben emplear particulas con la misma masa.
Aunque esto puede variar dependiendo el problema al que nos enfrentemos. Es-
to evitard que existan grandes fluctuaciones, al involucrar particulas grandes
con particulas pequenas. Esto se puede despreciar inicamente en ciertos casos
especificos, como en estrellas altamente condensadas.

Condiciones iniciales

Establecer unas condiciones iniciales adecuadas, sin duda nos llevaran a un
buen empleo de SPH. Ya que, como se ha visto, debemos comenzar establecien-
do condiciones de equilibrio para las particulas que integran nuestra muestra,
de acuerdo a la posicién especifica de cada una. Una vez que llegamos a éste
equilibrio, debemos evitar que las particulas tengan movimientos considerables.

Integracién Temporal

Idealmente, nuestro método de integracién, debe ser capaz de monitorear
el tiempo transcurrido en la simulacién y de identificar los errores que ocurran
durante el. Y en caso de encontrar errores fatales, debe reiniciarse.

Disipacién viscosa

La disipaciéon viscosa debe utilizarse tinicamente en donde realmente sea
necesaria y puede vincularse con pardametros de dependencia temporal para me-
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jores resultados.

Resultados

Al momento de presentar los resultados, se recomienda presentar los datos
en cantidades continuas, y de todo el muestreo. Evadiendo graficas puntuales y
datos de particulas especificas. Por el contrario, se recomienda utilizar graficas
de contorno para verificar que las matematicas son correctas y van de acuerdo
a lo esperado fisicamente.

Para mayor informacién respecto a cada uno de los temas ver: [11] [16] [10]
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Resultados

5.1. Condiciones Iniciales

Para el desarrollo de esta tesis, se realizé un andalisis computacional, emplean-
do un c6digo numérico (Fortan 77); En el cudl, se simula el comportamiento de
un disco de acrecién en coordenadas cilindricas con simetria azimutal(z) , que se
enfria por medio de neutrinos (ver cap2) y se encuentra alrededor de un agujero
negro. A continuacién explicaré con mas detalle cada una de las condiciones ini-
ciales que se plantean, para tener una mayor comprensién del trabajo realizado.

El cédigo El cédigo empleado fue desarrollado por el Dr William Henry
Lee Alardin y es un cédigo de tipo drbol. Utiliza el método SPH, explicado an-
teriormente (Ver cap4). En el, se establecen las condiciones iniciales de nuestro
disco de acrecion, siendo las mas significativas, la masa tanto del objeto central
como de nuestro disco, la energia interna y la energia liberada. Todas las uni-
dades utilizadas, se encuentran en MKS (metro, kilogramos, segundos) y Masas
solares, y se utiliza notacién astrondémica.

El disco de acreciéon El disco de acrecién aqui considerado, proviene de
la muerte de una colision entre una estrella de neutrones y un agujero negro, el
cudl deshizo a la estrella, dejando como remanente un disco de acrecion, que se
encuentra aislado. Es un disco de acrecion delgado, que se comporta de acuerdo
al pardmetro a y a las ecuaciones de la hidrodindmica. Para estudiarlo, se toman
coordenadas cilindricas (r,z), lo cudl facilita su estudio y andlisis. y se observa
mediante cortes tangenciales.

Se considera una simetria azimutal en el sistema, lo cudl nos permite ob-
servar el comportamiento de la acrecién, en una escala de tiempo mucho més
grande que la que se tiene considerando escalas de tiempos dindmicos. Los tiem-
pos que aqui se emplean, se encuentran en segundos, y tienen un maximo de 0.4s.

33
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Objeto central En este caso, el objeto central del cudl nuestro disco se
encuentra circundante es un agujero negro de 4M©®.

Enfriamiento por neutrinos Como se mencioné previamente, el meca-
nismo mediante el cudl el sistema (Disco- Agujero) libera su energfa , ocurre
mediante la generacién de neutrinos. Esta generacién se encuentra muy bien de-
finida en el cédigo, y es de suma importancia para entender las perturbaciones.
Un poco mas adelante, explicaremos a detalle como se considera el proceso de
emision de neutrinos en este caso particular.

5.1.1. Las perturbaciones

Para entender lo que es una perturbacién, debemos comenzar por saber los
mecanismos con los que cuenta el disco de acrecién para liberar su energia. Es-
tos, vamos a dividirlos en tres secciones: Los que caen al agujero negro, los que
salen eyectados mediante un jet relativista, y que no regresan al disco, y una
fraccién de rc? que por efecto de la acrecién, es re inyectado al disco de acrecién
en forma de energia térmica y lo calienta mediante radiacién.

Para los dos primeros casos, la importancia es practicamente nula, ya que
una vez que el material cae al agujero o es eyectado, no regresa al disco y por
lo tanto no genera ninguna reaccién secundaria en él. Por el contrario, para la
dltima situacién, en que el material se re inyecta, éste si tiene una interaccion
con el disco y nos genera las llamadas Perturbaciones.

El objeto principal de estudio de esta tesis, son las Perturbaciones alrededor
de un disco de acrecién. Pero ;Qué es una perturbacién?. Bajo nuestro esque-
ma de referencia, vamos a considerar que nuestro sistema se va a perturbar
mediante la retroalimentacién de material proveniente del mismo disco. Es de-
cir, que una vez que el disco eyecte parte de su material, una fraccién de 1c?
serd re-inyectada en el, generando cambios en su velocidad, su momento y su
comportamiento general. Las perturbaciones que aqui empleamos, son de tipo
radiativo, es decir que las observamos mediante cambios en la temperatura de
nuestro disco de acrecion.

Otro tipo de perturbacion ocurre al interior del mismo disco, por cambios de
la viscosidad. Sin embargo esta situaciéon no fue contemplada en éste trabajo,
pero podria ser importante para un futuro.

Parametro o El pardmetro « ha sido muy mencionado a lo largo de este
texto y su importancia es fundamental. Para este desarrollo, vamos a considerar
tres tipos de a: = 1073, & = 1072 y o = 10~ !. Estos tres limites se escogieron,
tomando en cuenta las restricciones del propio pardmetro, y para tener un pano-
rama amplio, del comportamiento de las perturbaciones en un disco de acrecién.

Como veremos mas adelante, y observaremos en las graficas, un disco, con
un « grande, se desintegrard mucho mas rapidamente, que uno con un « pe-
quena. Inclusive, un o muy grande, mezclada con una perturbacion elevada,
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puede desencadenar un colapso del disco. Es decir, que la perturbacién resulta
tan agresiva, que el disco de acrecion se ve desvanecido en cuestién de segundo

) )
y al mismo tiempo, pierde una gran cantidad de energia.

