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Este hombre, quizds, es absurdo. Sin embargo, es

menos absurdo que el rey, el vanidoso, el hombre de
negocios y el bebedor. Su trabajo, al menos, tiene
sentido. Cuando enciende su farol, es igual que si hiciera
nacer una estrella mds o una flor y cuando lo apaga hace
dormir a una flor o a la estrella. Es una ocupacion muy
bonita y por ser bonita es verdaderamente iitil.

Antonine de Saint-Exupé
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Resumen

Los destellos de Rayos Gamma (GRBs por sus siglas en inglés) son las explosiones mas luminosas del
universo y se explican mediante jets relativistas. Se clasifican de acuerdo a su duracién: los GRBs largos con
una duracién ¢ > 2 s y los GRBs cortos cuya duracién es t < 2 s.

Se cree que los GRBs largos son producidos por el colapso de estrellas masivas, mientras que los GRBs
cortos son producidos por la fusién de objetos compactos (agujeros negro o estrellas de neutrones). Durante
estos procesos se forma un disco de acrecién que produce un jet relativista. El jet se propaga libremente hasta
que en el frente de choque acumula material del medio ambiente suficiente para comenzar una fase de des-
aceleracion.

La emisién de los GRBs tiene dos fases. La primera, denominada fase temprana (prompt) dura unos segun-
dos y es caracterizada por la emisioén en rayos gamma y rayos-X duros. La segunda es llamada la fase tardia
(afterglow) y emite un espectro multi-frecuencia, que se extiende desde rayos-X hasta radio frecuencias. La
emision afterglow en radiofrecuencias tiene una evolucién lenta, desde dias hasta incluso afios, esto permite
un andlisis mds detallado de la evolucién del jet (Granot & van der Horst 2014), contrario a la observacién en
otras frecuencias, en las cuales la emisién dura menos tiempo.

En la fase tardia el jet relativista se desacelera debido a su interaccién con el medio exterior, hasta llegar a
velocidades no-relativistas. La dinamica del choque esférico es descrita mediante la solucién auto-similar de
Blandford & McKee (1976) durante su fase relativista y por medio de la solucién de Sedov-Taylor (Petruk
2000) en su fase no relativista. Mientras el choque desacelera, la radiacidon observada es producida por frac-
ciones angulares del jet cada vez mas grandes.

La deteccion de ondas gravitacionales GW 170817 hecha por LIGO/VIRGO en agosto de 2017, fue el
primer evento acompaiiado por contrapartes electromagnéticas (el GRB 170817A). Mas de 200 dias después
del evento, la emision de fase tardia continua detectandose. En los dltimos meses, la comunidad cientifica se
ha dedicado a entender las observaciones. Siendo que este jet se observa off-axis (es decir, el observador se
encuentra a un dngulo mas grande que el dngulo de apertura del jet), las observaciones han permitido estudiar
en detalle, por primera vez, la estructura angular de los GRBs.

El modelo mas sencillo supone que el jet es uniforme en direcciéon angular. Este modelo se denomina
usualmente como jet tipo fop-hat por que su morfologia se asemeja a la de un sombrero de copa. Los jets tipo
top-hat no describen satisfactoriamente las observaciones del GRB170817A, ya que dichos modelos predicen
que la curva de luz en radio y X deberia subir como 7> mientras que en las observaciones suben como .

Se ha propuesto en la literatura que el GRB 170817A es un jet estructurado, es decir un jet con una distribu-
cién angular de energia (tipicamente con una energia que disminuye como funcién del dngulo). Esto permite
que altas latitudes del jet contribuyan a la emision. Estos modelos predicen un incremento en la curva de luz
consistente con las observaciones.

Todos los célculos existentes de jets estructurados son analiticos. En esta tesis por primera vez se estudia la
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dindmica y emisién de GRBs en su fase de evolucién tardia mediante simulaciones numéricas de jets estruc-
turados. Dichas simulaciones se realizaron con el codigo de hidrodindmica relativista Mezcal. La radiacion
emitida se calcul6 en radio-frecuencias ya que los GRBs se pueden observar en radio durante meses o afios
y muestran un pico sobre escalas de tiempo de dias o meses, mientras que en otras frecuencias (por ejemplo
rayos-X) los GRBs son visibles unicamente durante horas o dias.

En las simulaciones presentadas en este trabajo, el jet es inicializado a distancias lejanas (~ 10!7 cm) del
motor central. Los jets del tipo fop-hat se inician con diversos dngulos de apertura inicial 6y, mientras que
los jets estructurados tienen 6y = 0.2 rad. En las simulaciones se supone que el medio ambiente externo es
uniforme, con una densidad #n = 1cm™3, una presién despreciable y velocidad nula. La energia del jet se
inicializa como funcién del dngulo E(0), lo que permite determinar la posicién de la onda de choque y los
pardmetros fisicos post-choque.

Este es el primer estudio numérico sistematico de la evolucién de jets estructurados (todos los estudios
anteriores son analiticos). Los dos resultados principales de la tesis son los siguientes. Primero, encontramos
que la distribucién angular de energia no permanece constante en el tiempo. Esta es una de las hipétesis hechas
en los modelos analiticos. lo que implica que los modelos analiticos usados actualmente dan predicciones
poco certeras. Segundo, las curvas de luz generadas por jets estructurados son similares (cualitativamente)
a las de los jets fop-hat. Lo que también contradice las suposiciones hechas para los estudios analiticos
previamente realizados. Esta tesis, en conclusién, demuestra que simulaciones numéricas son necesarias para
hacer predicciones confiables que puedan ser comparadas con las observaciones.
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Capitulo 1

Introduccion

Un destello de rayos gamma o GRB (por sus siglas en inglés Gamma Ray Burst) es un conjunto de pulsos
intensos de rayos gamma cuya duracion tipica va desde una fraccién de segundo hasta cientos de segundos.
Su curva de luz tiene variabilidad sobre escalas de tiempo de milisegundos. Son las explosiones mas lumi-
nosas del universo, con energias isotrépicas entre ~ 10°3 — 10°*ergs. Actualmente se sabe que estos eventos

ocurren a distancias extra-galacticas (entre z =1y z = 8).

Los GRBs se pueden dividir de acuerdo a su duracién. Los GRBs cortos o SGRBs (Short Gamma Ray
Bursts) tienen duracién menor a ~ 2s y se asocian a la fusién de dos objetos compactos; los GRBs largos
o0 LGRBs (Long Gamma Ray Bursts) tienen duracién mayor a ~ 2s y se asocian a supernovas tipo Ib/c y al

colapso de estrellas masivas.

Otra caracteristica importante de los GRBs es su comportamiento en dos fases evolutivas, comenzando
con la emisién temprana (prompt emission) en rayos gamma y rayos-X duros, y concluyendo con la fase
afterglow o fase tardia, con emisiéon multi-frecuencia desde rayos-X hasta radio. El proceso dominante de
emision durante la fase tardia es la radiacién de sincrotrén. Por otro lado, la emision en la fase temprana es un
problema abierto, ya que en esta fase la emision de sincrotrén no puede explicar todos los GRBs, y ademas

algunos GRBs muestran picos que pueden ser ajustados con emision térmica.

En este trabajo se estudia la radiacién de sincrotrén responsable de la emisién en radio observada durante
la fase tardia mediante el c6digo numérico Mezcal (De Colle et al. 2012), el cual resuelve las ecuaciones de

la hidrodindmica relativista (HDR) y calcula la radiacién resultante.

El principal objetivo de este trabajo es estudiar numéricamente el efecto que la estructura o distribucién

angular de la energia de los GRBs tiene en la dindmica y las curvas de luz a distintos dngulos de observacion.
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En esta tesis, primero se explican las caracteristicas fundamentales de las observaciones de los GRBs (en el
Capitulo 1), incluyendo a las observaciones del GRB 170817A, contraparte electromagnética del evento de
ondas gravitacionales GW 170817 y la motivacién de este trabajo con base a las observaciones. En el Capitulo
2 se presenta el marco tedrico, en particular el modelo de la fireball que explica de manera general la expan-
sion de un jet relativista y el comportamiento de los GBRs; la solucién auto-similar de Blandford-McKee que
explica la dindmica de la fase tardia y la motivacién de este trabajo a través de los jets estructurados. En el
capitulo 3 se presentan los métodos numéricos usados en las simulaciones. En el capitulo 4 se presentan los

resultados de simulaciones numéricas de jets estructurados.

1.1. Observaciones de los Destellos de Rayos Gamma (GRBs)

El descubrimiento de los GRBs se hizo a finales de la década de los sesenta, mediante datos colectados por
tres satélites del proyecto estadounidense VELA. Dichos satélites monitoreaban radiacién gamma emitida en
la atmdsfera, como consecuencia de explosiones de bombas nucleares alrededor del mundo. Sin embargo se
detecté radiacién gamma proveniente del espacio exterior. Estas observaciones estdn reportadas en el trabajo

de Klebesadel et al. (1973).

Las curvas de luz tipicas de un GRB pueden verse en la Figura[[.1] Esta muestra de doce GRBs ilustra la
diversidad en cuanto a la forma de las curvas de luz, en particular su duracién (de una fraccién de segundo
a decenas de segundos), variabilidad (desde mili-segundos hasta ausencia de variabilidad) y comportamiento

de los picos (algunos tienen una caida lenta y otros una caida abrupta).

Una caracterizacion evidente para los GRBs surge de la distribucidn de sus duraciones, por ejemplo en
Mazets et al. (1981) se muestra como una distribuciéon bimodal. Asi se determina la existencia de dos tipos

de poblaciones de GRBs: los Cortos (< 2s) y Largos (2 25s).

Por otro lado, existen también detecciones de GRBs con duraciones mayores a las de un GRB largo tipico.
Estos son clasificados como ULGRBSs (ultra-long), cuyo origen atn estd en discusion, y TDEs (Tidal Dis-
truption Events) lo cuales estan originados por la acrecion sobre agujeros negros super-masivos. En la Figura
1.2|se muestran varios ejemplos, donde se agrupan distintas clases de GRBs a través de su duracién y lumino-
sidad. En dicha figura también se muestran otros tipos de sub-clasificaciones, los LLGRBs (Low Luminosity),

GRBs de baja luminosidad, y los SGRs (Short Gamma Repeaters) que tienen curvas de luz periédicas en
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Figura 1.1: Diversidad en las curvas de luz. Figura hecha por D. Perley con datos de BATSE https://
gammaray.nsstc.nasa.gov/batse/grb/catalog/. Los nimeros asignados al lado derecho de la palabra
GRB, se refieren a la fecha de deteccion comenzando por el afio. Cuando se detecta mas de uno por dia, se
asigna una letra al final en orden alfabético.


https://gammaray.nsstc.nasa.gov/batse/grb/catalog/
https://gammaray.nsstc.nasa.gov/batse/grb/catalog/
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Figura 1.2: Distribucién de GRBs mediante su duracién denotados por largos (LGRBs) y cortos (SGRBs).
Los GRBs con mayor duracién son llamados Ultra Long. Figura tomada de Levan et al. 2014.

rayos gamma, pero luminosidades menores a las de un GRB tipico.

En esta tesis se discuten brevemente los detalles histéricos. Los aspectos técnicos relativos a la instrumen-
tacion y la evolucién en el entendimiento de este fendmeno, pueden consultarse en el libro de Vedrenne &
Atteia (2009). Una resefia de los trabajos y resultados més sobresalientes puede revisarse en Kouveliotou et

al. (2012).

Los avances mds importantes en el estudio de los GRBs se hicieron a partir de la década de los 90s. Median-
te el instrumento BATSE del Compton Gamma Ray Observator}El (1991-2000), se comprob6 que los GRBs
se distribuyen de manera aleatoria en el cielo, lo cual apunta a un origen extra galactico para los mismos. La
Figura [I.3] es una muestra de 1000 GRBs detectados durante 9 afios por el satelite Swift, que actualmente,

junto a Fermﬂ es el instrumento mds exitoso para la deteccion de estos eventos.

Antes del lanzamiento del telescopio Beppo Sa,\El (1996) no se podia determinar la distancia de los GRBs

Uhttps://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/cgro/cgro/
Zhttps://fermi.gsfc.nasa.gov/
3https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/sax/sax.html
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Figura 1.3: Distribucién en el cielo de mil GRBs detectados por Swift desde el 2004 al 2015. La distribucién
es isotropica, y esto indica que los GRBs son extra galdcticos. Imagen tomada de https://www.nasa.gov/
feature/goddard/nasas-swift-spots-its-thousandth-gamma-ray-burst.

ya que los primeros observatorios no contaban con la instrumentacién necesaria para observar las contrapar-

tes en otra banda del espectro electromagnético como rayos X y dptico.

