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Resumen de la tesis para todo aquel que NO es
astrofisico

Para todos aquellos que no son astrofisicos o ni siquiera fisicos, aqui va un breve
resumen sobre mis ultimos 5 anos de tortura china...

Los destellos de rayos gamma (que se abreviard como DRG de aqui en adelante),
son unos de los fenémenos mas energéticos que se conocen en el universo, su origen
permanece como uno de los mayores enigmas de la astrofisica. Un DRG, como su
nombre lo indica consiste en una destello cuyo rango energético se encuentra en el
rango gamma. Para aquellos que no sepan que tan intensa es la radiaciéon gamma,
basta mencionar que es la radiacion que se genera en las bombas atémicas, y que es
aun méas energética que los rayos X. Un solo DRG puede liberar en una fraccién de
segundo la misma cantidad de energia que el Sol liberard durante toda su vida!

En 1967 EUA el departamento de defensa de los EUA puso en 6rbita dos satélites
que tenian como propdsito examinar minuciosamente si se estaba liberando radiacién
gamma dentro de la ex-unién soviética (URSS), esto con el fin de poder determinar si
se tenia armamento nuclear que estuviese realizando pruebas atémicas (obviamente
la existencia de estos dos satélites y sus datos obtenidos era informacion ultra-secreta
y clasificada). Para su sorpresa ese mismo afio uno de los dos satélites detecté ra-
diacién gamma, con lo cual en un principio los altos mandos militares y politicos
norteamericanos entraron en panico. Sin embargo, en poco tiempo lograron determi-
nar que dicho pulso gamma no provenia de la URSS, es maés, ni siquiera de la Tierra,
si no que provenia del universo. Pero, como no podian liberar la informacién, pues
de otro modo el mundo entero se enteraria de la existencia de dichos satélites, los
cientificos que descubrieron el ler DRG tardaron 5 anos en publicar su articulo y
liberar los datos. Al dia de hoy hay al menos tres satélites en busqueda exclusiva de
los DRGs, y se tienen aproximadamente 5,000 DRGs (generalmente se detectan en
total 100 DRGs por ano). Estas senales provienen de todas partes del universo y sus
caracteristicas varfan enormemente. Los DRGs varian en su tiempo de duracién pues
hay los muy cortos (desde los 0.001 segundos hasta 2 segundos), y los largos (desde 2
segundos hasta cientos de segundos); también varian segun su distancia a la Tierra,
su energia, y su variabilidad. De hecho no se ha detectado un DRG igual que otro ni
se ha repetido un mismo DRG.

Con todos los cientificos (observacionales y teéricos), satélites, y dinero invertido
en el estudio de los DRGs atin no se sabe con precisién todos los detalles sobre donde
ni como es que se forman. El fin basico de mi tesis ha sido llevar a cabo simulaciones
numéricas de los DRGs, en las cuales se pueda obtener informacién sobre los procesos
de formacién. En especifico me centré en el estudio de los DRGs de larga duracién



cuyo principal modelo involucraba a los hoyos negros. Dicho modelo se llama “colap-
sar” pues como se pueden imaginar involucra el colapso gravitacional de una estrella
muy masiva (aproximadamente 20 veces mas que el Sol) y que rota rdapidamente,
hasta el punto de formar un hoyo negro.

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

Los resultados generales de la tesis fueron:

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

2. Estrellas que rotan con casi el valor critico, lograrian generar DRGs de baja
energia.

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

4. Cierta configuraciéon de baja rotacién, puede reproducir el DRG 060505. Este
DRG largo y cercano fue muy especial, pues al contrario del resto (de esta
misma clase), no se encuentra una conexién son una Stuper Nova, y carece de
explicacion.

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

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



Resumen

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

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

Por otra parte, se han encontrado asombrosas similitudes entre los DRGs lar-
gos (DRGLs) y las supernovas (SNs). No solo se han localizado en casi las mismas
coordenadas espaciales, si no que suponiendo que los DRGs duran aproximadamen-
te un segundo, entonces las SNs y los DRGs tendrian una energia total parecida
(E ~ 1x10°2 erg). A partir de lo anterior, un modelo que explique la conexién entre
los DRGs y las SNs, y que ademés considere la acrecion —que es el mecanismo mas
eficiente de extracciéon de energia—, serd el modelo més favorecido para explicar los
DRGLs asociados con SNs. Este modelo es el modelo de las colapsares. Como su
nombre lo indica, es un modelo basado en el colapso de una estrella, con caracteristi-
cas especiales. Woosley (1993) planted por primera vez que el origen de una colapsar
debia ser una estrella masiva, baja en metalicidad, capaz de formar al final de su
vida un hoyo negro, y de esta forma la masa de la estrella inicial quedaba por encima
de 15 M —posiblemente una estrella Wolf Rayet (WR)—. Al igual que en una SN,
durante el colapso del niicleo de la estrella —en este caso la WR— se crea un objeto
compacto (OC). Sélo que a diferencia de la SN, la onda de choque de la explosién
no logra llevarse todo el material consigo, generando asi una SN poco energética que
deja atrdas un OC recién formado rodeado por una distribucién esférica de material,
el cual mas tarde, por la atraccién gravitacional del OC, sera acretado —liberando
su correspondiente energia gravitacional—.