Las ecuaciones importantes Para la realizacién de esta parte de la tesis,
se emplearon una serie de ecuaciones caracteristicas del problema de acrecion
que estamos trabajando en las que se hicieron consideraciones especificas,con el
objetivo de tener las condiciones més apegadas a la realidad. A continuacién
detallare las ecuaciones.

En primer lugar, se considera una ecuaciéon de estado mucho mas realista.
En general, en este tipo de estudios (Disco de acrecién formado después de una
fusién entre una estrella de neutrones y un BH), se emplea una ecuacién de gas
ideal, ya que nos reduce el niimero de variables y nos permite hacer mejores
interpretaciones. Sin embargo, al utilizarla perdemos la parte sustancial que se
relaciona con el comportamiento entre las particulas y el disco de acrecién y nos
alejamos del caso real. Por ello, en esta ocasién, la ecuacién empleada incluye
un gas de electrones relativista de degeneracién arbitraria, presién de radiacion,
y un gas ideal de nucleones libres y particulas «. Por otro lado, la composicién
de nuestro disco estd determinada de manera auto consistente, al considerar
interacciones débiles en dos regimenes: material opaco a neutrinos, y material
transparente a neutrinos.

En segundo lugar, se incluye una parte de enfriamiento por neutrinos, en el
cudl, la emisién de neutrinos se convierte en el medio para enfriar al disco de
acrecién. Estos neutrinos, son supuestos de formarse por captura de electrén-
positrén sobre nucleones libres,por efecto bremsstrahlung, por aniquilacién de
pares o por decaimiento de plasmones.

Por 1ltimo, se considera una profundidad éptica aproximada para el fluido
de los neutrinos, el cudl se logra utilizando dispersién sobre los nucleones y las
particulas «, las cuales a su vez son fuente de opacidad.

Condiciones fisicas Antes de entender las ecuaciones, es importante com-
prender la situacién fisica en la que nos encontramos. Recordemos, que nos en-
contramos trabajando con un disco de acrecion, formado como resultado de la
fusién de una estrella de neutrones y un agujero negro. Aunque, una posibilidad
secundaria nos habla de la fusion entre dos estrellas de neutrones. En cualquiera
de los casos, el disco serd pequeno, conteniendo pocas decenas de masa solar. El
disco, a su vez se encuentra orbitando un agujero negro de apréximadamente
200km, equivalente a un rango entre 3-5 masas solares.

El disco presenta una densidad elevada (10%gem =2 < p < 102gem=2) con
energias internas elevadas (1010k; < T < 1011k). Estas temperaturas son tan
elevadas que el nucleo se foto desintegra, y tenemos entonces una mezcla de
particulas «, protones y neutrones libres, electrones y positrones. La escala
temporal para el equilibrio 3, esta dado por tg ~ (onenyc) ™1, donde oy, es la
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seccién eficaz para captura de et sobre nucleones libres, y ny es la densidad de
dichos nucleones. Bajo estas condiciones, t5 ~ 2 x 10™%s, el cual es mucho mas
chico que la escala del tiempo de acrecién t,.. de un elemento de fluido, por
lo que las interacciones débiles determinan la composicion. Los fotones quedan
atrapados, y son acarreados con la corriente o el flujo. En el caso de los neutri-
nos, la situacién es mas complicada ya que la profundidad éptica es del orden
de una unidad. En las regiones externas del disco, escapan libremente, mientras
que para densidades mas grandes de 10! gem ™2 caen sobre la difusién en un
tiempo t4;f., ~ 30ms.

La ecuacién de estado Con las condiciones descritas anteriormente, en
un principio, asumimos que nos encontramos en un caso en el que todos los neu-
trones se encuentran libres, y no tenemos particulas « presentes.De acuerdo a la
temperatura alcanzada, podemos alcanzar la creacién de pares electrén-positron.
El nimero de pares creados, va en funcién de la degeneracion de electrones.
Lo anterior lo podemos resolver, asumiendo una expresion para la presién, en
funcién de la temperatura y el potencial quimico. y vélido para degeneracion
arbitraria en el limite de los electrones relativistas (p > 10gem=3) tenemos que:

7
s | i+ 2m*n2(KT)? + —7*(KT)*| . (5.1)

Po=—
¢ 12n2(he) 15

La densidad de electrones y positrones se relacionara por

pYe _ 1 3 2 2
m, " T g e e (KT) (52)

Donde Y, es la fraccién electrénica. El potencial quimico de especies i, se de-
nota por 7);. Esta expresion, nos reduce a los limites bien conocidos cuando se
presentan bajas temperaturas: (KT<< 7.) lo que nos da P p(é), una tem-
peratura apropiada para un gas de fermi. En el caso contrario, cuando tenemos
temperaturas elevadas (KT >> n.) lo que nos da P o« T* cuando la presién
viene de pares de electrones y protones relativistas.

Con lo anterior, la ecuacién completa nos queda como:

P:Prad+Pgas+Pe+Pv~ (53)
donde .
aT
Prad == T (5.4)
pKT

Pyas = . (5.5)

u
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P, es la presién debida a los neutrinos, a es la radiacién constante, K es la
constante de Boltzmann, y m, = 1,667 x 10~?*ges la unidad de masa atémi-
ca. De acuerdo a las condiciones que presenta el disco que aqui trabajamos,
la presién del gas dominara en un 80 % sobre los demds términos. Al tener
una temperatura equivalente a T~ 5MeV, dentro del espectro de cuerpo negro,
encontraremos un pico a los 14MeV. Por otro lado, la frecuencia del plasma
Wycorresponde a una temperatura 7;, ~ 0,5 MeV.

El conteo de la fraccion electrénica y del potencial quimico de los electro-
nes, se sigue de asumir equilibrio 8 entre neutrones, protones y electrones, y la
condicion de carga neutral. Dependiendo de la profundidad 6ptica del material,
tendremos que hacer ajustes y distinciones para cada caso [8]. si tenemos un
material que es transparente a su propia emision de neutrinos, entonces ajusta-
remos las condiciones de equilibrio, al igualar la tasa de captura de electrones y
positrones, con la de protones y neutrones respectivamente. Para el caso de de-
generacién como la que se presenta en este caso, utilizaremos una ecuacién para
la fraccién electrénica como funcién de la temperatura y del potencial quimico
electronico:

1 =
— —TNe
Y, =5 +0487 <KT ) : (5.6)

(las referencias de estas ecuaciones se pueden encontrar en [§8]) Donde @ =
(mp, —mp)c2 ~ 1,29MeV . Si el material es opaco, y se permite que los neutrinos
se diluyan en una escala temporal menor que el tiempo de acrecién, entonces
debemos escribir:

Ne + Np = M- (57)

Al tener nucleones no degenerados, podemos emplear estadistica de Maxwell-
Boltzmann para describir su funcién de distribucién, y obtener:

p _ Q— e
n:—exp< ®T ) (5.8)