Beppo Sax fue el primer satélite equipado con un sistema de alerta que se direccionaba cuando un GRB
en rayos gamma era detectado. Mas tarde el sistema de alerta notificaba a los telescopios en tierra para que
apuntaran en la direccién del GRB. Siguiendo esta estrategia fue posible observar los GRBs en otras bandas
del espectro electromagnético, lo cual condujo al descubrimiento de la emision de fase tardia y permitié la
determinacién precisa de la posicién de un GRB en el cielo por medio de un instrumento en rayos X. A partir
de Beppo Sax y hasta la fecha, puede determinarse la distancia de un GRB, identificando dichas contrapartes

Opticas en galaxias anfitrionas.

La Figura[I.4]es una muestra estadistica de GRBs distribuidos mediante su redshift (z). La naturaleza cos-

moldgica de los GRBs es evidente ya que gran parte de ellos ocurrié a distancias entre z =1y z = 8.

Los observatorios posteriores como HETE-ﬂ Swiﬁﬂ Fermi e INTEGRAL han mejorado la eficiencia del
sistema de alertas permitiendo observar curvas de luz mds precisas y por primera vez se observaron las dos

fases de los GRBs. Un ejemplo de la transicién entre fases se observa en el GRB 130427 A a distintas frecuen-

“https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/hete2/hete2. html
Shttps://swift.gsfc.nasa.gov/


https://www.nasa.gov/feature/goddard/nasas-swift-spots-its-thousandth-gamma-ray-burst
https://www.nasa.gov/feature/goddard/nasas-swift-spots-its-thousandth-gamma-ray-burst
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Figura 1.4: Distribucién de GRBs mediante su redshift. En color azul tenemos los GRBs detectados por el
satélite Swift y en gris una muestra detectada antes de dicho observatorio. Imagen tomada de Gehrels (2009).

cias en la Figura [[.5](Perley et al. 2014). En esta figura se muestra la prompt emission en rayos-gamma y X
observados por Swift y Fermi, ademds que el afferglow multi-frecuencia (desde X hasta radio). Unicamente
a bajas frecuencias se observa un pico a tiempos grandes (se espera que el mismo pico exista en otras bandas

también pero a tiempos muchos mas cortos.

1.1.1. Emision de la fase temprana

El espectro observado en la emisién temprana es no-térmico, con algunas excepciones. El pico en el es-
pectro alcanza valores de cientos de keV, y en varios eventos la energia se extiende arriba de los GeV. Los
espectros de los GRBs tienen una descripcién general. Band et al. (1993) presenta un catdlogo de 52 bursts
luminosos analizados con la funcién (I.T)). Esta utiliza dos leyes de potencias unidas suavemente en la energia

de pico E, = (a2 — B)Ey:

(hv)aexp<—%‘(:>, si (a—PB)Ey > hv,

N(V) =Ny (1.1)

[(a—B)E))* P (hv)Pexp(B—a), si  (ot—PB)Eo<hv.

donde Ny es un factor de normalizacidn, 4V es la energia considerada, @ y 8 son los indices de las leyes de

potencia (a baja y alta energfa respectivamente). La mayoria de los destellos tienen 100keV < E,, < 400keV,
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Figura 1.5: Observaciones en distintas frecuencias del GRB 130427A. Las lineas continuas representan mo-
delos tedricos. Tomada de Perley et al. (2014).

y una distribucion médxima en E), ~ 250keV.

La mayor limitacion del modelo de Band es que se trata de un ajuste, o una funcién fenomenolégica que no
proporciona informacidn acerca del origen de los mecanismos de emisidn, es decir, no se trata de un modelo
tedrico de cardcter predictivo. Aunque también existe una correlacién entre la funcion de Band y la radiacién
de sincrotrén. De hecho trabajos recientes muestran que la funcidén de Band no produce a menudo un ajuste
satisfactorio. Un ejemplo se da en el trabajo de Pe’er (2015), donde se toma una muestra de 487 GRBs, y los
espectros son ajustados a la funcién de Band. Utilizando test de x>, es posible determinar que menos de la
mitad de espectros de GRBs se ajustan satisfactoriamente a la funciéon de Band (tal y como se observa en la

linea continua en los histogramas de la Figura[I.6).

1.1.2. Emision de fase tardia

La fase tardia se detecta en frecuencias que van desde los rayos X hasta el radio. Varios ejemplos de ob-

servaciones en radio se muestran en la Figura 1.7, El indice espectral € (donde F, o< V¢ y oc = € — 1) varia
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Figura 1.6: Estadistica obtenida mediante test y? para ajustes a la funcién de Band del espectro de 487 GRBs
(Iineas cortadas). La prueba arroja que menos del 50 % de la muestra (lineas continuas) satisfacen el criterio

de minimo x? (Pe’er, 2015).
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Figura 1.7: Paneles superiores: Observaciones en radio (a 4.9y 8.5 GHz) de emisioén en la fase tardia. Paneles
inferiores: Indice espectral €, discutido en la seccwn 2| (donde F, o< v¢) de los GRBs 970508, 980703 y
030329. Tomada de Granot (2014).

significativamente entre —1 y 2 para frecuencias de 4.9 y 8.5 GHz.

La primera fase tardia observada en radio se detecté del GRB 970508 (Frail et al. 1997). La emision en
radio de esta fase tiene una evolucion lenta, sus frecuencias caracteristicas son notables, y su curva de luz
tiene duracion que se extiende desde dias hasta afios. Esto representa una ventaja, pues a diferencia de la vida
corta de la emision de fase tardia en dptico o en rayos X, las observaciones en radio permiten seguir la evolu-
cion completa y detallada de la onda de choque que origina la emision tardia, desde su inicio hasta la fase no
relativista. Con la emisién en radio pueden acotarse los pardmetros de la macrofisica, que son tanto la energia
del jet y la densidad del medio ambiente; como también la microfisica, tales como la energia inyectada a
electrones acelerados y los campos magnéticos necesarios para producir la radiacién sincrotrén. Ademas, son

posibles observaciones de polarizacién lineal en emisién de fase tardia en 6ptico (Granot 2005).

Es importante mencionar también las dos desventajas para el estudio de la emision en radio de la fase
tardia. En primer lugar, la muestra de GRBs con emisién en radio es pequefia comparada con observaciones
de emision en 6ptico o rayos X. La segunda desventaja se refiere a la instrumentacion, ya que emisiones en
radio en fase tardia son a veces muy débiles. Méas ain, los GRBs observados fuera del eje del jet presentan

flujos de emision incluso més tenues. Sin embargo, las nuevas generaciones de telescopios representardan una
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revolucién en este campo, permitiendo observar un gran nimero de transientes en radio incluyendo GRBs.

1.2. Contrapartes electromagnéticas de eventos GW

La produccién de ondas gravitacionales (GW) puede surgir mediante la colisién de agujeros negros o de
estrellas de neutrones. Sin embargo, los eventos més aceptados que pueden producir contrapartes electro-
magnéticas (GRBs cortos) son las colisiones de un agujero negro con una estrella de neutrones, o de dos

estrellas de neutrones (Eichler et al. 1989; Narayan, Paczynski & Piran 1992; Rezzolla et al. 2011).

La deteccién de ondas gravitacionales del evento GW 170817 por LIGO/VIRGO en agosto de 2017 (Ab-
bott et al. 2017a) cuenta con contrapartes electromagnéticas en fase tanto temprana como tardia consistentes
con un GRB corto (GRB 170817A, Margutti et al. 2017; Granot et al. 2017). Este evento fue la confirmacién

directa de que GRBs cortos pueden ser producidos por colision de estrellas de neutrones.

Este evento de ondas gravitacionales ocurrié a una distancia de 40 Mpc en la galaxia eliptica NGC 4993.
Medio dia después del evento, se detecté emisién en Optico, IR y UV mientras que emision en X se detectd
8.9 dias, y en radio 16.4 dias (Granot, Guetta & Gill 2017) después del evento (atin se ha observado a mas de

200 dias después del evento).

Un GRB visto fuera de su eje de simetria (off-axis) tiene un flujo menor a uno observado en su eje de si-
metria (on-axis). De hecho, entre otras caracteristicas, puede considerarse a este evento como el primer GRB
observado off axis. El retraso entre el GW merger y la emisién temprana fue de 1.74 s (Abbott et al. 2017b)

que es consistente con emision off-axis (Granot, Guetta & Gill 2017).

Sin embargo la idea del GRB off-axis no es la Unica para explicar la emisién del GRB 170817A. Nakar
& Piran (2018) proponen que la emisién se debe al cocoon de un jet fallido (es decir, un jet que no logra
salir del medio denso circundante). Por otro lado Fraija & Veres (2018) y Lazzatti et al. (2018) explican las
observaciones en el contexto del cocoon de un jet “no fallido”. En esta tesis se explora la hipdtesis de que se

trata de un jet estructurado off-axis y las motivaciones se encuentran en la seccién[2.3.2]

El jet asociado al GRB 170817A se observé a < 28° (Abbott et al. 2017b) respecto al eje de simetria del
jet. Margutti et al. (2017) hacen ajustes a las observaciones con distintos modelos para determinar el angulo

de observacion. Un modelo de un jet visto off-axis con apertura inicial de 8; = 15° y energia Ex = 10°%ergs
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Figura 1.8: Observaciones del GRB 170817A, en el panel izquierdo se muestra la curva de luz en distintas
frecuencias. En el panel izquierdo el flujo vs. energia. Figura tomada de Fraija et al. (2018).

representa el mejor ajuste para las observaciones en rayos X y radio. Para este modelo se toma una densidad
de n=10"*cm™3 y la fraccién de energia del jet que se utiliza para la produccién de campos magnéticos es

eg=10"* y & = 0.1. El significado de €p y &, se discute a detalle en la secciénm

En la Figura[1.8| se muestra la curva de luz del GRB 170817A en dos distintas radiofrecuencias, 6ptico y
rayos X. Las observaciones van desde los 10 hasta los 200 dias. Alrededor de los 150 dias después del evento
las curvas de luz comienzan a caer. La curva de luz es ajustada con un modelo de cocoon el cual describe el

comportamiento con buena precision.

1.3. Motivacion de este trabajo

La deteccién de ondas gravitacionales GW 170817 hecha por LIGO/VIRGO en agosto de 2017, fue el
primer evento de esta naturaleza acompafiado por contrapartes electromagnéticas (el GRB 170817A). Mas
de 200 dias después del evento, la emisién de fase tardia continua detectandose. En los dltimos meses, la
comunidad cientifica se ha dedicado a buscar entender el comportamiento de las observaciones. Siendo que
este jet se observa off-axis (es decir, el observador se encuentra a un dngulo mas grande que el dngulo de

apertura del jet), las observaciones han permitido estudiar en detalle, por primera vez, la estructura angular



12 CAPITULO 1. INTRODUCCION

de los GRBs.

Se ha propuesto en la literatura que el GRB 170817A es un jet estructurado, es decir un jet con una dis-
tribucién angular de energia (tipicamente con una energia que disminuye como funcién del dngulo). Esto
permite que altas latitudes del jet contribuyan a la emision. Estos modelos predicen una subida en la curva de
luz consistente con las observaciones.

Todos los célculos existentes de jets estructurados son analiticos. En esta tesis por primera vez se estudia
la dindmica y emisién de GRBs en su fase de evolucion tardia mediante simulaciones numéricas de jets es-

tructurados.



Capitulo 2

Marco Teorico

En esta tesis se presentan simulaciones numéricas de jets estructurados. En este capitulo se discuten las
bases tedricas necesarias para entender los resultados presentados en el capitulo 3. Primero, discutiré de ma-
nera general el modelo de la fireball, necesario para entender la evolucién de un GRB. Después, decribiré la
evolucién del GRB en la fase tardia (que se estudia en esta tesis), en particular la solucioén auto-similar de
Blandford & McKee (1976) que describe el comportamiento de una onda de choque esférica en expansién
relativista. En el capitulo 4 esta solucién serd usada como condicién inicial de las simulaciones. También
se presentan los modelos de jets estructurados estudiados en la literatura (que también serdn usados como

condiciones iniciales en las simulaciones) y su relacién con las ondas gravitacionales.

2.1. Fases de los GRBs

Las fases evolutivas de un GRB pueden ser descritas de acuerdo al modelo de la bola de fuego (fireball).
Cabe mencionar que no vamos a discutir en detalle la fase temprana de los GRBs. Primero, porque no hay
un modelo definitivo que la explique; de hecho, continua siendo un problema abierto para GRBs. Segundo,
porque esta tesis se enfoca en la fase tardia. Por lo tanto, este capitulo se centrard en la descripcion de la fase

tardia.

De acuerdo con las observaciones, el progenitor de un GRB debe radiar una energia isétropiceﬂ E~
10°2 — 10°*ergs durante un periodo de pocos segundos, por ejemplo < 2s si se trata de un GRB corto, y
2s < si se trata de un largo. Ademads, debe ser consistente con la variabilidad observada (Figura [1.1]) sobre

escalas de tiempo 8¢ > 10~3s. Esto implica que la fuente de energia es compacta (con tamafios de km), es

ILa energfa isotrépica se calcula bajo la suposicién de que la fuente emite isotrépicamente.