Se han realizado numerosos estudios sobre las colapsares; no obstante, en todos
se asume que su rotacién estd muy por encima (o al contrario por debajo) de el
valor critico necesario para crear un disco de acrecion soportado enteramente por la
fuerza centrifuga, se hacen simplificaciones y se ignoran ciertos procesos fisicos. Es
aqui en donde esta tesis doctoral cobra relevancia, pues aunque se llevan a cabo unas
pocas simplificaciones, se toma en cuenta (o se mejora) el trato de muchas variables
antes ignoradas —como la termodinamica, mejorada notablemente—, se utiliza una
condicién inicial méas realista, se incluye la autogravedad, se incrementa la masa
del hoyo negro conforme absorbe materia, se incorpora la profundidad 6ptica de
los neutrinos—para observar que tan facilmente logran escapar del medio que las



rodea—, y se hace que la estrella progenitora del DRG rote muy cerca su valor critico
correspondiente.

Para ello se cre6 un nuevo modelo de acrecién hacia un hoyo negro sobre la
base de incorporar el mayor ntimero de procesos fisicos como fuera posible. En este
sentido, se formuld una ecuacién de estado conformada por nucleones libres, un gas
de pares de electrones y positrones —degenerados o no—, radiacién y neutrinos. Se
tomé en cuenta, ademads, la profundidad 6ptica de los neutrinos, los procesos de
enfriamiento por emisién de éstos, la autogravedad (asumiendo simetria esférica), se
toma de modo aproximado los efectos de la relatividad general causados por el hoyo
negro, se asume que el mecanismo de transporte de momento angular se debe a la
viscosidad del disco, pero sobre todo, se utilizé6 una condicién inicial méas realista.
En especifico se emple6 un cédigo numérico SPH (por las siglas de “Smooth Particle
Hidrodynamics”) en 2D —con simetria axial— dependiente del tiempo que resolvia
las ecuaciones de la hidrodindamica de Navier Stokes.

Las conclusiones principales de la tesis doctoral fueron, en primer lugar, que la
liberacién energética se ve afectada por la rotaciéon y por la fuerza del transporte del
momento angular, lo que da lugar a dos distintos tipos de soluciones, ambas capaces
de generar un DRG. Segundo, se encontré que para una distribucién del momento
angular alto, en la que se forman discos centrifugos grandes y masivos, era posible
eyectar grandes flujos de material con elementos pesados —similares a una SN— antes
del DRG; mientras que para una distribuciéon del momento angular bajo, en la que se
forman discos muy chicos, que no estan soportados por la fuerza centrifuga sino por
el apilamiento del material en la frontera interna, se puede producir un DRG poco
energético sin la compania de una SN. Finalmente, se demostré como una distribucion
del momento angular variable con respecto al radio esférico, puede producir una tasa
de acrecién y una luminosidad variable. A partir de una distribucién de momento
angular con respecto al radio esférico con dos picos de igual magnitud y anchura
—separados espacialmente entre si— y sobrepuestos a una distribucion del momento
angular constante —por debajo del valor critico necesario para formar un disco de
acreciéon—, se pueden tener intervalos temporales en los que se libere energia, asi como
intervalos de quietud. En especifico, para el caso de que el segundo pico tenga una
magnitud mayor a la del primero es posible obtener un pequenio destello previo al
principal, lo que posiblemente podria explicar los precursores de los DRGs.
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Capitulo 1

Introduccion

En el primer capitulo explicaremos las caracteristicas conocidas de los destellos de ra-
yos gamma (DRGs) —escalas temporales, distribucién espacial, espectro y luminosidad—.
Se mostrard el primer DRG descubierto, asi como la gran diferencia entre cada uno de
ellos. Asimismo, discutiremos las misiones satelitales por medio de las cuales se han
detectado mas de cinco mil hasta el dia de hoy, la asociacidn entre éstos y las super-
novas, sc detallard su posicién de las galaxias anfitrionas y explicaremos la emisién
de post-luminiscencia, asi como los precursores de los DRGs (pDRGs). Mas adelante,
se demo-trard como la acrecién es el mecanismo mas eficiente por medio del cual se
puede extraer energia gravitacional y discutiremos el problema y la solucién de la
compacticidad. Por altimo, se explicaran el modelo de la bola de fuego como modelo
de la generacion del DRG y el modelo de las colapsares como modelo progenitor de
los DRGs largos.

1.1 Nomenclatura y primer DRG detectado.

Desde sti. descubrimiento, y durante los dltimos veinte afios, los DRGs o GRBs —por
sus siglas en inglés— permanecen como uno de los misterios mas grandes de la as-
trofisica. Sin embargo, es de los fenémenos mads energéticos y luminosos que se cono-
cen en el universo. Como su nombre lo indica los DRGs son destellos cuyo pico de
energia cspectral tiene un valor minimo de 50 keV; es decir, se encuentra en el rango
gamma dentro del espectro electromagnético.

Los nombres de los DRGs estdn compuestos por 6 digitos que significan el afo
mes y dia en el que fueron detectados. Por ¢jemplo, el DRG780817 se descubrié el 17
de Agosto de 1978. Si se localizan mas de uno el mismo dia se les agrega una letra
del abecedario, comenzando por la primera; siguiendo este criterio, el DRG801226a
se detecr6 antes que el DRG801226b.