Para la tasa de densidad del nimero de neutrones y protones, con Y, =

o . llegamos a:
1- Y; _ Ne — Q
Y.~ exp( =T > . (5.9)
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Tenemos ahora tres ecuaciones: (5.2),(5.3) y (5.6) o (5.9) para tres funciones,
T, Y. y ne por lo que el sistema se puede considerar cerrado. Ahora bien, para
permitir que exista una transicién entre los regimenes éptica mente grueso y
optica mente delgado,resolvemos estas ecuaciones, de una manera combinada, y
tomamos como base el factor f(t,) = exp(—t,)o el factor g(t,) =1 — exp(—ty).
De manera préctica, resolvemos la ecuacién (5.3) utilizando la energia interna
por unidad de masa, en lugar de la presiéon. Ya que su variacién en el tiempo es
lo que determina nuestro cédigo, empleando la primera ecuacién de la termo-
dindmica. Finalmente, se incluyen efectos de la foto desintegracion de particulas
« al usar equilibrio estadistico nuclear para tres especies (n, p, a)para ajustar la
fraccién de masa sobre los nucleones libres, como:

(MY

(5.10)

101°K
Texrp (—8,2) .

9
T \3 P B
Xnuc:2274
(1010> <1Ologcm—3> T

A continuacion, presentaré explicitamente las ecuaciones anteriores, de una
manera un poco mas detallada para u, Y, y la neutralidad de carga.

Comencemos por la ecuacién para la energia interna por unidad de masa,
considerando las distintas presiones y nuestro parametro X, tendremos que:

PP Pra R) 1 3Xnuc 3KT
w=gie red Tl 1 . (5.11)
p 4 2my,

El equilibrio 8 se define como:

1- Xnuc
Y, = — Xoue * A. (5.12)

Donde

A= E + 0,487 (CQ/IQ{;UH F(T) + {1 +exp (”eK_TQﬂ 9(T,).  (5.13)

A su vez, el tener una carga neutral, nos implica que:

fnY: B W (13 + nem*(KT)°]. (5.14)

Como se mostrd en la ecuacién (5.2). Las modificaciones a la ecuacién para
el equilibrio 8 reflejan que si el fluido se encuentra compuesto primordialmente
de particulas a, tendremos Y, = %
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Emisién de neutrinos y foto desintegracion Existen una diversidad
de procesos, que pueden contribuir a la emisién de neutrinos. El primero de ellos,
considera el proceso de captura de electrén positrén sobre neutrones libres. Estos
datos, se obtuvieron utilizando tablas de Langanke y Martinez-Pinedo (2001),
para mayor referencia ver [8]. Estos datos resultan sobresalientes, e inovadores
(En su época) debido a que considera los procesos que ocurren sobre todo el
disco, sin importar si la degeneracién es significativa o no. De igual manera,
utilizando la tabla, podemos realizar una interpolacién bilineal, en el plano:
logpY, —logT, la cual nos da la tasa de enfriamiento para un elemento de masa
determinado. El resultado obtenido, se multiplica por la fraccién de masa de
nucleones libres X,,,., debido a que no se consideran captura de portones y
electrones por medio de particulas a.

En segundo lugar, la aniquilacién de pares electrén -positrén, resulta en una
fuente neutrinos térmicos, y su tasa de enfriamiento correspondiente, se obtie-
ne de utilizar las funciones de Itoh et al(1996) [8]. las cuales cubren el rango
9 <log{p(gem=3)) <12 en la densidad, y 10 < logT(K) < 11 en la temperatu-
ra.

Por tltimo, se consideran el bremsstrahlung nucleon-nucleon, ¢ss, y el de-
caimiento plasmoénico ¢piasmon, cuyas tazas dan:

qrp = 1,5210%3T7;° plaergss tem ™. (5.15)

Y

2
Gptasmon = 1,5210% T yoeap(—,) (1 + yp) X <2 +1 1” ) ergsstem—3.
Tp
(5.16)

donde v, = 5,5210?[7% + 3(77€/KT)2]/3%. De acuerdo a las condiciones que
presenta nuestro disco, el proceso que domina sobre los demas, es el de captura
de nucleones, convirtiéndose en la principal fuente de enfriamiento. Finalmente,
la creacién y desintegracion de particulas o dan lugar a un término de enfria-
miento en la ecuacién de energia dada por:

anuC — —
qphot:6,8m1018 pranCal Lem ™3, (5.17)

5.2. Desarrollo: 3 diferentes casos

Para el desarrollo de este trabajo, se realizaron tres diferentes casos, en los
cuales se fueron anadiendo variables, y modificando parametros. Para analizar
paso a paso el comportamiento de los discos, y la influencia que tenian las per-
turbaciones, a medida que iban teniendo accién.
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Caso 1/ Verificacién del parametro alfa Para el primer caso, se realizé la
comprobacién del parametro «. Para esto se llevaron acabo diferentes corridas
modificando dicho parametro, de acuerdo a su rango permitido, y observando
las variaciones dentro del mismo. Esto, se realizé6 como una comprobacién ini-
cial del cédigo numérico y para establecer las condiciones que se seguirian a lo
largo de todo nuestro estudio. Asi es como llegamos a los tres pardmetros de «
mencionados anteriormente: a=0.1, «=0.001 y a=0.001.

Caso 2/ Retroalimentacién Dentro del segundo caso, comenzamos a
modificar las variables dentro de nuestro disco, integrando un pardametro de
feedback o retroalimentacién, el cual nos indica la fraccién del material que
estd regresando a nuestro disco en forma de radiaciéon. Empleando éste parame-
tro, se realizaron corridas para cada uno de los valores de @ a=0.1, a=0.001 y
«=0.001, notando cambios considerables para cada uno de ellos. De igual forma,
se integrarén algunas corridas en las que apagamos el pardametro de retroalimen-
tacién, e introduciamos una variable que nos permitia identificar la via por la
que nuestro disco estaba perdiendo su masa (masadd), igualmente utilizando
las tres distintas a.

Dentro del cédigo, las variaciones que aqui consideramos se integran como:
gpert=Feedback

Donde feedback representa la retroalimentacién del material y se expresa
como:

Y q pert representa la perturbacién. y se expresa como:

Donde du representa en punto térmico, y dt se refiere al tiempo en el que
ocurre la perturbacién.

Caso 3/ Perturbaciones Para en tercer y tltimo caso, se estudiaron las
perturbaciones integrando dos variables: La amplitud y la frecuencia es decir
que tan rapido y de que magnitud llegaban las perturbaciones a afectar nues-
tro disco. Este estudio también se realizé para cada uno de los pardmetros a:
a=0.1, =0.001 y «°=0.001, combinando cada una de las variables y también
presentando las perturbaciones por separado.