13
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decir r ~ ¢8t ~ 10°cm.

Existen diversas propuestas de escenarios con posibles progenitores de GRBs en la literatura. Por ejemplo
en la Tabla 1 de Nemiroff (1994) se listan 118 trabajos y una breve descripcién de cada uno de ellos, sin
embargo muchas son propuestas de modelos galdcticos, los cuales quedaron descartados cuando observacio-
nes hechas con BATSE confirmaron la naturaleza extragalactica de los GRBs. Actualmente son aceptados los

siguientes modelos (Zhang & Meszaros 2002):

= La fusién de dos estrellas de neutrones, o fusion de un agujero negro y una estrella de neutrones es
actualmente el modelo que explica la formacion de los GRBs cortos. La energia liberada durante este
proceso es del orden del potencial gravitacional producido por un agujero negro de una masa solar

GM? /R ~ 10%*erg.

= El colapso del niicleo de una estrella masiva (core collapse) y la formacién de un disco de acrecion

054

alrededor de un agujero negro. Durante este escenario se libera una energia £ ~ 10°*erg debido a la

energia rotacional de un agujero negro de Kerr formado en el colapso.

Se supone que los GRBs estdn asociados a la propagacién de un jet relativista, en algunos casos bipolar,

parecido al de nicleos activos de galaxias.

El mecanismo que lleva a la produccién del jet relativista es un problema abierto. Un posible mecanismo
(Blandford & Znajek 1977, Tchekhovskoy 2008) podria ser el campo magnético generado por el plasma (con
particulas cargadas comportdndose como un dinamo) en acrecion alrededor del objeto compacto rotante. El
campo magnético intenso arrastra parte del plasma colimandolo y expulsdndolo a velocidades correspondien-

tes a factores de Lorentz I" > 100.

Cualitativamente, la escala de tiempo y distancia que recorre el jet del GRB se entiende actualmente con el
modelo de la bola de fuego (Meszaros & Rees 2004). Las etapas evolutivas se representan en la Figura[2.1] y
son caracterizadas por el tiempo de evolucién ¢ y la distancia r que recorre la cabeza del jet:

= 1=0s, 7~ 10° cm: Inicialmente una energia ~ 1033 ergs se inyecta en un tiempo muy corto, en una
regién compacta. La fuente de esta energia puede ser gravitacional debido al colapso de una estrella
masiva, colisién de dos estrellas de neutrones o la colisién de una estrella de neutrones con un agujero

negro.
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s t=10%s, r ~ 10" — 10'?>cm: Parte substancial de la energia térmica se convierte en energia cinética.

Como resultado, el jet se acelera hasta velocidades relativistas. La naturaleza exacta de este proceso de

aceleracion, y en particular el rol que juegan los campos magnéticos en esto ain no es muy claro.

» 1 =10%s, r ~ 10" — 10" cm: El frente de choque del jet relativista se propaga en el medio ambiente

con velocidad constante (vease [2.2.1)). Por otro lado, en colisiones entre choques internos, parte de

la energia cinética es disipada y utilizada para producir rayos gamma. Parte de la emisién temprana

observada puede originarse directamente de fotones emitidos por la fotésfera de la bola de fuego.

» 1 =10%s, r ~ 10'®cm: La cascara relativista desacelera como resultado de su interaccién con el medio

ambiente (Seccion [2.2.2). Se produce la emision de la fase tardia debida a la conversion de la energia

cinética en energia térmica. La emision electromagnética es consistente con radiacion sincrotron.

short GRB

3

t~10%s
compact

merger

medium

—192
r~ 1012 em

\

53

ergs

===

internal
/ t=0s shocks

r ~ 10°% em t~ l(]:’, s
collapsar i s

r~ 108 M em

long GRB

Figura 2.1: Esquema de las fases de un GRB (Gomboc 2012).

2.2. Dinamica de los GRBs en la fase tardia

En esta seccion describiré la dindmica de los GRBs en a fase tardia (que da lugar a la emisién del after-

glow), ya que esta es la que se estudia en esta tesis. Primero el jet se mueve con velocidad constante (durante

la coasting phase, seccién 2.2.1)) y después empieza a decelerar por su interaccién con el medio ambiente

(seccién2.2.2).
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2.2.1. Fase de Expansion libre

El Modelo de la Bola de Fuego descrito en la seccion [2.1] es un modelo de ondas de choque relativistas
que describe la interaccion entre la bola de fuego y el medio ambiente. Dicha bola de fuego inicialmente tiene
una energia total isotrépica Ejs, ~ 10°3 ergs y se mueve con un factor de Lorentz I'y antes de su deceleracion
con el medio ambiente. El medio ambiente se describe mediante el perfil de densidad p(r) = A r~*, donde
k puede tomar valores entre 0 y 2, ademds puede denotar si el medio es constante, por ejemplo con valor

3

Aj—o = mpcm™~ o si se trata de un viento estratificado.

Y

1 ? N o
€3, P2:%2 \ €1:P1: N1
2 —> 1

Medio chocado ,-"'Medionochocado
“downstream”  “downstream”

/

F

Figura 2.2: Esquema del frente de choque relativista.

Para un choque relativista propagandose en el medio ambiente (upstream) frio, las condiciones de salto del
plasma se obtienen a partir de la conservacion del ndmero bariénico, energia y flujo de momento a través del
frente de choque (ver figura ). El flujo del nimero baridnico estd dado por n'T'c, y los flujos de energia-
momento son componentes del tensor TH¥ = (p’c? + p') u*u¥ + p'g"¥, donde p'c* y p' representan la densi-
dad total de energia y presion en el marco en reposo del plasma; u* es la 4-velocidad, y g"" el tensor métrico.

Las ecuaciones de conservacién quedan reducidas como (Blanford & McKee 1976; Rezzolla & Zanotti 2013)

e/
2 = (1 — 1)myc?, 2.1
)
Viz I+l
i S (2.2)
N 2

T2=9)(ru—1)+2

En las expresiones anteriores 1, es la masa del proton, ¢ es la velocidad de la luz, los subindices 1 y 2 denotan
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las regiones upstream y downstream respectivamente (Figura [2.2)), ¢’ y n’ son densidad de energia interna y
nimero de densidad de protones medidos en el marco de referencia local del fluido; 5 es el factor de Lorentz
del plasma en la regién 2 medido a la regién 1, ¥, es el factor de Lorentz del plasma en la regién 1 medido

en el sistema de referencia del frente de choque, y } denota al indice adiabdtico del fluido.

Para choques fuertes (I' > 1 y ¥ =4/3) las ecuaciones de conservacién (2.1)), (2.2) y (2.3)) se convierten en:

éh /b =~ yo1m,yc?, (2.4)
nlz/nfl ~ 4)/21 R (2.5)
Yis = V2p1. (2.6)

La ecuacion (2.4) arroja la energia promedio de los protones downstream del frente de choque, la ecuacién
(2.5)) muestra el factor de compresién del plasma downstream, mientras que la ecuacion (2.6) implica que el

frente de choque viaja ligeramente mds rdpido que el fluido downstream.

Cuando el frente de choque acumula masa del medio ambiente similar a la masa M del fluido eyectado, en-
tonces comienza una fase de deceleracion. Al principio la deceleracién es relativista, y es descrita con buena
aproximacioén por la solucién auto-similar de Blandford & McKee (1976). En cuanto la velocidad de la onda
de choque se vuelve no-relativista, la dindmica es descrita de manera apropiada por medio de la solucién

auto-similar de Sedov-Taylor.

2.2.2. Fase de deceleracion (sulucion de Blandford & McKee 1976)

En esta etapa el jet se convirtié en una capa de masa acumulada el shell, debido al choque que barrié el
medio ambiente. El frente de choque tiene velocidad vy, y radio Ry, el material chocado tiene velocidad v.
Sustituyendo los valores de ambas velocidades en la definicién del factor de Lorentz I'[v] = (1 —v?/c?)~1/2,

y junto con la relacién I'y, ~ v/2T", se obtiene que la diferencia entre velocidades es

vsh—v:c<\/1—1/2F2—\/1—1/F2>. 2.7)

Aproximando los términos de la derecha en serie de Taylor (ya que 1/T? < 1), la diferencia de velocidades
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tiene la forma
c

~ Tk (2.8)

Av=vgq —V

De aqui se obtiene una estimacion de la anchura del cascarén (o shell) en funcién de la posicion del fluido r,

que seria:

Ry —r
An(r) = =3 2.9)

con Ry, ~ ct.

El modelo de Blandford & McKee (1976) describe una onda de choque esférica y ultra relativista de masa
M moviéndose en un medio ambiente con densidad p(r) = A, r~*. En este modelo se supone que la energia
medida en el laboratorio, E = Mc’T, es constante en el tiempo, siendo que en esta fase la pérdida de energia
es despreciable. Este modelo es el equivalente relativista de la solucién de Sedov-Taylor (Petruk 2000) para

remanentes de supernova. Para k < 3, la energia puede escribirse como:
g 2—k
E= / AA T2 "N (2.10)
0

Integrando esta ecuacién se obtiene una relacién entre el factor de Lorentz del fluido chocado y la posicién

del fluido:
P2 — te = e r—%7 (2.11)
y la posicién del frente de choque estd dada por:
R (t)—/tv (t')dt’Nc/t 1= N~ |1 ! (2.12)
I Jo o az ) 24— K)I2, | '

donde I'y, es el factor de Lorentz del frente de choque, ¢ la velocidad de la luz y ¢ el tiempo de evolucidn.
Blandford & McKee (1976) demostraron que las ecuaciones de la hidrodindmica relativista tienen una solu-

cién autosimilar en el caso I'y, > 1, con la variable auto similar:
x:1+2(4—k)1“§h<1—%>, (2.13)

donde R es la posicion del frente de choque. A partir la variable autosimilar ¥ son descritas las variables

post-choque:
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1
r=—sTax ! @14

2
p = 2pu(R)T, (T H/B4, (2.15)
p = 223 py (R) Ty~ (10-30/264=0] (2.16)

La variable y junto con sus exponentes en las ecuaciones (2.14), (2.13) y (2.16), en la literatura tipicamente

son escritas como funciones f(x), g(x) y h(x) respectivamente. La forma de la variable y exponentes se
obtiene de la solucién, con condiciones iniciales f(1) = g(1) = h(1) = 1, de las ecuaciones diferenciales
formadas a partir de la sustitucién de (2.14)), (2.13)) y (2.16) en las ecuaciones de conservacién (A.10),
y (A.12).

La energia se obtiene de la integral

E= / T4 rdr, (2.17)

donde T% ~ (4/3)m,c®R,;*T* f(x)g(x)- Se elige el cambio de variable (2-13) y se obtiene el diferencial
dr = —ct{2(4 —k)I'2, }~'dy. Tomando los limites de integracién [1,0] se obtiene una nueva expresién para

la energia, en la cual se despeja el factor de Lorentz

,  (17T—4k)E
S Gl e\ 2.18
81k (Ran) 1 @19

La distribucién angular de velocidades de la onda de choque se muestra en la figura[d.4]y es cualitativamente
similar a la distribucién de energia (Figura[4.3)), esto debido a la relacién (2.18) dada por el modelo Blanford
& McKee (1976). Para distintos perfiles angulares de energia en un jet estructurado, la dindmica del jet cam-

bia significativamente teniendo contribuciones a altas latitudes de 6.

=

~ - (2.19)
C C

Ry ., 1 [(17—4k)E]YCH
87tAc2F§h '

La solucién de Blanford & McKee es fundamental para describir las condiciones iniciales en las simulaciones

numéricas. En particular, cuando se implementa un perfil de energia E(0) las ecuaciones permiten
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definir los valores de los pardmetros fisicos en la simulacién.

2.3. Estructura angular del jet

2.3.1. Modelos teoricos

El modelo de Blandford y McKee (1976) supone que la distribucién angular de energia es uniforme. Sin
embargo, un GRB es colimado y muy probablemente tiene una distribucién angular de energia asimétrica,

con la mayor parte de la energia colimada cerca del eje de simetria del jet. .

Bésicamente, la idea de un jet estructurado surge de considerar una distribucién angular de la energia total
del jet &(0) = dE/dQ. Ademds se supone que el jet tiene simetria axial y un factor de Lorentz inicial Iy
constante. La distribucion & (6) afecta la emision durante la fase tardia. Las distribuciones propuestas en la

literatura se muestran en la Figura[2.3]

10} :
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Figura 2.3: Modelos teéricos de la estructura angular de la energia (Granot 2005).