El primer DRG fue descubierto fortuitamente por los satélites Vela 5A y 5B el
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2 de Julio de 1967; no obstante, y por razones de seguridad nacional, los autores
tardaron cinco afios en publicar sus datos. (Klebesadel, Strong, & Olson, 1973). La
Figura 1.1 presenta la curva de luz del primer DRG.

1500 T T T T T
1000 -1
©
<
&
o
@
U
~ 3
n
€
3
o
2
500~ -
[s] 1 1 1 1 1

Time (seconds)

Figura 1.1: Cwva de luz del ler DRG descubierto por los satélites Vela.

(http://antwrp.gsfe.nasa.gov/htmltest /jbonnell /www /firstburst.gif)

A la fecha se tienen registrados mds de 5,000: no obstante, es importante senalar
que, hasta el momento, no se han repetido ni encontrado dos DRGs iguales. Actual-
mente, v gracias a los detectores desarrollados, se descubre, en promedio, uno cada
24 horas. Por otro lado. su forma varfa enormemente, la mayoria tiene un solo pico
v duran desde unos cuantos microsegundos hasta mas de cien scgundos. Aunque la
mayvoria de los DRGs tieneu un solo pico. también se han descubierto DRGs con dos
picos 0 mas (véase la Figura 1.2).

1.2 Satélites de altas energias fuera de operacién (los
mas importantes para este trabajo).
1.2.1 VELA

Los satélites Vela 5A y Vela 5B 1. fucron parte de una serie de satélites clasificados
del Departamento de Defensa y de la Fuerza Armada Norteamericana. Fueron lan-

1 I . o 5 n ’ . . i -
http:/ /heasarc.gsfe.nasa.gov/docs /heasare/missions /velasa.htnl
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Figura 1.2: Ejemplos de los distintos tipos de DRGs.

(http://www.oulu.fi/astronony /astrophysics/pr/grb_profiles.gif )

zados en 1969, Vela 5A operd durante un ano, mientras que Vela 5B se mantuvo en
operacion hasta Junio de 1979.
Estos satélites. no tenfan cl fin de estudiar el universo a altas energlas, sino el mo-

nitoreo de pruebas nucleares de la entonces Union Soviética. Cada satélite contaba

con 6 detectores de rayos-X, con rango energético de 150 keV a 750 keV, rango re-
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lativamente bajo comparado con los detectores actuales. Sin embargo, fue suficiente
para que estos satélites lograran detectar por primera vez un DRG (véase la Figura
1.1).

1.2.2 UHURU

Uhuru?, también conocido como el pequeno satélite astronémico 1 (SAS-1), y que en
Suahili significa libertad, fue el primer satélite dedicado enteramente a la deteccion
de rayos-X. Fue lanzado el 12 de Diciembre de 1970 y operé hasta Marzo de 1973.

El satélite contaba con dos contadores con un &rea de 0.084 m? cuyo rango
energético de deteccién era desde los 2 keV hasta 20 keV. Mediante esta misiéon
se realizé el primer mapeo del cielo en rayos-X, encontrando 339 objetos (binarias,
remanentes de supernovas, galaxias Seyfert, y cimulos de galaxias). Ademads, se es-
tudié en detalle la nebulosa del cangrejo y se descubrié la emisién difusa proveniente
de los ctiimulos de galaxias.

1.2.3 GINGA

Astro-C, renombrado Ginga® (japonés para galaxia), fue lanzado por el centro es-
pacial japonés en Kagoshima el 5 de Febrero de 1987 y terminé de operar el 1 de
Noviembre de 1991. Ginga fue la tercera misién japonesa de la astronomia de rayos-X
(después de Hakucho y de Tenma).

El instrumento primario para las observaciones era el contador de dreas extensas
(LAC por sus siglas en inglés). El rango energético que se cubri6 fue desde 1 keV
hasta los 500 keV. Los descubrimientos mas importantes de este satélite fueron: el
descubrimiento de unos candidatos de hoyos negros transitorios, asi como su estudio
y evolucién espectral; la deteccion de emisién ciclotrén en 3 pulsares de rayos-X;
asi como el descubrimiento de la linea de emisién del hierro de 6 keV a 7 keV en el
centro galédctico.

1.2.4 ROSAT

El satélite de Roentgen* (ROSAT) nombrado en honor al fisico Wilhelm Rontgen
(1845-1923), fue una colaboracién entre Alemania, EUA y el Reino Unido, lanzado
el 1 de Junio de 1990 y que operd hasta el 12 de Febrero de 1999.

El satélite se dedicé a muestrear el cielo entero en un rango energético bajo
de los rayos-X (0.1 keV - 2.5 keV), donde la sensibilidad fue al menos 1000 veces
mejor que la de UHURU. También se realizé un muestreo en el rango de rayos-
X, y el ultraviolateta (con rango energético de 62 eV a 206 eV). Los resultados

*http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs /uhuru/uburu.htmt
Shttp://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/ginga/ginga.html
*http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/rosat/rosat.html
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principales fueron: el catdlogo del muestreo de todo el cielo de rayos-X (con mas de
150,000 objetos); el catalogo del muestreo en XUV (con 479 objetos); el catalogo de
fuentes individuales (~100,000 objetos); la morfologia detallada de los remanentes
de superi ovas; la deteccién de estrellas de neutrones aisladas; la deteccién de emision
de rayos-X en cometas; y la observacién de la colisién del cometa Shoemaker-Levy
contra Jupiter (en rayos-X).