En éste caso también se modificaron las condiciones iniciales, siendo una de
las méas importantes el niimero de particulas integrantes del disco. Pasando de
10000 a 15000 y 18000 respectivamente.

Para el caso de las perturbaciones, dentro del c6digo se introdujo un cambio
de amplitud y frecuencia, vinculado con el parametro de retroalimentacién. El
cual queda definido de la siguiente manera:

Donde feedback representa la retroalimentacion del material, y se expresa de
la misma manera que para el caso 2, freq representa el cambio de la frecuencia y
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la, amplitud se establece como 1 + cos2mvperit, ¥ qpert representa la perturbar-
cion. Dichos parametros, se integran en el cédigo dentro de la secciéon medular,

y se define de la misma manera en dos ocasiones.

53. Casol

En esta primera parte, presentaré los resultados obtenidos de desarrollar el
caso 1, explicado anteriormente. Observaremos las gréaficas iniciales, correspon-
dientes a cada una de las ag seleccionadas y mostrando respectivamente: El
comportamiento general del disco, La pérdida de masa y la tasa de acrecion,
con respecto al tiempo. Las unidades se presentan en CGS y masas solares.

Masa del BH vs Tiempo , para Alfa de 0.001

4.35 T

4.3

4.25

4.2 -

Masa del Adujero negro (Mo)

4.1

4.05 1 1 1

Tiempo (s)

1 1
0 0.05 0.1 0.15 0.2 0.25 0.3

0.45

Figura 5.1: Gréfica comparativa de la ganancia de masa del agujero negro, contra

el tiempo, considerando un pardmetro o de 0.001.
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Masa del BH vs Tiempo, para Alfa de 0.01
4.35 T T T T T T

Masa del Agujero negro (Mo)

4.05 | | | | | | | |
0 0.05 0.1 0.15 0.2 0.25 0.3 0.35 0.4 0.45

Tiempo (s)

Figura 5.2: Grafica comparativa de la ganancia de masa del agujero negro, contra
el tiempo, considerando un parametro « de 0.01.

Masa del BH vs Tiempo, para Alfa de 0.1
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Tiempo (s)

Masa del Agujero negro (Mo)

Figura 5.3: Gréafica comparativa de la ganancia de masa del agujero negro contra
el tiempo, considerando un parametro « de 0.1.

En las graficas anteriores, observamos el primero de los pardmetros impor-
tantes para nuestro estudio, el cudl relaciona la ganancia de masa que presenta
el agujero negro, con respecto al tiempo. Se presentan 3 casos independientes y
uno udltimo, que muestra la comparacién entre las distintas a. Analicemos cada
una de ellas:

En la Grafica 5.1, observamos un « pequena. con un valor de 0.001, en este
caso, nos encontramos en el caso inferior. Aqui, observamos que el agujero negro,
tiene un incremento de masa paulatino, es decir que mantiene una estabilidad
durante un tiempo mayor. Este comportamiento, concuerda con lo esperado y lo
propuesto por la teoria, ya que al tener un « pequena, nuestro disco de acrecion
presenta una menor viscosidad, y por lo tanto un menor transporte de momen-
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to angular, lo cual a su vez genera una eficiencia menor, y una menor tasa de
acrecion.

Por el caso contrario, cuando se presenta un « grande, 0.1, tenemos que el
agujero negro tiene un incremento en su masa en un tiempo muy corto, de tan
solo unos milisegundos; inclusive, se observa como desde que inicia el proceso, el
agujero negro ya presenta un incremento considerable en su masa. Esto, lo que
nos indica es que cuando tenemos presente un parametro de viscosidad elevado,
el material del disco se desprende con mayor facilidad y en un tiempo mucho
menor. En casos como este, vemos como el agujero negro predomina sobre el
disco, acabando rapidamente con su material.

En el caso intermedio, tenemos un « de 0.01, este caso resulta ser el que
presenta un mayor transporte de momento angular, ya que permite al material
al interior del disco, tener un movimiento considerable, para presentar acrecion,
pero no lo suficiente como para tener una rapida pérdida de masa, como la que
ocurre en el caso de un « mayor. Observando la grafica, vemos que le toma
un tiempo mayor, el deshacerse, pero al final termina cediendo su material al
agujero negro, y concluye con un final similar al de un « grande.

acrecion vs tiempo para alfa 0.1,0.01 y 0.001
6e+29 T T T T T T

5e+29 - B

4e+29 | .

3e+29 - B

Acrecion (g)

2e+29 b

le+29 b

0 1 1 1 1 1
0.1 0.15 0.2 0.25 0.3 0.35 0.4 0.45

tiempo (s)

o
o
o
a

Figura 5.4: Grafica comparativa de la acrecién total del disco, con respecto al
tiempo para tres distintas alphas:a= 0.1, «=0.01 y a= 0.001.

En este segundo paquete de gréficas, vemos representada nuestra segunda
variable importante de estudio: La acrecién propia del disco y su comportamien-
to general. En este caso, muestro las graficas sintetizadas en una sola, mostrando
la acrecién para un disco utilizando un « de 0.1, 0.01 y 0.001 respectivamente.
Esta gréfica resulta muy interesante, y complementaria a la que se obtiene para
el incremento en masa del agujero negro, ya que de acuerdo a lo esperado, un
disco que contiene un parametro « elevado, de 0.1 presenta un proceso extrema-
damente rapido de acrecién, sobreviviendo apenas unos mili segundos, mientras
que en el caso de un « intermedio, de 0.1, se obtiene una acrecién mas prolon-
gada y con una mayor estabilidad, y para el parametro a mas chico, el disco,
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presenta una tasa de acreciéon mas equilibrada a lo largo del tiempo, y, aunque
con un tiempo suficiente culmina su acrecién de una manera similar a la de un
« grande, éste, nos permite observar con mayor detalle su comportamiento.

El hecho de que ambas graficas se comporten de una manera complementa-
ria, nos indica que estamos realizando un estudio correcto de lo que ocurre al
interior de un disco de acrecién que se encuentra en un sistema disco-Agujero,
y que dentro del cédigo, la masa se comporta adecuadamente. Recordemos, que
este es el primer caso, en el cual no se realizé modificacién alguna a las condi-
ciones iniciales del disco, por lo tanto las gréficas aqui obtenidas presentan un
comportamiento suave.

Luminosidad vs tiempo para alfa de 0.1, 0.01 y 0.001
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Figura 5.5: Grafica comparativa de la luminosidad vs tiempo, para tres distintas
alphas: a= 0.1, =0.01 y a= 0.001.