Los modelos de jet uniforme (fop hat) son los modelos mas utilizados para jets de GRBs (Granot et al. 2001;

2002; Ramirez-Ruiz & Madau 2004; Ramirez-Ruiz et al. 2005) donde € y I’y son uniformes en el dngulo
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inicial del jet 6y, y bruscamente caen fuera de 6 (linea azul delgada sélida en la Figura 2.3)). El perfil de

energia por angulo sélido es caracterizado como:

_dE _ Eiy
= 4o=ar 220
Un perfil de energia constante o fop-hat se define como:
& 6< 6y
E(0)= ) (2.21)
0 6>6

donde 6 es el angulo inicial del jet.

Otra estructura del jet se obtiene a través de un perfil angular gaussiano (linea verde rayada) que ha sido
propuesta en la literatura por Zhang & M¢észéros (2002) y Kumar & Granot (2003). En este caso la energia

es dada por:

£(0) = &e©°2%) (2.22)

donde 6, es el angulo inicial del jet. Ese perfil es una version mds realista de un jet uniforme, donde las cufias
o bordes son mads lisos respecto al caso fop-hat. Un jet Gaussiano puede considerarse como algo intermedio
entre los modelos top-hat y USJ (presentado mds adelante). Evidencias observacionales que motivan el estu-

dio de jets estructurados se presentan en la seccion[2.3.2]

Otra estructura angular para los jets es el Universal Structured Jet (USJ) (Ramirez Ruiz & Madau 2004;
Zhang & Mészaros 2002), donde € varia suavemente con 8 como una ley de potencias fuera del angulo de
apertura inicial 6,. Los extremos de la ley de potencia pueden extenderse hasta 6 = /2, o terminar en algin

angulo més pequeiio (linea gruesa suspendida roja). La expresion para este perfil es:

92

éa(e):éa()@—a’ @E 1+§,

(2.23)

donde 6, es el angulo inicial del jet, y los exponentes toman valores a = 1,2, 3.

Una version ligeramente modificada de esta estructura y a veces presente en la literatura es el Universal

Jet (UJ), en el cual la energia es constante en el dngulo de apertura inicial 6, y tiene la siguiente estructura
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para dngulos mas grandes:

£(0) = & <9> B . (2.24)

Adicionalmente se ha propuesto en la literatura un jet de dos componentes (Peng, Konigl, & Granot 2005),
con un jet inicial uniforme y estrecho, con factor de Lorentz Iy = 100, rodeado por un jet mas ancho con

I'yp ~ 10 — 30 (linea punteada negra).

Otra estructura del jet, sugerida por Tchekhovskoy, McKinney, & Narayan (2008), es el jet con estructura
de anillo (linea magenta delgada), el cual es uniforme para 6, < 8 < 6.+ A6 donde AB < 6,. Una variante

extrema de esta estructura es un jet en forma de abanico con A6 < 6, + A6 = /2 (linea cyan gruesa).

Finalmente, otro tipo de estructuras de jet no-axisimétricas que han sido sugeridas en la literatura son el
patchy shell (Kumar & Piran 2000; Nakar & Oren 2004) o los mini-jets (Yamazaki, loka, & Nakamura 2004),

sin embargo las curvas de luz producidas con estos modelos son poco satisfactorias.

Granot (2007) estudié modelos analiticos de jets estructurados y comparé sus resultados con las observa-
ciones. Las curvas de luz se diferencian principalmente por la curvatura correspondiente al jet break ademas
de la pendiente de la curva de luz. Granot(2007) descarta los jets de dos componentes y anillo porque presen-
tan jet breaks a tiempos demasiado tempranos. Los modelos gausiano y USJ reproducen mejor las observa-

ciones.

2.3.2. Relacion entre jets estructurados y eventos GW

Los jets estructurados son modelos que pueden hacer una descripcién mads realista de la dindmica y emi-
sién de un GRB. En la seccidn|1.2|se discute la relacion entre las observaciones de ondas gravitacionales GW

170817 y el GRB170817A.

Mediante simulaciones numéricas (por ejemplo, Kathirgamaraju, Barniol-Duran & Giannios 2018; Lazzati
et al. 2017), se ha determinado que es posible observar la emisién temprana de un GRB asociado a un evento
GW incluso si el observador no estd mirando directamente al jet de frente (es decir, si Oops = 0p). Si el jet tiene
una dependencia angular suave, su expansion lateral permite que las contrapartes electromagnéticas puedan

ser detectadas en un rango mds amplio de visién angular 8,ps (ver Figura[2.4).
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En el evento GW170817 se ha observado un retraso de AT ~ 1.74 s entre la llegada de las ondas gravi-
tacionales y la deteccion de los rayos gamma generados por el GRB. El retraso de la emisién en gamma es
causada probablemente por la fase de aceleracién y por la fase coasting, o de expansion libre, antes de que
el jet alcance el radio de deceleracién (Granot, Guetta, & Gill, 2017). Adicionalmente, un GRB visto off-axis

tiene como consecuencia un retraso y disminucion del flujo en la emision de fase tardia (Granot et al. 2017).

Otros trabajos, por ejemplo Fraija et al. 2018 y Fraija & Veres 2018, discuten que una posible causa del
retraso de debe a que el jet fue lanzado segundos después de que las estrellas de neutrones se fusionaron.
Ademds, en ellos se discute que el jet (inicialmente top-hat y que rompe un medio denso para convertirse en
cocoon) es Visto on-axis y que la estructura angular del factor de Lorentz es la responsable de que la emision

no suba de modo #* como lo predicen los modelos convencionales.

Sin embargo, como se discutird en esta seccion, la evolucién temporal de la curva de luz parece indicar que
un jet fop-hat no es un buen candidato para explicar dicha emisién (Granot, Guetta, & Gill, 2017; Lazzati et
al. 2017; Margutti et al. 2017). Cabe mencionar que este trabajo apoya la hipétesis de que se trata de un jet

estructurado off-axis, y el sustento se mostrard en el Capitulo 4 con la discusion de los resultados.

Extended lateral
Toobserver  structure of jet (the “sheath”)

Jet pre-breakout , .
Dynamical ejecta

Post-merger compact object

Figura 2.4: Produccion de un GRB asociado a ondas gravitacionales. La expansion lateral del jet permite que
observadores fuera del eje puedan detectar contrapartes electromagnéticas (Kathirgamaraju, Barniol-Duran
& Giannios 2018).

La emision de la fase tardia permite probar distintos modelos dindmicos de un jet evolucionando. Granot,
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Figura 2.5: Observaciones del GRB 170817A hasta ~ 30 dias después de la explosién. Un jet fop-hat produce
un ajuste satisfactorio de las observaciones.

Gill, Guetta & De Colle (2017) presentan (Figura un ajusteE] con el modelo de jet fop-hat hasta ~ 30 dias
después de la explosion. El modelo top-hat se ajusta exitosamente a las observaciones durante los primeros
dias, sin embargo en dias posteriores (Figura el modelo deja de ajustarse a las observaciones. Esto es
debido a que en un jet con una estructura top-hat las velocidades de expansion son principalmente radiales, y

la limitada expansion lateral contribuye poco a la emision a angulos 6 = 6.

Contrariamente al caso de jets top-hat, los modelos de GRBs estructurados predicen que el incremento
en la emisidn en radiofrecuencias de la fase tardia contintia durante semanas o incluso meses después de la
fusion de las estrellas de neutrones. Lazzati et al. (2018) por ejemplo presentan una simulacién numérica de
un jet no-fallido formando un cocoon que se propaga a través del medio denso producido durante la fusién
de las estrellas de neutrones. El resultado de esta interaccion es la produccién de una envolvente comun (o
cocoon) extendido alrededor del jet ultra-relativista (es decir, la interaccién lleva de manera natural a producir
un jet estructurado de un jet colimado, top-hat), La expansion lateral del cocoon permite que un observador
off-axis detecte la emision de la fase tardia a angulos consistentes con los limites superiores establecidos por
Abbott et al. (2017b). El ajuste de la curva de luz en radiofrecuencias indica que la emisién maxima ocurrird

meses o incluso un afio después del evento.

2También se muestra en Margutti et al. 2017 y Lazzati et al. 2018.
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Figura 2.6: Observaciones del GRB 170817A hasta ~ 100 dias después del evento. Un jet top-hat no ajusta
satisfactoriamente las observaciones, lo que implica que se necesita considera un jet estructurado.

Nakar & Piran (2018) proponen, por otro lado, que la emisién se deba a un GRB fallido, cuyo jet no logré

atravesar el medio denso eyectado por la fusion de las estrellas.

En resumen, modelos de jets fop-hat no producen un buen ajuste de los datos observacionales y muestran
la necesidad considerar otras opciones (jets estructurados o jets fallidos). Observaciones futuras permitiran
entender si el GRB170817A fue producido por un jet estructurado visto off-axis o por el coocon producido

por un jet fallido.
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Capitulo 3

Métodos numéricos

En este capitulo se presentan los métodos usados para integrar las ecuaciones de la hidrodindmica relati-

vista (con el codigo Mezcal y para calcular la radiacién.

3.1. Integracion de las ecuaciones de la HD

Las soluciones analiticas de ecuaciones diferenciales en su mayoria resuelven casos ideales de fendmenos
fisicos. Los métodos numéricos son una herramienta necesaria para resolver de manera precisa las ecuacio-
nes de la hidrodindmica relativista (A.10)-(A.I3)), con las cuales se describen a los jets que producen GRBs.
Las ecuaciones consisten en un sistema hiperbdlico acoplado y cerrado por una ecuacién de estado (pV? con
Yy = 4/3 para la fase relativista y Y = 5/3 para la no relativista) para la energia, sin embargo una solucion

analitica es dificil de obtener.

Como se menciona en el Apéndice[A] las ecuaciones de la hidrodindmica relativista (A.10)-(A.13)) fueron
escritas de tal manera que adquieren una estructura vectorial similar a la versién cldsica no-relativista. Sin

pérdida de generalidad, pueden escribirse como:

%Itj+v-ﬁ=0, (3.1

cuya solucién en una dimension estd dada por:

At
41 nt1/2 ntl/2
Uit =0 - Ax; <Fi+1/2 _Fi71/2 ) ) 3.2)

donde x; representa la posicion del centro de la celda i, la cual tiene un tamafio Ax; = x;; 1/ —x;_1/2. El

27
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promedio espacial de las variables conservadas y el promedio temporal de sus flujos estdn dados por:

Un 1 Xit1/2 ( " )d (3 3)
;= u; (1", x)dx, )
l Ax; Xi—1/2 l
v 1 pwtl
iﬁ/é Al [t xix1/2)dt. (3.4)

En esta tesis se utilizé el coédigo Mezcal (De Colle et al. 2012), que estd escrito en un formalismo euleriano y

de malla adaptativa, y utiliza principalmente:

= El método HLL (Harten, Lax and Van Leer) para calcular los flujos en la ecuacién (3.2) (Schneider et
al. 1993).

= Integradores Runge-Kutta de segundo orden temporal.
= Métodos de segundo orden para la reconstruccion espacial de las variables fisicas.

Los métodos HLL. y HLLC surgen a partir de disipar turbulencias numéricas que surgen del método de

diferencias finitas, y permiten la recuperacion de variables primitivas en cada paso de tiempo.

El método de diferencias finitas no resuelve apropiadamente la discontinuidad de contacto, y tiene difusivi-
dad numérica, mientras que el método HLL reconstruye la discontinuidad de contacto, produciendo resultados
con una baja disipacién. El método raramente produce resultados “no fisicos” tales como presiones negativas

o Factores de Lorentz imaginarios.

3.2. El codigo Mezcal

El c6digo Mezcal utiliza una malla adaptativa para resolver con mayor resolucién las dreas donde hay gra-
dientes significativos de presion o densidad. Un ejemplo es la gréfica de la densidad en la Figura Enel
lado izquierdo los gradientes significativos de densidad son representados con gradientes de colores. En el
lado derecho se hace visible la malla y el aumento en los niveles de refinamiento en regiones con gradientes

grandes.
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Con el fin de disminuir el tiempo de cémputo, en el cédigo se implementé que el nimero de niveles
maximo Npax que se utiliza al inicio de la simulacién disminuya hasta un valor minimo Np;, al final de Ia
simulacién de manera que el niimero de celdas utilizadas para resolver la regiéon post-choque, cuyo tamafio

es del orden de ~ R/ th (con Ty o< 173/2), se mantenga aproximadamente constante como funcién del tiempo.

El intervalo en cada paso de tiempo At (ver ecuacion 2.42) es calculado como el tiempo minimo

Ar;
Af = N, min (r) (3.5)

Vi+Csi

que tarda una onda en propagarse entre dos celdas del dominio computacional, donde N, el nimero de

Couranlﬂ cs.i» Ar; el tamafio de la celda, v; la velocidad del fluido en la celd;ﬂ
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(a) Gradientes de densidad. (b) Malla adaptativa

Figura 3.1: Ejemplo de la malla adaptativa del c6digo Mezcal para la densidad.