1.2.5 CGRO

El satélite Compton Gamma Ray Observatory® (CGRO), gracias al cual se sabe
que los I'RGs tienen una distribucién isotrépica en el cielo y que son de naturaleza
cosmoldgica; fue nombrado en honor del fisico norteamericano Arthur H. Compton
(ganador de un premio Nobel por sus estudios de la difraccién de los rayos-X por
elementos ligeros), lanzado el 5 de Abril de 1991, y funcioné hasta el 4 de Junio del
2000. Fue el segundo de los grandes observatorios de la NASA pesando 17 toneladas
(después del Hubble Space Telescope).

CGRO tenia cuatro instrumentos: BATSE (30 keV - 1000 keV), EGRET (30 MeV
- 30 GeV), OSSE (0.05 MeV - 10 MeV) y COMPTEL (0.8 MeV - 30 MeV), de modo
tal que e! rango energético total iba desde 30 keV hasta 30 GeV. Cabe destacar que
para cad uno de los instrumentos, se tuvo una gran mejorfa en la sensibilidad de
los detectores con respecto a los detectores de las misiones previas. Los resultados
principalss fueron: el muestreo en rayos v de ~2700 DRGs (en el cual se muestra
la distril ucién isotrépica de los DRGs en el cielo, véase la Figura 1.5); el primer
muestreo del cielo para objetos con energfas mayores los 100 MeV (271 objetos);
el mapec del cielo de fuentes con radiacién radioactiva de un isétopo del aluminio
(*6Al); ¢l descubrimiento de los primeros cuatro “soft gamma ray repeaters”, un
objeto astronémico (probablemente un Magnetar), que emite grandes destellos de
rayos X v 7 en intervalos de tiempo irregulares): asi como un muestreo sumamente
detallad:. del centro galictico en rayos-X.

1.2.6 BeppoSAX

El satélire de rayos-X de nombre SAXS (Satélite para la Astronomia X), revolu-
ciond el estudio de los DRGs al encontrar su contraparte en longitudes de onda mas
largas (véase la seccion § 1.4.2). Fue un programa importante del organismo aeroes-
pacial it:liano (junto con la participacién de la agencia aeroespacial holandesa), fue
lanzado ¢! 30 de Abril de 1996 y operé durante 6 anos (hasta Abril 2002). Después del
lanzamiento fue renombrado BeppoSAX en honor de Beppo Occhialini (1907-1993),

®http:, /heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/cgro/index.html
Shttp:; /www.asdc.asi.it/bepposax/
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~econocido fisico italiano impulsor de la Organizacién Europea de Investigacién Es-
acial (entre muchas cosas mas).

La caracteristica primaria de BeppoSAX era su amplia cobertura espectral. Se
rubria el rango energético de 10 keV a 300 keV con un area eficaz grande y resolucion
media, mientras que para una alta resolucién se cubria el rango energético de 0.1
eV a 10 keV. El satélite estaba compuesto por los siguientes instrumentos: MECS
‘espectrémetro de energia media), LECS (espectrometro de energfa baja), HPGSPC
‘un contador proporcional colimado del centelleo de alta presién del gas), y el PDS
(un detector del sistema Phoswich). A partir de dicho satélite se obtuvieron las
primeras posiciones con presicién de minutos de arco de los DRGs, determinacion
e las posiciones en escalas de tiempo cortas, y se realizé el primer monitoreo de los
DRGs.

1.2.7 HETE-2

HETE-2" (High Energy Transient Explorer), fue una colaboracién internacional entre
los EUA, Japén, Francia, e Ttalia. Fue lanzado el 9 de Octubre de 2000 y aunque tras
§ afios de operacién atin sigue en érbita, ya no se le utiliza.

Este satélite fue disefiado para detectar y localizar los DRGs. Los instrumentos
a bordo permitieron que las observaciones fueran hechas tanto en energias bajas y
medias de los rayos-X y gamma. El rango energético que se cubrié fue desde 0.5
keV hasta los 400 keV. HETE-2 trasmitia las coordenadas y la informacién de las
fuentes en cuanto se les detectaba. De este modo, las coordenadas eran enviadas a
los observatorios terrestres para que éstos realizaran estudios detallados de las fases
iniciales de los DRGs. Por otra parte, HETE-2 también realiz6 un muestreo del cielo
en rayos-X.

En el Cuadro 1.1 se presenta una lista de todos los satélites de altas energias que
se encuentran fuera de operacion.

1.3 Satélites de altas energias aiin en operacion.

1.3.1 RXTE

El satélite Rossi X-ray Timing Explorer® (RXTE), nombrado en honor del fisico italo-
norteamericano Bruno B. Rossi (pionero en la astronomia de rayos-X), fue lanzado
¢l 30 de Diciembre de 1995.

Est4 compuesto por un detector con un érea colectora muy grande (6500 cm?),
un detector de altas energias HEXTE (con rango energético de 15 keV a 250 keV),
v un monitor que observa hasta 80 % del cielo (con rango energético de 2 keV a 10

“http:/ /space.mit.edu/HETE/
®http://xte.mit.edu/intro.html
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Cuadro 1.1: Caracteristicas de los satélites de altas energias que se encuentran fuera

de operacién.