Como tercer pardmetro a analizar, tenemos la luminosidad presentada por
nuestro sistema disco-Agujero negro, durante el proceso en que ocurre la acre-
cién. Esta grafica, nos muestra la energia liberada por unidad de tiempo, para
un disco de acrecién, con condiciones iniciales iguales, pero sometido a la presen-
cia de nuestras tres oy caracteristicas: o 0.1,0.01 y 0.001. Observando la misma,
notamos que ante la presencia de un « grande, se obtiene una tasa de luminosi-
dad,que decrece en un tiempo muy corto. Esto nuevamente va en concordancia
con las gréaficas anteriormente analizadas, ya que al tener un parametro de visco-
sidad elevado, los procesos al interior del disco ocurren con mucho mayor rapidez
que para un « mas pequena, des haciéndolo rapidamente, y generando que el
pico en energia se obtenga en un instante y después decaiga rdpidamente. Otra
forma de ver esto es pensando en que el disco pierde gran parte de su energia, la
cual al menos en una tercera parte es absorbida por el agujero negro en un corto
tiempo. Analizando esta misma situacién para los casos de oz menores, vemos
que ambos conservan una luminosidad mas estable, inclusive no alcanzamos a
ver su punto de decaimiento.

Un punto destacable es la luminosidad mayor que se alcanza, la cudl se pre-
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senta a led7 ergs/s. Esta energfa, va intimamente relacionada con la tasa de
acrecién, ya que nos representa la mayor cantidad de energia que puede liberar
un disco como el que estamos simulando en esta situacién. Y vemos que esta, es
la misma para las tres situaciones de ;. La luminosidad aqui obtenida es mucho
mayor a la que se obtiene con el limite de Eddington para fotones, por lo que en
la situacién que aqui estudiamos tenemos una luminosidad Super-Eddington.
Algo muy comun en fenémenos de acrecién. siempre y cuando se consideren
fotones y no neutrinos

5.4. Caso 2

Se presentan los resultados para el caso 2, segin lo explicado anteriormen-
te. Observamos graficas que consideran la retroalimentacién del disco, asi como
el comportamiento general del mismo, la tasa de acrecién, la perdida de masa
con respecto al tiempo. Dichos pardmetros se mezclan, para obtener una vision
general del comportamiento.

Veremos una reproducciéon de los mismos casos pero considerando cada una
de las tres ay seleccionadas.

Tiempo vs tasa acrecién del BH para Alpha=0.1
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Figura 5.6: Gréafica comparativa de la masa del agujero negro con respecto al
tiempo, utilizando un « de 0.1. En este caso, se contempla un pardmetro de
retroalimentacién.
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Tiempo vs acrecién del BH para Alpha=0.01
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Figura 5.7: Grafica comparativa de la masa del agujero negro con respecto al
tiempo, utilizando un « de 0.01. En este caso, se contempla un pardametro de
retroalimentacién.

Tiempo vs acrecién del BH para Alpha=0.001
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Figura 5.8: Grafica comparativa de la masa del agujero negro con respecto al
tiempo, utilizando un « de 0.001. En este caso, se contempla un pardmetro de
retroalimentacién.

De manera muy similar a lo observado en el Caso 1, a lo largo de estas
tres graficas, se observa el incremento en masa del agujero negro, con respec-
to al tiempo. El comportamiento respecto al incremento en masa para cada «
resulta ser igual al del caso 1. Recordemos que para esta situacién, se agrego
un pardametro de retroalimentacion de material o feedback a nuestro sistema, el
cual parece no tener una influencia significativa sobre el mismo. Un poco mas
adelante compararemos ambos casos en una misma grafica, y reafirmaremos es-
ta hipotesis.

Una cosa destacable, que no se observo a detalle en el caso 1 es la ganan-
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cia de masa que presentan cada uno de los casos con respecto al tiempo. Las
unidades de las mismas aparecen en masas solares, lo que hace méas compren-
sible su comportamiento. Tomando lo anterior en consideracién, tendremos que:

Para un a de 0.1, al momento de iniciar el proceso de acrecién, tiempo
cero, el agujero negro tiene una fracciéon de masa menor a los 4.2 M©®, lo que
quiere decir que en menos de un milisegundo el agujero negro absorbe cerca de
8.3e30kg.

Masa del disco vs tiempo para Alpha 0.1,0.01,0.001 sin retroalimentacién
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Figura 5.9: Grafica comparativa de la pérdida de masa del disco de acrecion,
con respecto al tiempo, para a= 0.1, a= 0.01 y = 0.001 considerando un caso
donde no existe retroalimentacién (feedback) de material.

Dentro de ésta grafica, observamos de una manera sintetizada el decaimiento
que presenta un disco de acrecién con respecto al tiempo, al someterse a tres
diversos pardmetros de viscosidad. De la misma manera que para el caso 1 y
segun el andlisis desarrollado anteriormente observamos que el caso de un «
grande, presenta un decaimiento mucho mas rdpido que el que se tiene para
as mas pequenas. Teniendo una reduccién considerable de su material, a los
0.5s, mientras que para un « intermedia, ésta disminucién ocurre a los 0.2, y
para un « pequefa, no alcanzamos a ver ésta disminucién considerable. Pero,
de lo que nos muestra la grafica hasta los 0.4s continua teniendo un decaimiento
paulatino y una mayor estabilidad en su material. Todos estos resultados van
en concordancia con lo estudiado anteriormente.
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Tiempo vs Masa del disco para alfa 0.1,0.01,0.001
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Figura 5.10: Gréfica comparativa de la pérdida de masa del disco de acrecién
contra el tiempo, para tres distintas as a= 0.1, a= 0.01, a= 0.001, considerando
un parametro de retroalimentacion.

En esta gréafica, se observa el M, la cual se refiere a la integral de la tasa
de acrecion del disco con respecto al tiempo. En ella, figuran los tres distintos
casos que hemos trabajado, y nos muestra las diferencias que se presentan entre
cada uno de ellos. Como ya es usual, para un « grande, se presenta una acre-
cién mucho més rapida y agresiva, teniendo un pico en 5¢16 M, mientras que
para ag mas chicas, se tiene un comportamiento mas suave pero el mismo pico
méaximo. Estas ultimas, presentan una tendencia similar a lo largo de todo el
proceso, y de acuerdo a lo que se observa en la grafica 5.10, no se ven tan afec-
tadas por el parametro de retroalimentacién, como cuando se tiene un « grande.

En la siguiente grafica, 5.11, veremos otra versiéon del mismo fenémeno, pero
en esta ocasién apreciamos la tasa de acrecién del disco para cada «, sin estar
integrada. Tal como en el caso 1, podemos ver la similitud que existe entre cada
uno de los parametros en cuanto a tendencia global, pero apreciamos claramen-
te, que en el caso de a grande, indicado con el color rojo, la acrecién es muy
agresiva y culmina en 0.1s, mientras que para « 0.01 presenta un incremento
paulatino y un comportamiento intermedio, y se detiene hasta 0.4s, momento
en que detenemos la simulacién. Por ultimo, el caso de a 0.001 es muy similar
al de « intermedia, ya que también presenta un comportamiento creciente pero
de manera paulatina , y tampoco logramos ver su conclusion.