'En 1a solucién de ecuaciones diferenciales hiperbélicas, el nimero de courant Cy denota un maximo en el criterio de estabi-
lidad Courant-Friedrichs-Lewy |aAt/Ax| = Cy < 1, siendo a la velocidad de propagacion, Ar y Ax intervalos de tiempo y posicién
respectivamente.

2El ndmero de courant en las simulaciones de esta tesis se tomé N, = 0.4.
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3.3. Calculo de la radiacion

3.3.1. Radiacion de sincrotron

Los choques son mecanismos eficientes para producir radiacion, ya que de las particulas del fluido o plasma
convierten la energia cinética en energia térmica. Choques cldsicos permiten explicar fendmenos astrofisicos
como supernovas € interaccion de vientos estelares con el medio interestelar. Incluso estructuras filamenta-

rias pueden justificarse a través de inestabilidades térmicas o magnéticas, producidas en los frentes de choque.

Un frente de choque puede emitir radiacién de sincrotrén. Esta se produce gracias a la presencia de cam-
pos magnéticos que se intensifican en el frente de choque (Kumar & Zhang 2015). Las particulas cargadas,
electrones o protones, siguen trayectorias espirales alrededor de las lineas de campo y aceleradas emitiendo

radiacion.

El anélisis de la radiacién sincrotron comienza partiendo de la fuerza de Lorentz, tomando g como la carga

y v la velocidad del electrén, externos E y B el campo eléctrico y magnético respectivamente. Entonces,
_4q
F==(E+vxB). (3.6)
C

El electrén recorre una zona de campo magnético con velocidad v = vcos(a) y v, = vsin(a), siendo «
el angulo entre el vector de velocidad y la linea de campo magnético. La aceleracién inicamente cambia la

direccion de la velocidad ¥, mientras que la magnitud permanece constante.

Para efectos practicos, el campo eléctrico no es significativo |E| — 0, entonces la componente de velocidad
importante para la descripcion de la trayectoria poloidal del electrén es v, es decir, la componente perpen-
dicular respecto al campo B. Para electrones relativistas con factores de Lorentz Y. y masa m, constantes, se

iguala el vector de 4-fuerza con la fuerza de Lorentz

d

- v x B, (3.7)

RIS

(YemeV) =

al despejar la aceleracién y obteniendo la magnitud se llega a:

v_

= %mech sin(0t) = v Wi sin( @), (3.8)
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con la frecuencia de giro @y = gB/(Y.m,c). Utilizando la definicion de radio cldsico del electron rg =
e*/(mec?), y el pardmetro de dispersién Thompson or = 8773 /3, junto con la aceleracién (3.8), a partir de la

férmula de Larmor (RIbicky & Lightman 1976) se obtiene la relacion:

4
P:§mWﬁ@, (3.9)

donde up = B?>/(87) es la densidad de energfa magnética, y se tom la integral sobre todos los dngulos &

posibles, es decir, [2msin’(a)do = 87/3.

Siendo que la amplificacién del campo magnético es desconocida, para choques hidrodindmicos se supone
que una fraccién de la densidad de energia interna €gu termina en campo magnético, es decir ug = €gu =

B?/8r.

En el marco de referencia del observador, siendo I’y el factor de Lorentz del frente de choque, la potencia

de emision (3.9) toma la forma:

4
P:§ad§ﬁ@, (3.10)
y la frecuencia caracteristica es:
qg.B
V. =T . 3.11
C(YE) sh /e 27tmec ( )

La emision de la fase tardia es descrita con buena aproximacion utilizando la emision sincrotrén de electro-
nes acelerados, cuando el cascardn relativista se propaga en un medio ambiente uniforme y frio, con densidad
n. Detras del choque, la densidad de particulas estd dado por 4yn y la densidad de energia por y>nm pcz, donde
7 es el factor de Lorentz del fluido chocado. En este contexto, la auto absorcion en la emision sincrotrén no

es importante.

Los electrones acelerados en el choque tienen una distribucién de poblacion:

0 Si Ye < Y,
N(1) = (3.12)

A'}/e_p Si Ym S Ye S ©o.

Aqui 7, es el factor de Lorentz minimo que tienen los electrones en el plasma chocado caliente, y estd dado
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por:

- <”_2> e (3.13)
p—1) me

donde el termino €, denota a la fraccién de densidad de energia (I'sy (I'sh — l)npmpcz) del fluido chocado,
transmitida a los electrones. Para mantener la energia de los electrones finita se toma p > 2 (Sari, Narayan &
Piran 96). También se supone que la densidad de energia magnética detras del choque es una fraccién constan-
te €p de la densidad de energia post-choque. Esto produce un fuerte campo magnético B = (327m,,€gn) 121,
La dispersion Compton puede ser importante cuando €g > €, (Sari et al. 96), pero en esta tesis no se toma en

cuenta.

La potencia maxima esta dada por:

P(v.) mec*or
v(%) 3q.

¥B. (3.14)

Py max &

Siendo la potencia emitida por un electrén o 2, electrones mas energéticos se van enfriando primero, adqui-

riendo al tiempo ¢ un factor de Lorentz de enfriamiento (cooling):

6mm.c 3m,
_ — 3.15
oryB’t  16egormycty’n’ (3.15)

Ye

donde ¢ es el tiempo medido en el marco de referencia del laboratorio. Para calcular el espectro debido a todos
los electrones se integra respecto a la poblacion de electrones (N~ %) por la potencia emitida de un electrén.
Hay dos diferentes casos, dependiendo de si %, > V. 6 ¥ < .. Cuando ¥, > ¥, todos los electrones pueden
enfriarse con un valor ¥, y el flujo es aproximadamente N, Py max. Esto es denominado el enfriamiento rdpido

(fast cooling), y se caracteriza con el flujo por unidad de fecuencia F, como:

(v/vc)l/3Fv,max Ve >V,

Fy = (V/Vc)il/sz,max Vin >V >V, (316)
(Vin/Ve) 2 (V/ Vi) PP Fymax V> V.

Aqui vy = V(%) Y Fymax = NePy max/ 47D’ es el flujo maximo observado a distancia D de la fuente (Figura

3.2). Cuando ¥, > 7;, unicamente los electrones con ¥, > ¥, pueden enfriarse. Esto se denomina el enfriamien-

to lento (slow cooling) porque los electrones no pueden enfriarse durante el tiempo 7 (Figura[3.2)). Integrando
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Figura 3.2: Espectro de la radiacién de sincrotrén emitido por un choque relativista con una poblacién de
electrones N o< ¥, ”. En el panel (a) se describe el fast cooling que ocurre a tiempos tempranos (¢ < o)
en la fase tardia de un GRB. El espectro se divide en cuatro segmentos con distintas potencias en V: la
autoabsorcién dominante con v < V, y las frecuencias v,,, V., V, decrecen con el tiempo, donde también
ocurren cambios en la potencia de ¢. El panel (b) describe el slow cooling, el cual ocurre a tiempos tardios
(t > tp). Tomado de Sari, Piran & Narayan 1997.

sobre la distribucién de electrones se obtiene que:

(V/Vm>l/3Fv,max Vi >V,
Fy= (V/Vm)_(p_l>/2Fv,max Ve >V > Vy, (3.17)

(Ve/ Vi)~ PV 2(v V) PPFy ax V> Ve

La evolucién hidrodindmica cambia la forma de las curvas de luz producidas por la radiacién de sincrotron
(Figura [3.3)), debido principalmente a que el tiempo de evolucién ¢ y factores de Lorentz y influyen en las
frecuencias caracteristicas de la radiacion de sincrotrén. Otra cantidad importante es Ry = (17M /167wm ,n) 1/3
la distancia en donde la masa acumulada del medio ambiente barrido es del orden de la masa eyectada M
(inicialmente en el jet). El tiempo donde ocurre esta transicion es ty = Ry /4y%c, y caracteriza dos fases en
la evolucion hidrodindmica: primero (r < #p) ocurriendo la fase radiativa donde domina el fast cooling y se-
gundo (7 > o) la fase adiabdtica donde domina el slow cooling. En este trabajo, la radiacién dominante se

encuetra en el contexto de slow cooling

En esta seccion se describieron los elementos mds importantes de la radiacién de sincrotrén, sin embargo,
una discusién mas detallada puede consultarse en Rybicki & Lightman (1976), y la aplicacién al contexto de

la fase tardia de GRBs se puede encontrar en Sari, Piran & Narayan (1998).
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Figura 3.3: Curva de luz debido a la radiacién de sincrotron de un choque esférico relativista, en ella se ignora
el efecto de autoabsorcién. En el panel (a) se muestra a altas frecuencias (Vv > Vyp), y los cuatro segmentos son
separados por tiempos criticos, ., t,,, tp cuando ¢ < fy. En el panel (b) se muestra la curva de luz a frecuencia
baja (v < vp), la cual también restringida con tiempos criticos. Tomada de Sari, Piran & Narayan 1997.

3.3.2. Calculo de la radiacion en el cédigo numérico

El céalculo de la radiacién recibida por un observador se hace post-simulacién hidrodindmica, medida a

distintos tiempos (fops); = f;, y cuyo detector estd orientado en direccion 7 respecto a la superficie emisora de

)

una fuente, estd dado por (De Colle et al. 2012):
- 1 Af(z);
Fv (tiaﬁ) — 2(—’_'%)/d4XH ( (Z)l _
df (2)Ai(2); 2
Jyr

r2(1—ﬁ.[§>2’

) n-F
(@it~

(3.18)

—

donde H(x) es la funcién de Heaviside, 7(z); =7/(1 +z), B = V/c, z el corrimiento al rojo, y 7 es el vector de

la superficie emisora centrado en la fuente. En coordenadas cilindricas (r,¢,3) se tiene que:

i = £sin Bgps + 5 cOS Ogps, (3.19)
At~ F = |F| cos @ sin B,,p5 + 3€OS Oy, (3.20)
- E = B cos ¢ sin Ogps + B; c0S Oyps, (3.21)

donde cos Oyps = 71 - §. Para su implementacién numérica, si la ecuacion (3.18) en el argumento de la funcién

H (x) cumple que (De Colle et al 2012):

(3.22)
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entonces puede aproximarse como:
(4) it
(1+2)* AVj v jk

AFy (1) jk = f Bji)?
v(A)i di(z) AF(2)iT? (1—A-By)>

(3.23)

donde ji, (") = dE'/dV'dQ'dV'dl’ = P, /4r es la emisividad comévil local (en cada elemento de fluido).

El célculo de la radiacién de sincrotrén se hace a partir del modelo discutido en la seccién Los
valores de presion, densidad y velocidad calculados de la simulacién hidrodindmica se usan para estimar las
frecuencias caracteristicas que determinan la evolucién del espectro. En cada simulacién, se evaldan ~ 1000
outputs con los valores de las variables fisicas en cada celda. La contribucién de cada celda es asignada al
correspondiente tiempo en el sistema de referencia del observador. La suma de las contribuciones de cada

celda produce las curvas de luz y espectro sintéticos.
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Capitulo 4

Resultados y discusion

Los estudios numéricos previos de la dindmica y de la emision de GRBs suponen tipicamente distribu-
ciones angulares de energia, velocidad y densidad uniformes (fop-hat) basadas en la solucién auto-similar
de Blandford & McKee (1976). Esta formulaciéon no describe satisfactoriamente la expansion lateral de jets
top-hat a tiempos previos (respecto al tiempo en el que se inicializa la simulacién) y tampoco la posibilidad
de que los jets sean eyectados por el motor central con una estructura no-uniforme. En la seccién [2.3.2] en
particular, se mostré que la emision electromagnética a tiempos tardios del evento GW/GRB 170817A impli-

ca la presencia de un jets estructurado.

En esta tesis se estudian la dindmica y la emisién de GRBs en su fase de evolucién tardia mediante simu-
laciones numéricas de jets estructurados. Para la descripcion detallada del problema a tratar, el lector puede
guiarse con la Figura d.1] En las simulaciones, el jet es inicializado a distancias grandes del motor central,
cuando entra en la fase de deceleracion (es decir, no se considera la evolucién previa del jet). El observador
observa el jet a un dngulo 6O,,. Distintas condiciones iniciales en la estructura del jet y su dngulo de apertura

6y determinan la evolucién del jet y su emision.

En este capitulo, primero se presentan las condiciones iniciales de las simulacione Después, se discute
la dindmica de jets top-hat (con distintos angulos de apertura) la cual es comparada con la de siete modelos
de jets estructurados (descritos en la seccion @: Gaussiano, USJ con tres exponentes (a = 1,2,3), anillo,
U], jet de dos componentes. Asi mismo, se presentan las curvas de luz calculadas para los distintos modelos

y se discuten de manera cualitativa las implicaciones para las observaciones.