Nombre  Fechas de inicio y fin de la misién Rango energético
(para energias mayores a rayos X)
(keV)
Vela 5B Mayo 1969 - Junio 1979 150 - 750
Uhuru Diciembre 1970 - Marzo 1973 2-20
0S0-7 Septiembre 1971 - Julio 1974 1-10?
Coperiicus Agosto 1972 fines de 1980 0.5-10
SAS-2 Noviembre 1972 - Junio 1973 2% 107 - 1x10°
ANS3 Agosto 1974 - Junio 1977 0.1-30
Ariel V Octubre 1974 - Marzo 1980 0.3 - 40
SAS-3 Mayo 1975 - 1979 0.1 - 60
0S0O-8 Junio 1975 - Septiembre 1978 0.15 - 10°
COS-B Agosto 1975 - Abril 1982 2 - 5%x10°
HEAO-1 Agosto 1977 - Enero 1979 0.2 -10
Einstein Noviembre 1978 - Abril 1981 0.2 -20
Haku:ho Febrero 1979 - Abril 1985 0.1 - 100
HEAO-3 Septiembre 1979 - Mayo 1981 50 - 107
Tenina Febrero 1983 fines de 1984 0.1-60
EXOSAT Mayo 1983 - Abril 1986 0.05 - 20
Ginua Febrero 1987 - Noviembre 1991 1-400
Granat Diciembre 1989 - Noviembre 1998 2-10°
BBXRT Diciembre 1990 0.3-12
ROSAT Junio 1990 - Febrero 1999 0.1-25
CGLO Abril de 1991 - Junio del 2000 30 - 3x107
DXS Enero 1993 0.15 - 0.28
ASC'A Febrero de 1993 - Marzo del 2001 1-12
BeppesAX Abril de 1996 - Abril 2002 0.1-10
HETE-2 Octubre 2000 - Octubre 2006 0.5 - 400

keV). Tiene como fin tltimo el estudio de la variabilidad temporal en la emisién de las
fuentes de rayos-X (con la resolucién espectral moderada). Dichas escalas temporales
abarcan desde microsegundos hasta meses (en un rango energético total de 2 keV a
250 keV . Inicialmente se pensaba que esta misién tuviera un tiempo de vida de 2 a
5 anos, sin embargo, atn al dia de hoy sigue en operacién. Los resultados principales
de esta 11isié6n han sido: el descubrimiento de las oscilaciones cuasi-periddicas en los
kilohertz en binarias de rayos X; el seguimiento detallado de la fuente Cyg X-1; y las
observaciones de pulsares con destellos.
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1.3.2 CHANDRA

El satélite de rayos-X AXAF (por las siglas en inglés de Advanced X-ray Astrono-
mical Facility), fue lanzado por la NASA el 23 de Julio de 1999, con un tiempo de
vida nominal de 5 afios. Tras el lanzamiento fue renombrado Chandra® no solo por-
que significa luna en sdnscrito, si no en honor del astrofisico hindi Subrahmanyan
Chandrasekhar.

Este satélite fue el tercero dentro de los grandes satélites de la NASA (tras el
Hubble y CGRO). Tiene mas de 13 metros de longitud y pesa més de cinco toneladas,
cuenta con un area colectora muy grande, y puede observar el cielo en rayos-X con una
resolucién angular de 0.5 segundos de arco (aproximadamente 1000 veces mejor que
los satélites Vela). El sistema que Chandra lleva consiste en cuatro pares de espejos
v de su estructura apoyo. Chandra combina los espejos con cuatro instrumentos
para capturar los rayos-X de fuentes astronémicas. Los detectores son los siguientes:
Advanced CCD Imaging Spectrometer, ACIS, con rango energético 0.2 keV a 10
keV; High Resolution Camera HRC (con rango energético de 0.1 keV a 10 keV);
High Energy Transmission Grating Spectrometer HETGS (de 0.5 keV a 10 keV); y
el Low Energy Transmission Grating Spectrometer LETGS (de 0.08 keV a 6 keV).
ACIS y HRC determinan la posicién, energia y hora de llegada, mientras que LETG
v de HETG proporcionan la informacién detallada sobre la radiacién X de la fuente
en estudio.

Gracias a Chandra se ha logrado entender mejor la estructura y la evolucién
del universo. Chandra ha proporcionado imagenes de rayos-X con al menos 50 veces
mejor resolucién que las misiones previas, de hecho se observé de modo muy detallado
el pulsar dentro de la nebulosa del Cangrejo (mostrando que se tiene un objeto
compacto rodeado por un disco de acrecién y un jet).

1.3.3 XMM-NEWTON

El nombre XMM-NEWTON! se debe a las siglas dadas por X-ray Multi-Mirror y
en honor del gran fisico inglés Isaac Newton. Fue lanzado por la Agencia Espacial
Europea el 10 de Diciembre de 1999 {con un tiempo de vida recién extendido hasta
el 2012). El satélite tiene 16 m de largo (con los paneles solares extendidos) pesando
cerca de 4 toneladas, convirtiéndose asi en el satélite europeo mas grande y pesado
puesto en drbita. El objetivo principal de este satélite es incrementar el conocimiento
de objetos muy energéticos {por ejemplo los DRGs}, y por ende cuenta con una muy
buena resolucién energética en los rayos-X. Otros objetivos de la misién son: la
obtencién de espectros de las fuentes de rayos-X (con flujo limite de 10'® erg cm?
s71); espectroscopia con buena resolucién entre los 350 eV y 2.5 keV; espectroscopia

®http://chandra.harvard.edu/
Yhttp://xmm.esac.csa.int/
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de banda ancha entre 100 eV y 15 keV; y la cobertura simultdnea para un mismo
objeto de varias longitudes de onda (entre 1600A y 6000A).