5.4. CASO 2 69

Acrecién vs tiempo para Alpha 0.1,0.01,0.001 sin retroalimentacién
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Figura 5.11: Gréafica comparativa de la acrecién global del disco con respecto
al tiempo, para tres distintas a; a= 0.1, a= 0.01, o =0.001, sin considerar un
parametro de retroalimentacién.

luminosidad vs tiempo Alpha de 0.1, 0.01 y 0.001 con acrecién
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Figura 5.12: Gréfica comparativa de la luminosidad total vs tiempo para tres
o, distintas a de 0.001, a= 0.01, a= 0.1 considerando un pardmetro de retro-
alimentacién.

Por dltimo, observamos la grafica correspondiente a la luminosidad total del
disco, considerando tres distintos parametroa « e integrando una retroalimen-
tacién a nuestro disco. En comparacién a la gréafica equivalente para el caso 1,
observamos que incluyendo un parametro de retroalimentacion, el comporta-
miento global de nuestro sistema tiene un comportamiento mas accidentado es
decir que presenta mas variaciones internas a lo largo de su evolucion. Sin embar-
go, continda teniendo un comportamiento acorde a lo esperado. Nuevamente, en
los tres casos nos encontrdmos en un régimen super Eddington, teniendo como
pico maximo una luminosidad de 1e59, el cudl presentan todas las oz en un ini-
cio. Sin embargo, nuevamente, el a grande presenta un decaimiento mayusculo
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en su luminosidad, mientras que a 0.1 y 0.001 presentan un decaimiento paula-
tino que para nuestra simulaciéon parece no presentar una conclusion.

5.5. Caso 3

Dentro de esta seccién, presentamos el dltimo de los casos considerados den-
tro de nuestras simulaciones, dentro del cudl se integran las perturbaciones, asi
como el pardmetro de retroalimentaciéon. En esta seccién, y bajo lo descrito ante-
riormente, se presentan graficas que comparan, la ganancia en masa del agujero
negro, la pérdida del disco de acrecién, la luminosidad y la tasa de acrecidn,
todas respecto al tiempo, y para las tres diferentes a,: o = 1073, = 1072 y
a = 107'. Conforme se van presentando dichas gréficas, se presenta un anlisis
detallado del comportamiento de cada «, de acuerdo a lo esperado y a lo que se
observa segun los resultados.

masa de BH vs Tiempo para Alfa 0.1, 0.01 y 0.001 con perturbacién
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Figura 5.13: Gréfica comparativa de la ganancia de masa del agujero negro vs
tiempo para tres «, distintas a= 0.001, a= 0.01, a= 0.1 considerando una
perturbacién.

En la grafica anterior, observamos la ganancia en masa que presenta el aguje-
ro negro, considerando tres distintos pardmetros de viscosidad e incluyendo una
perturbacion, la cudl se ve reflejada en un cambio en la amplitud y frecuencia
de nuestro disco. Es por ello, que observando a detalle cada una de las graficas
que veremos a continuacién, somos capaces de distinguir las oscilaciones en cada
caso. Para éste, en especifico, notamos que globalmente el comportamiento del
sistema viene siendo como el que hemos estado observando en el Caso 1 y en
en el Caso 2, donde el correspondiente a un « grande de 0.1, marcado con el
color rojo presenta un incremento de masa muy elevado desde el momento que
iniciamos las corridas de nuestra simulacién, mientras que a; mas chicas seran
mas estables.



5.5. CASO 3 71

La diferencia que vale la pena resaltar en éste caso, viene dada por la in-
tensidad alcanzada en la acrecién, la cual como veremos un poco mas adelante,
si presenta cambios considerables respecto a los dos casos anteriores. En ellos,
ambas graficas tenfan un comportamiento casi de espejo y era dificil distinguir-
las, mientras que la que incluye una perturbacién salta a la vista facilmente.
Esto se debe a que es la mas agresiva con nuestros discos.

Material acretado vs tiempo Alfa 0.1, 0.01 y 0.001 con perturbacion
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Figura 5.14: Grafica correspondiente a la tasa de material acretado a lo largo
del tiempo, para tres distintas as: o =0.1, @« =0.01 y  =0.001, considerando
una perturbacion.

En ésta gréfica, observamos la tasa de material acretado para tres distintas
a;. De forma global, vemos una tendencia similar a la que ha ocurrido en los
casos anteriores, y se observan los mismos resultados, para «a, grandes una rapi-
da pérdida de material , y para ay intermedias y chicas una pérdida paulatina.
Sin embargo en esta ocasién también podemos apreciar las oscilaciones que se
presentan en cada uno de los casos, que como veremos en la comparacién de los
tres casos, si resulta significativa.
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luminosidad vs Tiempo para Alfa 0.1, 0.01 y 0.001 con perturbacién
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Figura 5.15: Gréfica comparativa de la luminosidad total vs tiempo para tres
a distintas « de 0.001, o =0.01, a= 0.1 considerando una perturbacién.

En el caso de la luminosidad, esta grafica nos muestra claramente las osci-
laciones que presenta el material al interior del disco, y las perturbaciones a las
que fue sometido. Mirdndolas con detenimiento, podriamos incluso interpretar
el periodo de cada una de ellas. Fuera de esta peculiaridad, vemos que muestra
un comportamiento muy similar al de los casos anteriores, con un « grande pre-
sentando una luminosidad extrema, que se agota rapidamente, y «; intermedia
y chica, iniciando con la misma luminosidad extrema pero conservandola por un
tiempo mas prolongado. Sobra decirlo pero por la energia presentada seguimos
conservando el cardcter de ser Super Eddington, bajo el esquema de neutrinos.

Masa del disco vs tiempo para alfa 0.1, 0.01 y 0.001 con perturbacion
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Figura 5.16: Grafica correspondiente a la pérdida de masa del disco de acrecién,
con respecto al tiempo para tres distintas a,: a= 0.1, a=0.01 y a= 0.001,
considerando una perturbacién.
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Material acretado vs tiempo Alfa 0.1 con perturbacién
30 T T T

M dot (Mo/s)
=
w

L
0 0.05 0.1 0.15 0.2
Tiempo (s)

Figura 5.17: Grafica correspondiente a la tasa de acrecién, con respecto al tiempo
para un alpha a= 0.1 considerando una perturbacién.

Material acretado vs tiempo Alfa 0.01 con perturbacién
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Figura 5.18: Grafica correspondiente a la tasa de acrecién, con respecto al tiempo
para un alpha a= 0.01 considerando una perturbacién.
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Material acretado vs tiempo Alfa 0.001 con perturbacién
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Figura 5.19: Grafica correspondiente a la tasa de acrecién, con respecto al tiempo
para un a a= 0.001 considerando una perturbacién.