'En el trabajo de tesis se modificaron las condiciones iniciales pero no se hicieron modificaciones a la estructura interna del
cédigo.
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Figura 4.1: Esquema del problema estudiado en esta tesis: un jet relativista, eyectado por un motor central,
interacciona con el medio ambiente generando emision multi-frecuencia que es detectada por un observador
que se encuentra a un angulo OGgps.

4.1. Condiciones iniciales

Las simulaciones (hechas con el cédigo Mezcal) utilizan 100 x 16 celdas en dos dimensiones y en coor-
denadas polares. El tamafio de la caja computacional se extiende hasta rya = 1.2 x 10! cm en direccién
radial, y desde 6 = 0 rad hasta 6 = /2 rad en direccion polar. Se utilizé un nimero de Courant N¢ = 0.4. Las
simulaciones se integraron durante un tiempo de 4 x 10°s. El nimero de niveles de refinamiento es n = 14
en la mayor parte de las simulaciones, esto quiere decir que cada celda pude llegar a refinarse o dividirse
hasta 2'% veces. El frente de choque es inicializado en R = 7.7 x 10! c¢m lo que corresponde a un tamafo
minimo radial de las celdas AR = (Rmax — Rmin)/(N;-2"~") = 10'3 cm. En los modelos de jets estructurados
el angulo de apertura inicial del jet es 8y = 0.1rad, mientras que para el jet top-hat se hicieron simulaciones
con 6y =0.1,0.2,0.4, 0.8, 1.2 rad. El factor de Lorentz inicial de la onda de choque es Iy =30 en 6 =0 en

todas las simulaciones.
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Figura 4.2: Arriba: Esquema del procedimiento usado para determinar las condiciones iniciales de la simu-
lacion (v, es la velocidad durante la fase de expansion con velocidad constante). Abajo: Evolucion temporal
de la velocidad de una onda de choque relativista. a) La fase Coasting o de expansion libre hasta llegar al
tiempo de desaceleracion #4. b) El jet relativista se desacelera y puede ser descrito mediante el modelo de
Blanford & McKee 1976 (BMK) hasta el tiempo donde comienza la fase no relativista #,,. ¢) El jet comienza
su desaceleracion no relativista y puede ser descrito con el modelo de Sedov-Taylor (ST).
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4.1.1. Determinacion de los parametros fisicos

La simulacién se inicializa definiendo los pardmetros fisicos (presién, densidad y velocidad) en el dominio
computacional. En las simulaciones se supone que el medio ambiente externo es uniforme, con una densidad

3, una presién despreciable (P < pc?) y velocidad nul La energia de la explosién (como funcién

n=1cm™
del 4ngulo) y la velocidad de la onda de choque durante la fase de expansion libre (la coasting phase) deter-
minan de manera univoca la posicién de la onda de choque y los pardmetros fisicos post-choque. La Figura
muestra esquemdticamente el procedimiento usado para determinar los parametros fisicos (y explicado

en detalle en esta seccidn).

Fraccion de energia por angulo solido

La distribucién de la energia es fundamental para inicializar los pardmetros fisicos en la simulacién (den-
sidad, velocidad y presién). En las simulaciones, tomamos una energia isétropa de Ej, = 10°3 ergs (Granot
& van der Horst 2014; Ramirez-Ruiz & Granot 2014.). La energia por unidad de dngulo sélido en el caso de

un jet top-hat e

=&. 4.1)

Siendo d€2 = sin 6d0d ¢, entonces la energia en el caso de un jet fop-hat (con dngulo de apertura 6p) es:

lﬁso
2r

2 '90
/ / sin0dOd¢ = Eiso(1 —cos 6p). (4.2)
o Jo

2
Cuando 6y < 1, la energia del jet es: E = Ejso(1 —cos0) ~ Eiso%o.

La energia inyectada en las simulaciones es distinta para cada jet estructurado. Por ejemplo, para un perfil

Gaussiano, £(6) = gge9"/2% | y 1a energia total inyectada es:
/2 02 1202 /2
E= 477.'80/ sin@ e 9/203 49 = 80/ £(6)d6 . 4.3)
0 0

La integral Int = 0”/ 2 f(6)d6 no tiene solucién analitica, pero puede expandirse mediante series de Taylor

2Siendo la velocidad del jet ultra-relativista, el medio ambiente tiene de cualquier forma velocidad despreciable.
3Para los demds modelos, se supone que £(6 = 0) = &.



4.1. CONDICIONES INICIALES 41

a primer orden para dngulos de apertura pequefios 6y. La energia en el jet gaussiano es aproximadamente el
doble respecto a la energia del jet top-hat. Las energias en los otros modelos de jets estructurados se definen
de manera andloga (vease también la seccién[2.3)). La energia inyectada para los distintos modelos se muestra
en la Figura en donde se observa que se reduce varios ordenes de magnitud pero suavemente en jets

estructurados, mientras que cae abruptamente en los jets de tipo fop-hat.

54
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Figura 4.3: Distribucién angular de la energia para los distintos modelos.

Velocidad de expansion libre
Para determinar las condiciones iniciales, se supone que la energia Ej iz (6) no ha cambiado a tiempos
anteriores, es decir, que cada fraccién angular Af evoluciona de manera independiente, como si este fuera

parte de un flujo esférico.

El comportamiento general de una onda de choque relativista se mostré en la Figura (4.2). Cuando termina
la fase de aceleracién, la onda de choque entra en la etapa de expansion libre (1a coasting phase). Ent = t,
empieza a desacelerar. Su comportamiento es descrito en esta fase de acuerdo a la solucion auto-similar de
Blandford & McKee (1976). En el tiempo ¢ = 1, la velocidad de la onda de choque se vuelve no relativista
y su comportamiento es descrito por la solucién de Sedov-Taylor. Durante la coasting phase el jet se mueve
con velocidad constante vo(0) = v.(fo, 0), donde 7y es el tiempo donde se inicializa la simulacién y es tomado
de la ecuacion (2.19) con el factor de Lorentz en el eje de simetria I' = 30. Para describir la onda de choque

durante la fase de desaceleracion de relativista a newtoniana, se utiliza la ecuacién (59) de De Colle et al.
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(2012):
_m3p2r2,. 28T 25 L o)
E=RB T myc [17/3 +2 (1-pB )} : (4.4)

donde o = 2.01. Esta ecuacion puede reescribirse como :

FBO) = BB, | 67 4 o (1 B7) |~ E(6) =0, @s)

y permite encontrar (numéricamente) la evolucién temporal de la velocidad de 1a onda de choque B(6,¢) dada

la energia E(6) como funcion del angulo 6.

Siguiendo Kumar & Granot (2004), supusimos que la velocidad de la coasting phase esta dada por:

I'n—1

1+(6/60)2" (4.6)

(0)=1+

donde en este trabajo Iy = 500. Tomando I'(6) = I'.(6), determinamos R, integrando numéricamente la
ecuacion (@.3)), y determinamos el tiempo de desaceleracion como #;(6) = R,/ up.

La posicién del choque es dada por:

Vet if <ty

R(t) = S vetg+c(t —tg) —cty (’/’;g%’l if oty <t <ty (4.7)

tor1a)*—1 3/5 2/5 .
Vetg + ¢ (ty — 1) —ctd% + %vn,t,,,/ [t2/5 — } if ot <t

Parametros fisicos de las simulaciones
En resumen, dados E(0) y I';(0), usamos el siguiente algoritmo para determinar densidad, presion y

velocidad:

= encontramos 7.

= buscando la solucion de la ecuacién (@.3) (con R definido por medio de la ecuacién (4.7)), se encuentran

los valores (¢), ['(¢) y R(z).

= it < ty, inicializamos en la simulacién una cdscara delgada con los valores de densidad, velocidad
y presioén post-choque dados por las condiciones de Taub (Taub 1948), las cuales son una versién

relativista de las condiciones de salto de Rankine-Hugoniot para choques fuertes en dindmica de fluidos.
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Figura 4.4: Distribucién angular de las velocidades en los modelos considerados.

= sit > ty, fijamos los valores post-choque de densidad, presion y velocidad como una combinacién de
las soluciones auto-similares de Blandford & McKee (f) y Sedov-Taylor (g), como /3 + g(1 — f3).
De esta manera se obtiene la solucion correcta en los limites relativistas y newtonianos, y una solu-
cioén aproximada en el caso intermedio. Las soluciones de Sedov-Taylor se definen usando la solucién

aproximada de Petruk (2000).

La distribucién angular de velocidades de la onda de choque se muestra en la figura[.4]y es cualitativa-

mente similar a la distribucién de energia (Figura[d.3)), debido a su relacién (2.18).

Las graficas de las condiciones iniciales (tanto de las densidades como de la velocidad radial) para todos
los modelos considerados se muestran en las figuras 4.5 y 4.6] Como se discutié anteriormente, los jets
estructurados USJ y UJ tienen gradientes suaves de densidad y velocidad (con velocidades newtonianas a
angulos grandes) mientras que los modelos fop-hat, anillo, dos componentes tienen caidas abruptas y ondas

de choque moviéndose solo con velocidades relativistas. El modelo gaussiano representa un caso intermedio.
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Figura 4.7: Comparacion de niveles para elegir el nivel adecuado.

4.1.2. Criterio de convergencia

La resolucién de 14 niveles de refinamiento se eligié después de estudiar la convergencia de un jet top-hat
por medio de siete simulaciones. Las simulaciones tienen el mismo angulo de apertura del jet y la misma

energia (6p = 0.1, £ = 103 ergs), pero distintos niveles de refinamiento, desde Nyjyeles =9 hasta 16.

Las curvas de luz (a v = 5.5 GHz) calculadas a partir de dichas simulaciones se muestran en la Figura
Aquellas con 14 y 16 niveles de refinamiento se sobreponen perfectamente en todo el dominio, mientras
que la curva de luz de la simulacién con 13 niveles presentan pequefias diferencias de intensidad a tiempos

tempranos.

Se decidi6 correr todas las simulaciones usando Nyiyveles = 14 de refinamiento, porque debido a las pruebas
de convergencia, se tiene la certeza de que arrojardn resultados similares a las simulaciones de mayor resolu-
cion. En el codigo, se necesita refinar con mayor nimero de celdas en las regiones que tienen velocidades del
choque mas grandes (ya que el tamafio de la regién post-choque escala como o 1/ th) y en las regiones con
discontinuidades mas abruptas. El criterio de convergencia se obtuvo desde las simulaciones del jet top-hat,
ya que este posee discontinuidades abruptas en los mapas de densidad, por lo tanto es el modelo mas dificil
de resolver numéricamente. Por otro lado, la paridad de resolucién de las simulaciones de jets estructura-
dos necesitardn un tiempo de computo mucho mas grande (ya que se necesita refinar una regién mucho mas

extendida).
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4.2. Dinamica

4.2.1. Jet top-hat

Los resultados obtenidos de las simulaciones de jets fop-hat (mostrados en la Figura[4.8) son similares a
los que se presentan en estudios previos (por ejemplo, Zhang & MacFadyen 2009, De Colle et al. 2012), lo

que permite confirmar el funcionamiento de la simulacién utilizada.

La Figura[d.8|representa tres etapas evolutivas de la densidad del jet. En el panel izquierdo se presentan las
condiciones iniciales. El jet es inicializado con velocidades puramente radiales. La evolucién del jet top-hat
depende de la energia del jet y de la densidad del medio ambiente. Durante la fase relativista, el jet tiene
una expansion principalmente radial. También aparecen ondas de choque reflejadas hacia el interior del jet.
Se desarrollan inestabilidades de Kelvin—HemholtzE] en la discontinuidad de contacto (panel central) debido
a las diferencias de velocidad entre el fluido chocado y el material del jet. En fases posteriores el jet presenta
expansion lateral, que empieza cuando Iy < 1/6 (es decir, en el denominado jer-break). En algunos traba-
jos, por ejemplo Granot & Piran 2012, se discute sobre la débil expansion lateral del jet. En las simulaciones
presentadas en este trabajo la expansion lateral para el jet top-hat es notable, sin embargo menos pronunciada
comparada con la expansion lateral que presentan los jets estructurados. A tiempos grandes (panel derecho)
el jet se vuelve casi esférico y comienza una fase de expansion descrita por la solucién auto-similar de Sedov-

Taylor.

4.2.2. Jets estructurados

En las figura[4.9] se muestran la densidades obtenidas de las simulaciones hidrodindmicas del jet rop-hat y
de los jets estructurados. En la figura, primero se muestra el jet fop-hat (a) y sus variantes: el anillo (b) que
es un jet top-hat desplazado angularmente, y el jet de dos componentes (c) el cual tiene estructura de abanico
con una energia Ej en la parte interna y Ey/2 en la parte externa. También, se muestran el jet gaussiano (d)
que es un caso intermedio entre el jet fop-hat y los jets con una energia que decrece como ley de potencia
como el jet UJ (e), que en la region cerca del eje tiene una distribucion de energia similar a la de un jet top-hat
y decrece como 02 para dngulos grandes, y por tltimo tres casos del jet UST cona=1(f),a=2(g),ya=3

(h). Todos a un tiempo t = 1.65 x 107 s.