El sarélite lleva tres telescopios muy avanzados de rayos-X: las tres cimaras eu-
ropeas de la imagen del fotén (EPICAS); los dos espectrometros de rejilla reflectora
(RGS); y el monitor éptico (OM). En total se tienen 170 finisimos espejos extendi-
dos a lo largo de los 3 telescopios. Cabe destacar que debido a la alta excentricidad
que la érbita del XMM-Newton tiene, se pueden realizar observaciones muy largas e
ininterrumpidas.

1.3.4 INTEGRAL

El laboratorio internacional de la astrofisica de rayos gamma!! (INTEGRAL por sus
siglas en inglés) de la Agencia Espacial Europea (ESA), lanzado el 17 de Octubre de
2002, coil tiempo de vida nominal de por lo menos 2 afios con posible extension de
dos afios mas (tiempo rebasado hace ya varios aflos), es un satélite cuyo fin principal
ha sido ubservar el cielo dentro del rango energético gamma (con rango energético
de 3 keV a 10 MeV). INTEGRAL fue el sucesor del satélite Cos-B de la ESA y de
CGRO de la NASA. Mediante este nuevo satélite se obtuvo un mapa completo del
cielo de radiacién gamma (suave), y también ha sido posible realizar observaciones
de objetos con radiacién gamma a altas energias.

El sutélite no solo estd equipado con un detector de rayos gamma, sino que
también estd equipado con un detector de rayos-X y un detector 6ptico, esto con
el fin de proporcionar observaciones simultdneas en estas bandas con mucha mejor
resolucién espectral (comparado con CGRO). Especificamente el satélite cuenta con:
1 espectrémetro (SPI) con el cual se detectan los rayos gamma (con energias dentro
de 20 keV a 8 MeV), con un area colectora de 500 cm? y con una resolucién espacial
de 2 grados; ademéas de un detector (toner IBIS) de rayos-X (de 15 keV a 10 MeV) con
4rea colector de 2600 cm? y resolucion espacial de 12 grados; dos monitores (JEM-X)
de rayos-X (de 3 keV a 35 keV) con drea colectora de 500 cm? y resolucién espacial
de 3 grados; y una cdmara 6ptica OMC con deteccién en la banda V (de 500nm a
850nm). ademds de paneles solares y antenas para transmitir y recibir comandos e
informacion.

1.3.5 SWIFT

En Noviembre de 2004, la NASA en colaboracién con el Reino Unido e Italia puso
en 6rbita al satélite SWIFT!? cuya misién principal es y ha sido la deteccion y el
origen de las fuentes de rayos gamma. El tiempo de vida nominal de dicha mision
era de 2 afios, sin embargo, ain al dia de hoy sigue funcionando. Este satélite es uno

Mhttp:, /isde.unige.ch/Outreach/Integral /integral html
Zhttp:, /heasarc.nasa.gov/docs/swift/swiftsc.hitml
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de los satélites con multiples longitudes de onda dedicado al estudio de los DRGs.
Para esto, cuenta con tres detectores: el primero llamado BAT, sensible en el rango
de radiacién ~ con 4rea colectora de 5240 cm? y rango energético de 15 keV a 150
keV; el segundo sensible a los rayos-X (XRT) con drea colectora de 110 cm? y rango
energético de 0.2 keV a 10 keV; y el tercero sensible a la radiacién ultravioleta y
6ptica (UVOT) cuyo rango espectral es de 170 nm a 650 nm. Ademds el tiempo de
respuesta es sumamente corto de modo que se han logrado detectar DRGs de larga
v corta duracién. Al igual que CGRO el tiempo en que se manda la informacion a
la Tierra es muy rapido para que pueda realizarse el seguimiento de alguna de las
fuentes de radiacién gamma.

Los objetivos principales han sido: determinar el origen de los DRGs; clasificar los
DRGs detectados y buscar nuevos tipos de DRGs; determinar como el DRG evolu-
ciona e interacttia con sus alrededores; y utilizar los DRGs para estudiar el universo
temprano. SWIFT esperaba observar mds de 200 DRGs con tiempos e intensidades
aproximadamente tres veces menores que lo que BATSE logré detectar, ademas de
detectar DRGs a los cuales se les pudiera tener el seguimiento de la radiacién v, X,
UV y éptica, de modo que se pudiera tener informacién suficiente para discriminar
modelos sobre la generacién de los DRGs. Ademas, se esperaba que al poder asociar
una galaxia sede con el DRG, se pudiera conocer el corrimiento al rojo de dicho
destello.