Tasa de acrecién vs tiempo Alfa 0.1, 0.01 y 0.001 con perturbacién
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Figura 5.20: Grafica correspondiente a la integral de la tasa de acrecién, con res-
pecto al tiempo para tres distintas as: a= 0.1, a=0.01 y a= 0.001, considerando
una perturbacién.

En las cuatro graficas anteriores, observamos la tasa de acrecién a lo largo
de todo nuestro sistema, y la integral de dicha tasa. Se muestran los resultados
para las a; de manera independiente, y de manera unificada, debido a que hay
detalles que no se alcanzan a percibir correctamente en la grafica integral, que
si vemos en las independientes.

En cada una de las gréficas, notamos que existe un pico de acrecién, el cual
nuevamente es mayor para «g grandes que para g intermedias y «g chicas,
siendo de 6e31kg, 2e31kg vy 1.2e31kg , respectivamente. Siguiendo en la misma
linea, vemos que para un « grande la acreciéon importante culmina en menos
de 0.02seg, mientras que para « 0.01 y a 0.001 lo hace en aproximadamente
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0.05s, culminando a los 0.4seg. Esto, nos sigue confirmado que «, grandes, y
aun mas, incluyendo una perturbacién, concluyen su proceso con mayor rapidez
que alphas menores.

5.6. Comparacién entre los 3 casos

Luego de estudiar cada caso de manera individual, vamos a realizar una
comparacion entre cada uno de ellos. A continuacién observaremos las graficas
correspondientes a Ganancia del agujero negro, Pérdida de masa del disco de
acrecion, Luminosidad total, Tasa de acrecién e integral de la tasa de acrecion,
todas con respecto al tiempo, y para los tres casos anteriormente mencionados.

Esto, nos dara una idea global de lo que ocurre para cada sistema en com-
paracién a los demads, y nos permitird obtener una mejor conclusiéon acerca de
los casos mas eficientes para darle estabilidad a nuestro sistema o estudiarlo a
detalle.

Masa BH vs tiempo Alfa 0.01 en 3 distintos casos
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Figura 5.21: Grafica comparativa de la ganancia de masa del agujero negro con
respecto al tiempo, para un « de 0.01 en tres distintos casos: caso 1, acrecién
constante, caso 2, integrando un pardmetro de retroalimentacién y caso 3, inte-
grando una perturbacion.
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Masa BH vs tiempo Alfa 0.001 en 3 distintos casos
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Figura 5.22: Gréfica comparativa de la ganancia de masa del agujero negro
con respecto al tiempo, para un « de 0.001 en tres distintos casos: Caso 1,
acrecion constante, caso 2, integrando un parametro de retroalimentacion y
caso 3, integrando una perturbacién.

Masa del disco vs tiempo Alfa 0.01 en 3 distintos casos
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Figura 5.23: Gréfica comparativa de la pérdida de masa del disco de acreciéon
con respecto al tiempo, para un a de 0.001 en tres distintos casos: caso 1,
acrecién constante, caso 2, integrando un pardmetro de retroalimentacién y
caso 3, integrando una perturbacién.
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Masa del disco vs tiempo Alfa 0.001 en 3 distintos casos
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Figura 5.24: Grafica comparativa de la pérdida de masa del disco de acrecién
con respecto al tiempo, para un « de 0.01 en tres distintos casos: caso 1, acre-
cién constante, caso 2, integrando un parametro de retroalimentacién y caso 3,

integrando una perturbacion.

Material acretado vs tiempo Alfa 0.001 en 3 distintos casos
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Figura 5.25: Grafica comparativa de tasa de acrecién global del disco de con
respecto al tiempo, para un « de 0.001 en tres distintos casos: caso 1, acre-
cién constante, caso 2, integrando un parametro de retroalimentacién y caso 3,

integrando una perturbacién.
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M dot del disco vs tiempo Alfa 0.001 en 3 distintos casos
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Figura 5.26: Gréfica comparativa de la pérdida de masa del disco de acrecién
con respecto al tiempo, para tres « distintas a de 0.001, a 0.01, « 0.1 en tres
distintos casos: Caso 1, acrecién constante, caso 2, integrando un parametro de
retroalimentacién y caso 3, integrando una perturbacién.

Masa del BH vs tiempo Alfa 0.1 en 3 distintos casos
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Figura 5.27: Gréfica comparativa de tasa de ganancia de masa del BH con respec-
to al tiempo, para un « de 0.1 en tres distintos casos: caso 1, acrecién constante,
caso 2, integrando un parametro de retroalimentacién y caso 3, integrando una
perturbacién.
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Masa del disco vs tiempo Alfa 0.1 en 3 distintos casos
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Figura 5.28: Grafica comparativa de la masa del disco de acrecién con respecto
al tiempo, para un a de 0.001 en tres distintos casos: caso 1, acrecién constante,
caso 2, integrando un parametro de retroalimentacién y caso 3, integrando una
perturbacién.

Luminosidad vs tiempo Alfa 0.1 en 3 distintos casos
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Figura 5.29: Grafica comparativa de luminosidad con respecto al tiempo para
un « de 0.1 en tres distintos casos: caso 1, acrecién constante, caso 2, integrando
un parametro de retroalimentacién y Caso 3, integrando una perturbacién.
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Luminosidad total vs tiempo Alfa 0.01 en 3 distintos casos
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Figura 5.30: Gréfica comparativa de luminosidad con respecto al tiempo para un
« de 0.01 en tres distintos casos: caso 1, acreciéon constante, caso 2, integrando
un parametro de retroalimentacion y caso 3, integrando una perturbacion.

Luminosidad total vs tiempo Alfa 0.001 en 3 distintos casos
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Figura 5.31: Gréfica comparativa de la luminosidad total del disco de acreciéon
con respecto al tiempo, para un a de 0.001 en tres distintos casos: caso 1,
acrecién constante, caso 2, integrando un pardmetro de retroalimentacién y
caso 3, integrando una perturbacién.
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Tiempo vs acrecién del BH para alfa 0.1,0.01 y 0.001
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Figura 5.32: Gréafica comparativa de la ganancia de masa del agujero negro vs
tiempo para tres ay distintas a de 0.001, a= 0.01, o= 0.1 considerando un
parametro de retroalimentacién.