“4Estas se forman debido al gradiente de velocidades y temperatura.
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Figura 4.8: Jet top-hat visto en el sistema de referencia del laboratorio. En el lado izquierdo a un tiempo de
t~107s,enel centrot ~ 1.6 x 107, y en la derecha 1.8 x 10%s.

Andlogamente al caso del jet top-hat, en los modelos de anillo, dos componentes y gaussiano inicialmente
la expansién es principalmente radial mientras que los otros modelos (que tienen velocidades no-relativistas

a angulos grandes) presentan una notable expansion lateral.

Las inestabilidades de Kelvin-Helmholtz son prominentes en los jets de tipo top-hat, anillo y de dos com-
ponentes, mientras que no se observan en jets con distribuciones angular suaves (cabe subrayar que todas las
simulaciones tienen las mismas resoluciones). El modelo de dos componentes (panel ¢ de la figura) presenta
una onda de refraccion evidente debida al gradiente de energia inicial muy pronunciado y ondas de refraccién
en la regidn cerca del eje del jet. Ademds muestra inestabilidades en la discontinuidad de contacto entre cada
componente del jet. En el modelo de anillo el material muestra una rapida expansion hacia el eje de simetria

y es reflejado, chocando posteriormente con el material del jet produciendo también inestabilidades.

Los modelos (e), (f), (g), (h) preservan una estructura casi esférica, con una estructura de baja densidad
elongada radialmente. En el caso USJ con a = 1 esta estructura interna parece estar mas difuminada. En
los modelos USJ la elongacion del jet crece con el pardmetro a (siendo que a menores implican una mayor
energia a dngulos grandes). El modelo con a = 2 es casi identico al modelo UJ. A tiempos grandes todos los
modelos se vuelven casi esféricos y entran en una fase de expansién descrita por la solucién auto-similar de

Sedov-Taylor.
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Lafi guramuestra la distribucién angular de energia (dE /d0) para los distintos modelos y su evolucion
temporal. En el modelo USJ (con @ = 1) inicialmente la energia es aproximadamente constante sobre dngulos
grandes mientras que en los otros modelos cae rapidamente. A tiempos 2 949 dias (medidos en el sistema de
referencia del laboratorio) todos los modelos presentan distribuciones de energia cualitativamente similares
(aunque la normalizacién es distinta porque la energia inyectada es distinta en los distintos modelos). Esto es

consistente con el hecho de que la expansion se vuelve casi esférica a estos tiempos.

Un importante resultado de esta tesis también se muestra en la figura[4.10] donde hay una rapida evolucién
en la distribucién angular de energia, es decir que no se preservan las condiciones iniciales con el paso del
tiempo. Recientemente, se han usado modelos de jets estructurados para hacer ajustes de las observaciones
del GRB/GW 170917A. En estos modelos se supone una cierta distribucion angular de energia constante en
el tiempo. Los resultados mostrados en la Figura {4.10|implican que los célculos analiticos y semi-analiticos
que suponen que se preserve la energia angularmente son incorrectos y que las simulaciones numéricas son

necesarias para hacer predicciones confiables que puedan ser comparadas con las observaciones.

La Figura|4.11|muestra una estimacién de la apertura angular del jet (definido como el dngulo que alberga
el 75 % de la energia total). Los jets top-hat, de dos componentes, anillo y gaussiano muestran un comporta-
miento similar. La apertura angular del jet se mantiene constante hasta que 'y, ~ 1/6p y después crece con
el tiempo. Mientras que los mapas de densidad mostraban que a tiempos ¢ ~ 10° s los modelos se volvian
cualitativamente similares (y con forma casi esférica), esta figura muestra que ain a esos tiempos quedan

diferencias del orden del 20 % en la apertura angular del jet.

4.3. Curvas de luz

En esta seccién analizamos las curvas de luz (a v = 8.5 GHz, que es la frecuencia media del VLA) pro-
ducidas por las simulaciones. Con los valores obtenidos con dichas simulaciones se calcula la curva de luz,
para observadores en dngulos Oyps < Oy (on-axis) y O,ps > Oy (off-axis). La emisioén estd determinada por la
posicién del observador. Mayor flujo se recibe cuando se observa el jet cerca del eje de simetria, mientras que

el flujo cae aproximadamente como ~ 1/(8 — 6y)* para observadores fuera del mismo.

En el calculo de la radiacién se utilizan parametros tipicos de la microfisica: p =2.5, ¢, =0.1,y &g =0.01
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Figura 4.10: Evolucion temporal de la distribucién angular de energia.
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Figura 4.12: Curvas de luz producidas mediante un modelo de jet fop-hat observados desde distintos 4ngulos
de apertura a) y visto directamente el eje de simetria con distintos dngulos de apertura b).

(por ejemplo, Sari et al. 1998). Para el modelo top-hat se supone una distancia similar a la distancia del GRB
130427 (z = 3, Perley et al. 2014). Se eligi6 este GRB por ser el mas luminoso entre los GRBs detectados, y

para los jets estructurados se supone una distancia de 40 Mpc similar al GRB 170417.

Las curvas de luz emitidas a 8.5 GHz por un jet top-hat se muestran en la Figura[d.12]1a cual reproduce mo-
delos previos (por ejemplo, Zhang & MacFadyen 2009, De Colle et al. 2012). En el panel izquierdo se mues-
tra un jet con apertura inicial 8y = 0.2, y con observadores posicionados en 6,,s = 0.0, 0.2, 0.4, 0.8, 1.57 rad
respecto al eje de simetria. La emision observada on-axis se incrementa como titf , tiene un pico en aproxi-

madamente 10 dias y cae posteriormente como ¢.> (modelos teéricos de jets rop-hat predicen F, o< t~% con

obs
2 < a < 3; por ejemplo Nousek et al. 2006; Zhang et al. 2015). Al incrementar O, €l pico en la emisién en
radio se mueve hacia tiempos mayores (siendo que el factor de Lorentz del jet tiene que bajar mas para que

el jet sea visible para el observador). Ademads se observa una caida del flujo més abrupta al incrementar Gqs.

El efecto que tiene el dngulo de apertura inicial del jet (Figura[d.12D)), es desplazar el maximo en la emisién
hacia tiempos mayores. Para jets con diferentes aperturas iniciales observadas on-axis (O,ps < 6p) se aprecia
el mismo flujo a tiempos tempranos, debido a que el observador ve una porcién del jet méds pequefia que su
angulo de apertura. El cambio de pendiente que se ve en el panel derecho y que diferencia los modelos segtin
su dangulo de apertura es el llamado jer break, y corresponde al momento en el que I'yy, ~ 1/6p, es decir al
instante en el que el observador puede ver el jet completamente. El jet break se da a un tiempo typs ~ Gg /3
(Frail et al. 2001), es decir a tiempos mas grandes para jets con dngulos de apertura mayores. El modelo con

6y = m/2 ~ 1.57 representa una explosion esférica. Su cambio de pendiente a fops ~ 10 dias es debido a que
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la frecuencia caracteristica (vease la discusidn presentada en la seccién 2.4) v, cruza la frecuencia observada
a este tiempo, es decir: Vg, K V <V, K V. a tiempos fops S 10 dias, y Vg, <K Vi < V K V. a tiempos fops = 10

dias.

La figura [d.13] muestra las curvas de luz off-axis de todos los modelos de jets top-hat, los cuales difieren
por su dngulo de apertura (entre 0.1 y 71/2 rad). La dependencia de las curvas de luz como funcién de Oops
para los modelos con 6 # 0 es cualitativamente similar al jet con 8y = 0.2 (mostrado en la figura[d.12)): para
6,bs mayores, el pico en la emisién se mueve hacia tiempos mas grandes y la caida post-pico es mas rapida.
Las diferencias presentes en las curvas de luz son debidas exclusivamente al valor de O, respecto a 6. Por
ejemplo, en el panel (a) el jet con 8y = 0.4 es visto on-axis, mientras que el jet con 6y = 0.1 es visto off-axis

(y su emision es menor).

En la Figura[4.14] se comparan las curvas de luz calculadas a partir de ocho modelos diferentes de jet. Para
entender los resultados, hay que considerar principalmente tres efectos:
= Por el efecto beaming, dado un angulo de observacion O, solo la radiacién emitida en una region con

extension angular Oops — 1/Tsh < 0 < Oops + 1/Tsh llega al observador.

= El tiempo de llegada de la radiacién es

R, (6
fobs = 1 — h{f ) (4.8)

donde Ry, es el radio del choque en el angulo 8. Para un choque moviéndose con velocidad constante,

se tiene
t

(1+B)Tn(6)

Esto implica que fotones emitidos al tiempo ¢ (medido en el sistema de referencia del laboratorio) desde

tobs:t(l_ﬁ): (4.9)

regiones en expansion relativista llegan al observador al tiempo 7,,s = ¢ /215, < ¢, mientras que fotones
emitidos en regiones que se mueven con velocidades no-relativistas (8 < 1) llegan al observador al

tiempo fops ~ 1.

= Como se mostrd en la seccién anterior, a tiempos grandes ¢ > 108 s = 10° dias los jets se vuelven casi

esféricos.

Cuando el observador estd en 8,,; = 0, debido al efecto beaming relativista mencionado arriba, la emision

observada a fop <

~

10 dias es emitida por las regiones cercanas al eje de simetria del jet. Las curvas de luz
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son muy similares (panel a Figura|4.14), ya que a lo largo de su eje de simetria el jet se mueve inicialmente
con 'y, = 30 (y con la misma energia) en todos los modelos. Por esta misma razén, el modelo de anillo tiene
inicialmente un flujo menor, mientras que los modelos top-hat y de dos componentes (two-sides en la figura)

producen curvas de luz casi idénticas.

En b5 ~ 10 dias, las curvas de luz (panel a) muestran un cambio evidente de pendiente (el jet break). El jet
break se da a tiempos mds pequefios y con un flujo ligeramente menor en el caso del jet top-hat respecto a los
jets estructurados. Es interesente notar como el jer break es substancialmente independiente de la estructura

del jet considerado.

A tiempos grandes, todos los modelos convergen a una estructura casi esférica. Los flujos, en esta fase,
difieren solo por la energia inyectada (con flujos mayores correspondientes a modelos con mayor energia
inyectada incialmente), aunque hay pequefias diferencias en la evolucién de la curva de luz. Por ejemplo, el

modelo USJ con a = 3 se diferencia del modelo top-hat en t,s ~ 80 dias.

Cuando el angulo de observacion es de 6,,s = 0.2 (panel b), los modelos que tienen menor emisién son
los USJ a =2, a = 3 y el modelo del anillo. Este resultado parece contraintuitivo ya que, siendo inyectada
una mayor cantidad de energia a dngulos > 6, en el caso de un jet estructurado, se podria esperar un flujo
mads grande respecto al caso de un jet fop-hat cuando observado off-axis. Esta discrepancia se explica con-
siderando los tiempos de llegada de la radiacién. En el caso de un jet estructurado, la velocidad de la onda
de choque decrece para dngulos mayores. Por lo tanto, los fotones emitidos llegan a observadores a tiempos
mads grandes, produciendo una disminucién del flujo a tiempos cortos. Es decir, la radiacién emitida a tiem-
pos anteriores respecto al tiempo inicial de la simulacién (la cual no es obviamente incluida en el cdlculo)

contribuye de manera significativa a la radiacion off-axis a tiempos cortos.

El 4ngulo O,ps = 0.4 rad es el mds parecido al dngulo de observacién de las contrapartes electromagnéti-
cas del evento GW 170817. Las curvas de luz presentadas en la figura{4.13| panel (c) muestran una caida a
tiempos mads cortos que las observaciones del GRB 170817A. Sin embargo, hay que notar que los resultados
presentados dependen de la densidad del medio (n ~ 10~* cm ™~ en el caso del GRB 170817A y n=1cm™>
en estas simulaciones) y de los pardmetros de la microfisica. Este cambio en la densidad es particularmente
importante ya que v < Vv, < V. en estas simulaciones, mientras que las observaciones del GRB 170817A
muestran que Vv, < vV < V, (por ejemplo, Lazzati et al. 2018), y distintos rangos espectrales tienen comporta-

mientos completamente distintos (por ejemplo, Granot & Sari 2002). Un ajuste detallado de las observaciones
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del GRB 170817A serd un trabajo que se realizard en el futuro.