1.3.6 SUZAKU

Astro-E2, satélite japonés cuya intencién principal ha sido la deteccién de fuentes de
rayos gamima y rayos-X de altas energias, fue lanzado el 10 de Julio del 2005 (con un
tiempo de vida nominal de 2.5 afios). Tras el lanzamiento el satélite fue renombrado
Suzaku!®. Este satélite es la reconstruccién de Astro-E que desafortunadamente fue
perdido durante el lanzamiento (el 10 de Febrero de 2000). Suzaku fue desarrollado en
el Instituto Japonés del Espacio y de la Ciencia Astrondutica (ISAS) en colaboracién
con los EUA. Es el quinto satélite de rayos-X que los japoneses logran poner en 6rbita.
Sin embargo, es el primer satélite que cuenta con un nuevo tipo de espectrometro de
rayos-X, el micro-calorimetro de rayos-X.

Mediante este detector se ha obtenido la mejor resolucién energética de todos
los satélites de rayos-X. El rango energético del satélite es de 0.2 keV a 600 keV.
El satélite cuenta con 5 telescopios de rayos-X, cada uno a su vez cuenta con un
micro-calorimetro de rayos-X con area colectora de 190 em?, un rango energético de
0.3 keV hasta los 12 keV, y una resolucién espectral de 6.5 eV cuando el ancho a
potencia media (FWHM por sus siglas en inglés) esta en 6 keV; un espectrémetro
de rayos-X (drea colectora de 390 cm?, rango energético de 0.2 keV a 12 keV, y
resolucién espectral de 130 eV cuando el FWHM esta en 6 keV); un detector de

Bhttp: //www.jaxa.jp/projects/sat/astro_e2/index_e.html
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rayos-X luros (drea colectora de 145 cm?, rango energético de 10 keV a 600 keV, y
resolucién espectral de 3 keV cuando el FWHM esté en 7.6 MeV).

1.3.7 AGILE

El 23 de Abril del 2007 el equipo italiano logré lanzar su propio satélite AGILEM,
AGILE viene del acrénimo Astro-rivelatore Gamma a Immagini LEggero (astro-
detector e gamma e imdgenes de luz). Este es una pequefia misién cientifica de un
ano, dedicada enteramente a la deteccién de DRGs de alta energia. Fue disenado para
detectar fotones cuya energia se encuentre dentro de los 10 keV y los 40 keV, o entre
los 30 MoV y 50 GeV. Agile cuenta con 3 detectores: Gamma-Ray Imaging Detector
(GRID) necho a base de silicio y con un rango energético desde 30 Mev hasta los
50 GeV. v con el menor tiempo de respuesta de cualquier satélite de radiacion X
6 gamma (dt < 200us); el detector Super-AGILE con rango energético de 10 keV a
40 keV: v el mini calorimetro CsI (MC), cuyo rango energético es de 0.25 MeV a 200
MeV.

Los (bjetivos primarios de esta misién son: el estudio de DRGs; el estudio de
nicleos activos galdcticos; el estudio de fuentes galdcticas de rayos-X y 7; y el estudio
de fuent: s de rayos v no identificadas.

1.3.8 FERMI

El 11 de Junio del 2008 la NASA (en conjunto con el Ministerio de Defensa de EUA,
y las agencias espaciales de Francia, Alemania, Italia, Japén, y Suecia), lanzaron el
satélite e rayos gamma Gamma-ray Large Area Space Telescope (GLAST'®). Tras
le puesta en érbita dicho satélite fue renombrado en honor de fisico italiano Enrico
Fermi (1902-1954). Este satélite tiene como misién principal estudiar el cosmos a
muy altas energias (desde 10 keV hasta 300 GeV). Mediante este satélite se espera
realizar un muestreo diario del cielo en busqueda de fendmenos astrofisicos de alta
energia, tales como los destellos de rayos gamma, pulsares, y nicleos activos de
galaxias. Ademsds, se espera obtener suficiente informacién para poder modelar de
mejor modo la materia obscura y el universo temprano.

Los «etectores principales de Fermi son los paneles solares; el telescopio de area
extendida (LAT); el monitor GLAST de destellos (GBM); el seguidor; el calorimetro;
y el detector de anti-coincidencias (vedse la Figura 1.3).

LAT es un detector del rayo gama con rango energético de 30 MeV a 300 GeV,
con un campo visual cercano a 20 % del cielo. Por otra parte, el GBM consiste en
14 detectores, de los cuales 12 estén hechos de yoduro de sodio y tienen un rango

Yhttp:, /agile.rm.iasf.cnr.it/
Bhttp:, /fermi.gsfe.nasa.gov/
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Seguidor

Figura 1.3: Detectores priucipales del satélite Fermi.
{hitp://www.nasa.gov/mission_pages/GLAST /multimedia/glast_vector.htinl)

energético de 8 keV a 1 MeV. mientras que los 2 restantes estan hechos de germanate
de bismuto v cuentan con un rango energético 150 keV a 30 MeV.

Cabe sefialar que la diferencia con SWIFT (cuya virtud ha sido detectar la radia-
cion v, X, UV y éptica del mismo DRG). es que Fermi nos dard informacion detallada
de los rayos-X v la radiacidn ~, con lo cual. se podra obtener una mejor idea de la
onergia total emitida durante un DRG.

En ¢l Cuadro 1.2 se preseuta una lista de todos los satélites de altas energias que
Aln se encuentran en operacion.
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Cuadro 1.2: Caracteristicas de los satélites de altas energias que ain se encuentran
en operacién.