Masa vs tiempo, Alpha de 0.1, 0.01 y 0.001 sin retroalimentacién
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Figura 5.33: Gréfica comparativa de la ganancia de masa del agujero negro vs
tiempo para tres « distintas o de 0.001, a= 0.01, o= 0.1 sin un parametro
retroalimentacién.
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Capitulo 6

Conclusiones y trabajo
futuro

A partir del analisis desarrollado durante la elaboraciéon de este trabajo,
surgen varias conclusiones que se pueden desarrollar. Estudiando cada uno de
los capitulos, vemos que el campo de las altas energias es un campo amplisimo
dentro de la astrofisica, con mucho por aportar. Particularmente, los discos de
acrecion, nos han enseniado que representan un gran aporte para el conocimien-
to actual, y para la formacién de fenémenos energéticos que vemos dia a dia.
Por lo tanto, es de suma importancia seguirles la pista y cada vez tener mas
informacion acerca de ellos, su comportamiento y sus implicaciones.

En el caso especifico de esta tesis, podemos concluir que las perturbaciones
temporales dindmicas presentes en un disco de acrecion, afectan significativa-
mente su comportamiento. asi:

Un disco de acrecién que presenta un pardametro de viscosidad elevado y
que esta sujeto a una perturbaciéon mayuscula, ocasionada por variaciones en
la frecuencia y la amplitud, ademds de tener presencia de retroalimentacién de
material, es desintegrado rdpidamente. Es decir, que la perturbacién a la que
se encuentra sujeta, es tal que destruye en unos cuantos milisegundos, el disco
de acrecién. Esta es una conclusién muy importante y un hecho para tomar
en consideracion. Ya que, nos permite limitar las condiciones que debe tener
nuestro sistema a la hora de realizar simulaciones numéricas o modelos compu-
tacionales. De igual forma, al ligarlo con las observaciones nos permitiria hacer
un calculo de lugares con tendencia a generar perturbaciones elevadas y por
lo tanto, lugares donde dificilmente podriamos encontrar un sistema estable de
discos de acrecion.

Por el otro lado, encontramos que un disco de acrecién que presenta una per-
turbacién alta, pero un pardametro « de viscosidad, pequeno. Puede sostenerse
bien, inclusive presenta cambios minimos en su comportamiento. Sin embargo,
este tipo de sistemas tardan demasiado tiempo en decaer, en comparaciéon a
sistemas con una viscosidad mas elevada. Por lo que tampoco son los mas re-
comendables para realizar modelos o simulaciones numéricas. Todo depende de
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lo que queramos estudiar en nuestro sistema. Si lo que nos interesa observar es
la tendencia del disco de acrecién a lo largo del tiempo, y queremos obtener
muchos datos, entonces éste es el método adecuado. Cabe mencionar que las
caracteristicas temporales aqui descritas, no tienen que ver con la fisica dentro
del sistema, en cambio, son un reflejo de la simulaciéon numérica y de la herra-
mienta que se esta empleando para realizar dicha simulacién.

El modelo, que resulto ser el mas idéneo de todos, para estudiar el comporta-
miento global de los discos de acrecion, en presencia de perturbaciones térmicas,
es el que presenta una perturbacién y amplitud elevada, pero un parametro de
viscosidad moderado. En este caso tomando un valor de o = 0,01. Ya que, el
disco de acrecion con el sistema disco-Agujero, se mantienen estables, el tiempo
suficiente para que podamos observar los efectos que presenta la perturbacion,
asi como el desarrollo Y desenlace del mismo, sin tener que esperar mucho tiem-
po para que ello ocurra. Sin embargo, este punto, y los dos previos, se deben a
la forma en que esta realizado nuestro cédigo numérico y la simulacién. Ya que,
si lo dejaramos correr una mayor cantidad de tiempo, notariamos un compor-
tamiento similar para cada uno de los casos.

La descripcion de los resultados obtenidos previamente, nos lleva a uno con-
clusién mucho mas importante, la cudl estd relacionada con el parametro de
viscosidad. Notamos, que con simples cambios en la misma, podemos desesta-
bilizar un disco de acrecién e inclusive, con la amplitud y frecuencia adecuadas,
destruirlo completamente. Esto, 1o que nos indica es que éste parametro tie-
ne una gran importancia dentro de los discos, y que es un factor fundamental
para el desarrollo temporal de los mismos. Desafortunadamente, como bien sa-
bemos sigue siendo un enigma para nosotros, y aunque cada vez tenemos mas
informacién al respecto, ain quedan muchos enigmas por resolver. sin embargo,
aun desconociendo su origen, hemos logrado plantear ecuaciones fundamentales
para el estudio de los discos de acrecién, como la ecuacién de densidad, la de
velocidad o la de presién y la que describe la altura y velocidades del disco. Asi,
que si hemos logrado todo ello, bajo un gran desconocimiento. Cuando logremos
trabajar adecuadamente con la viscosidad, tendremos un mundo de posibilida-
des a nuestro alcance.

Trabajo Futuro

Parte del trabajo futuro que se puede desarrollar utilizando éste trabajo,
tiene que ver, precisamente con la viscosidad. Seria muy importante, reproducir
lo hecho aqui, pero utilizando una mayor cantidad de variaciones en la viscosi-
dad, y toméandolas a ellas como la principal perturbacién. Es decir, que en esta
ocasiéon no tomariamos entes externos, como el material eyectado y que regresa
al disco, como los perturbadores. Sino que por el contrario, podriamos explorar
las perturbaciones propias del disco de acrecién.

Otra aplicacién importante serfa la inclusion del estudio de los destellos de
rayos gamma dentro del médelo numérico. Hemos hablado de que es mucha su
importancia dentro del estudio de los discos pero seria muy 1til, poder tener
esta interconexién via un nuevo modelo computacional. El cual, nos permita
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vincular la generacién de jets con las perturbaciones que se dan en el disco de
acrecién. Y, probablemente realizar pruebas para ver como distintos jets, pue-
den dar lugar a distintas perturbaciones.

Por dltimo, me pareceria importante ligar este tipo de trabajos con las obser-
vaciones. Realizar esto, resulta un tanto complicado ya que en la gran mayoria
de las ocasiones, mezclar, de una sola tirada ambas cosas no es cosa trivial. Sin
embargo, la astronomia y su estudio nos esta encaminando hacia alla. Actual-
mente, no puede existir una teoria completa, si no se encuentra un vinculo entre
la teoria y las observaciones del tema. Y una, no estd completa sin la otra. Me
atreveria a decir que gracias a que se tiene una, también se tiene la otra. Y
en general, las preguntas han surgido de las observaciones, mismas de donde la
teoria toma incégnitas para tratar de resolverlas. Como lo mencioné previamen-
te, la vinculacién entre los destellos de rayos gamma y los discos de acrecién
es de suma importancia, y en ésta drea se tienen una infinidad de preguntas
sin responder, especificamente hablando del motor central, y de partes donde la
acrecién resulta imprescindible. El estudiar observacionalmente estos sistemas
y después tratar de estudiarlos mediante estos modelos sin duda alguna, nos
ampliaria el camino para llegar hacia la verdad y el conocimiento.
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