La Figura[l.7] discutida en la introduccién, presenta una muestra de GRBs observados durante la fase tardia
en radio, cuyas pendientes se encuentran entre —1 y 2. En trabajos tedricos (por ejemplo Kumar & Granot
2004), se encuentra que 0 < o < 2.5 para jets top-hat y —3 < o < 2 para jets estructurados. Las curvas de luz
obtenidas en este trabajo muestran que no hay una diferencia significativa en la caida de las curvas de luz (a
tiempos grandes) en modelos fop-hat respecto a jets estructurados. En ambos casos & ~ 2. De nuevo, hay que
notar que los resultados dependen fuertemente de la estratificacion del medio. En esta tesis, se ha considerado
solo un medio homogéneo. Nuestros resultados indican que la estructura del medio puede ser mas importante

en determinar la evolucién temporal de la curva de luz que la estructura del jet mismo.

Finalmente, es importante notar que la prediccién de curvas de luz vistas off-axis es importante para prede-
cir la frecuencia de los llamados orphan afterglows (que son GRB observados off-axis en el que la emisién en
gamma es muy debil o no detectable). El tinico GRB observado off-axis hasta este momento ha sido el GRB
170817A. Futuros telescopios dedicados al estudio de transientes (por ejemplo, LSSTE]) representardn una
revolucién en este campo. El estudio de la emision de jets estructurados vistos off-axis contribuird de manera

importante al entendimiento de dichos eventos.

Shttps://www.lsst.org/


https://www.lsst.org/

56

Flux [mJy]

Flux [mJy]

2
10 Bp=01 ——

] 80=02 —— |
10 69=04

0 80=08
10 8y =15
10" f 1
102} 1
10° | 1
10* |
107
10—6 | !

0.1 10 100 1000 10000

tobs [dayS]
(a) Byps = 0.2rad

2
10 ‘ ‘ 6 = 8.1 —

1L 6p=02 —— |
10 69 =04

0 80 = 0.8
10 fg=15
10—1 L i
102 | 1
103 | 1
10—4 L Y
10°
10—6 | 1

0.1 10 100 1000 10000

tobs [dayS]

(c) Byps = 0.8rad.

Flux [mJy]

CAPITULO 4. RESULTADOS Y DISCUSION

2
10 e°=‘8'1 —

1 0p=0.2 ——
10' | 60= 0.4 ]

0 89 =08
10 8y =15
10" ]
102} ]
10° ]
104
10° ]

-6 . I

0.1 10 100 1000 10000

tobs [days]
(b) Bops = 0.4rad.

2
10 - : 5 :‘8-1 ——

1 6p=02 ——
10 69 =04

0 80 = 0.8
100 =15
107} :
102 ¢ 1
10° ¢ ]
10
1075 L

-6 | L I

0.1 10 100 1000 10000

tops [days]

(d) Bops = 1.2rad.

Figura 4.13: Emisién de jets con perfil de energia constante top-hat, observados fuera del eje.
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Figura 4.14: Emision de jets producidos con distintos perfiles angulares de energia, y observados con dngulos

diferentes respecto al eje de simetria. La densidad corresponde an = 1cm ™.
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Capitulo 5

Conclusiones

La desaceleracion del jet relativista responsable de la emisién en gamma produce la fase tardia de los

GRBs. Este trabajo se realizé en dicho contexto.

La importancia de estudios en radio (Granot & van der Horst 2014; Metzger & Berger 2012; Chandra &
Frail 2012; Kathirgamaraju, Barniol-Duran & Giannios (2016); Barniol-Duran & Giannios (2015)) es que la
curva de luz puede observarse por un tiempo muy grande. La emision esté presente por dias hasta incluso afios
o décadas, a diferencia de otras frecuencias del espectro electromagnético que son observables a lo méximo

por dias o semanas.

En este trabajo se estudid la dinamica de jets estructurados. Se implementaron las condiciones iniciales
para los distintos modelos y se calcularon las curvas de luz que se producen tanto para observadores tanto

on-axis como off-axis, en radio frecuencias.

Se implementaron ocho perfiles angulares de energia (fop-hat, anillo, dos componentes, gaussiano, UJ, y
USJ con exponentes a = 1, a = 2, a = 3), se calcularon de manera auto-consistente las posiciones y las velo-
cidades de la onda de choque como funcién del dngulo y de las energias consideradas. Los pardmetros fisicos
se implementaron por medio de las soluciones auto-similares de Blanford & McKee y de Sedov-Taylor para

choques relativistas y newtonianos respectivamente.

Para verificar la confiabilidad de los resultados, se compararon los mapas de densidad y las curvas de luz

del jet top-hat, obtenidos en este trabajo, con resultados presentados previamente en la literatura.

Se estudi6 en detalle la dindmica de los jets estructurados. La expansion lateral hace que la distribucion
angular de energia evolucione rapidamente, lo cual indica que no se preservan las condiciones iniciales con
el paso del tiempo. Con esto puede determinarse la importancia de este trabajo. Estos resultados difieren de

los resultados obtenidos en trabajos analiticos anteriores, los cuales suponen que la distribucién angular de
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energia no varia como funcién del tiempo. Esto implica que cdlculos anteriores son poco confiables, inclu-
yendo a la mayor parte de las publicaciones en los que se estiman los parametros del GRB170817A. Por lo

tanto, las simulaciones numéricas son necesarias para estudiar en detalle la evolucién de los jets.

Las curvas de luz calculadas para el caso de jets estructurados son cualitativamente similares a las de jets
top-hat. Para observadores on-axis (6,5 < 6p), inicialmente las curvas de luz tienen intensidades del mismo
orden, lo cual es consistente con el hecho de que no hay contribucién de otras regiones angulares del jet, esto
debido a que el observador detecta radiacion desde una regién mas pequefia que el dngulo de apertura del jet.
Por otro lado, para observadores off-axis, se pudo determinar que la evolucién a tiempos tardios es similar en
todos los modelos (con las diferencias debidas principalmente a las diferencias en energia entre los distintos
modelos), mientras que a tiempos cortos se espera que el modelo numérico produzca resultados confiables ya

que las velocidades son ultra-relativistas y la expansion lateral es pequeiia.

Los modelos tedricos (por ejemplo, Kumar & Granot 2004) predicen que la caida en jets estructurados debe
ser notablemente diferente respecto a la de jets fop-hat, sin embargo, las simulaciones presentadas en este

trabajo arrojan resultados que contradicen dicha hipétesis.

Lamentablemente, se ha encontrado que para calcular de manera precisa las curvas de luz off-axis a tiem-
pos < 10 dias, se necesita inicializar las simulaciones a tiempos mucho menores respecto a los empleados
en esta tesis. La aplicacion de los resultados a eventos particulares como el GRB 170817A se deja como
trabajo futuro. Con la llegada de una nueva generacién de sondeos (surveys) (por ejemplo, LSST) que en los
proximos afios revolucionaran la astrofisica de transientes de altas energia, esta area de investigacion promete

ser particularmente importante.

En esta tesis se muestra que las simulaciones numéricas son una parte fundamental e indispensable para

tener una descripcidn apropiada y precisa de estos fendmenos.



Apéndice A

Conceptos de hidrodinamica relativista

Ya que para describir los GRBs en esta tesis se resuelven numéricamente las ecuaciones de la hidrodindmi-

ca relativista, en esta seccion presentaré una descripcion general de estas ecuaciones.

Los fenémenos que involucran grandes cantidades de material baridnico interactuante son por ejemplo
estrellas, el medio interestelar; explosiones, jets, choques, vientos estelares y discos de acrecion pueden des-

cribirse en buena aproximacién como un fluido.

Las ecuaciones que gobiernan la dindmica de fluidos parten de tres importantes suposiciones. Estas se basan
en el concepto de elemento de fluido, que es una regidon donde se definen variables locales como densidad,
temperatura, presion, velocidad, etc. Entonces la regién es tal que :

= Es lo suficientemente pequefia para que las variaciones sistemdticas de una variable de interés g puedan
ignorarse, es decir, el tamafio de la region /[, €s mucho mds pequefio que longitud de escala legca1a €n

g, de modo que:

q
lreg K lescala ~ W (A.1)
= Debe contener un nimero suficiente de particulas n y con fluctuaciones despreciables. Entonces,
Nl > 1. (A.2)

= Es suficientemente grande para que particulas que lo constituyen “sepan” sus condiciones iniciales

locales mediante la colision de unas con otras. Si el camino libre medio es A , entonces se requiere que

lreg > A. (A.3)
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A cierta temperatura, un fluido interactuante alcanzard una distribucién de velocidades de las particulas tal
que maximice la entropia del sistema. En este contexto, el significado de la entropia es una medida del nimero
de configuraciones microscopicas distintas que corresponden a una propiedad macroscépica local del fluido.
A una temperatura y densidad dada, el fluido colisional tendr4 una distribucién bien definida de velocidades
de particulas en el marco de referencia local en reposo, y por lo tanto, una presion correspondiente. Asi es po-
sible derivar una ecuacién de estado (relacion entre densidad, temperatura y presion) para un fluido colisional.
Un GRB puede cumplir la condicién (A.1]), ya que en este contexto lescala ~ 10" —10"%cm Y lreg ~ 106 cm.
La condicién se cumple, por ejemplo, si se toma un valor minimo de n = m,, por centimetro ctbico. Por

tltimo es obvio que se cumple (A.3)), ya que /r.; es mayor que el camino libre medio A.

Un problema hidrodindmico puede ser descrito mediante dos formulaciones:
= Euleriana (el espacio como observador del fluido): Considera un pequeiio volumen con posicién es-
pacial fija y el fluido lo atraviesa. Las variables fisicas son descritas como funciones del tiempo y de
su posicion fija en el pequefio volumen, por ejemplo, la densidad p = p(¥,t), temperatura T = T (¥,1),

etc. El cambio de toda cantidad medible es d/dt, evaluado en la posicién fija.

= Lagrangiana (el fluido se mueve con el espacio): En esta descripcion se toma un elemento de fluido
particular y se observa el cambio de variables (densidad, temperatura, etc) en tal elemento. Entonces, el
sistema de referencia espacial se mueve con el fluido (es comévil). El comportamiento de p = p(d,1),
donde d representa un elemento particular de fluido. La tasa de cambio con respecto al tiempo sobre d

D _d
se denota por ;, = 7+ V-.

La equivalencia matematica entre estas dos descripciones se muestra en Clarke & Carswell (2014). En ambos
formalismos pueden ser escritas las ecuaciones de la hidrodindmica. Estas son:

= Conservacion de la masa Euleriana y Lagrangiana respectivamente

Ip L
Dp S
E+pV-u—0. (A.5)

= Ecuacion de momento considerando gravedad local, la aceleracion g que ésta provoca y la presién

debida al fluido.

—

o . .
pg +pii-Vii=—-Vp+pg, (A.6)
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—

Du
— =-V g. A.
p Dr p+pg (A7)

= La ecuacion de energia en su forma general, considerando un potencial gravitacional v, tal que g =
—V, aii como la velocidad del fluido en el marco de referencia de la fuente, y Ocool cOMO una funcién

de enfriamiento
oy
ot’

E - )
+V-((E+P)il] = —pQcool +p

% (A.8)

De P Dp dQ

= _=F 7 A9
Dt p? Dt T (A9)
donde ¢ es la energia por unidad de masa. Las ecuaciones de hidrodindmica en relatividad especial (SRHD)
pueden ser obtenidas haciendo una transformacién de Lorentz de las ecuaciones (A.4), (A.6) y (A.8). Al-
ternativamente, por ejemplo en Van Putten & Levinson (2012), se construye una descripcidon apropiada del
tensor de energia-momento y se aplica la derivada covariante V, T*" = 0. Las ecuaciones SRHD pueden ser

escritas en analogia a su version clasica (De Colle et. al. 2012):

aD
5 +V-(D¥)=0 masa en reposo, (A.10)
a5 @
3 +V. (Sv—i—pl) =0 momento, (A.11)
Jt I
5 +V-(tW+pV)=0 energia, (A.12)

donde p es la presion térmica, V = E c la velocidad del flujo, I la matriz identidad, y c es la velocidad de la
luz. Las variables conservadas (D,§, 7) son medidas en el marco de referencia del laboratorio. La relacion

entre las variables primitivas (p,V, p) y las variables conservadas es:

D=pT, (A.13)
S = DhI'V, (A.14)
T =DhI'¢* — p—Dc?, (A.15)

donde I' = (1 — [32)_1/ 2 es el factor de Lorentz, p es la densidad en el marco del fluido, y % es la entalpia

especifica. El sistema de ecuaciones SRHD es cerrado por la ecuacion de estado que relaciona 4, p y p. Para
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un gas relativista perfecto (Synge 1971)

_ k3(1/©)
"= Ro) (A.16)

donde K, es la funcién modificada de Bessel a orden 1, y ® = p/(pc?). Una aproximacién de la entalpia es

h=4-6/(30+2)? se toma de Ryu et al. (2006), la cual resulta ser menos costosa computacionalmente que

las funciones de Bessel de la ecuacién (A.16). Se obtienen las ecuaciones no relativistas (A.4), y (A.8),
en el limite B < 1 de las ecuaciones (A.10), (A.11)) y (A.12).
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