Nombre Fechas de inicio de la misién Rango energético
(para energias mayores a rayos X)
(keV)
RXTE Diciembre 1995 2 - 250
Chandra Julio 1999 0.08 - 10
XMDNM-Newton Diciembre 1999 0.350 - 2.5
INTEGRAL Octubre 2002 3-10%
Swift Noviembre 2004 0.2 - 150
Stuzaku Julio 2005 0.2 - 600
AGILE Abril 2007 10 - 5x107
Fermi Julio 2008 8- 3x108

1.3.9 Deteccidn de los DRGs.

Vale la pena explicar como son detectados los DRGs, por ejemplo para el satélite
Fermi se tiene la siguiente metodologia (véase la Figura 1.4).

1. Un rayo v entra en el LAT, pasando primero a través del detector de Anti-
coincidencias (sin producir una sefial). Las sefiales indeseadas, como los rayos
césmicos, son reconocidas por el detector Anti-coincidencias, y con ello son
rechazados del muestreo. Dicho detector rechaza 99.97 % de las sefiales inde-
seadas.

2. Dentro de una de las 16 hojas de Tungsteno, se convierte el rayo gama en un
electréon y un positrén.

3. Los detectores de seguimiento (formado por tiras de Silicio), a partir de las tra-
yectorias del electrén y del positrén —provenientes de las hojas de Tungsteno—,
calculan la posicién del rayo gamma en el cielo.

4. El electréon y el positrén ingresan en el calorimetro, el cual mide la energia de
las particulas, y por lo tanto la energia del rayo gamma original.

5. Cabe mencionar que el software del LAT, también rechaza ciertas seniales, ba-
sado en la direccién de arrivo de la senal. Por ejemplo, se rechazan los rayos
gamma que se originan en la atmosfera de Tierra.
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Detector de
Anti-coincidencias

Hojas de
Tungsteno

Detectores de
seguimiento

Calorimetro

Figura 1.4: Metodologia para detectar un DRG con el satélite Fermi.

1.4 Caracteristicas observacionales de los DRGs

(iracias al lanzamiento del satélite CGRO, se mostré que los destellos de rayos 7y
{ienen una distribucién espacial isotrépica. La distribucién espacial de los 2704 des-
tellos que se detectaron durante los 9 afios de operacién se muestra en la Figura 1.5
los colores correspondientes indican el flujo integrado temporalmente (erg cm™?)
e cada DRG—. En estos datos también se mostr6 que los DRGs se podian dividir en
(los categorias dependiendo de su duracién. Aquellos cuya duracién fuese menor a los
2 segundos se denominaron DRGs cortos (DRGCs), mientras que los mas largos que
2 gegundos como DRGs largos (DRGLs). La Figura 1.6 muestra el histograma de
los DRGs detactados hasta mediados del ano 2000 (nétese como dos terceras partes
Je los DRGs son largos).

Curiosamente, como se muestra en la Figura 1.7, existe una correlacion entre
ol tiempo de duracién y la dureza (“spectral hardness ratio”, hy) correspondiente.
(Cabe sefalar que el h, se define como el cociente entre el flujo (F) en un rango
energético (también conocido como canal) alto, dividido entre el flujo en un canal de
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2704 BATSE Gamma-Ray Bursts

107 10° 10°
Fluence. 50-300 keV (ergs cm™?)

Figura 1.5: Ubicacién de los 2704 DRGs detectados por BATSE.
Nota: ¢l color indica el fluyjo integrado (erg cm?) de cada DRG.
(http://ww w.batse.msfc.nasa.gov/batse/grb/skymap/)

menor energia. Comunmente se toman 2 canales subsiguientes, digamos el canal 2 y
el canal % con lo cual el h, se obtiene del siguiente modo:
b F(canal 3) (1.1)
7 F(canal 2) ’
Los DRGCs tienden a tener fotones mas energéticos que los DRGLs, de modo
que se suclen clasificar con corto-duro y largo-suave (Dezalay et al., 1996). Hay que
mencionar que la separacién entre estos dos grupos no es absoluta ya que las pobla-
ciones sc traslapan notablemente. Aun asi, esta posible separacién sugiere distintos
progenitores para los dos grupos. Sin embargo, recientemente se han encontrado ca-
s0s anén.alos que no caen en uno de estos dos grupos, pues se han detectado DRGs
cortos-suaves y largos-duros. De modo que se ha sugerido que un tercer grupo, o
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Pigura 1.6: Histograma de duraciones de los 2704 DRGs detectados por BATSE.
{ http://www.swift.ac.uk/imagcs/BA’I‘SEduration.gif)

inclusive que una nueva clasificacion, sea creada (Della Valle et al., 2006b; Fynbo et
al., 2006; Gal Yam et al., 2006; Gehrels et al., 2006).

Para la distribucién isotrépica de los DRGs, se plantearon dos posibles escena-
rios para explicarla. Primero, que los DRGs provinieran de distancias cosmoldgicas,
o segundo, que fueran de naturaleza galdctica. Este dilema fue resuelto hasta fi-
nes de los noventas, cuando Metzger et al. (1997) lograron correlacionar un DRG
' DRG970508) con su galaxia huésped. De este modo, al encontrar la distancia a la
yalaxia —asumiendo que el DRG pertenecia a la misma—, se determiné la distancia
al DRG. En la Figura 1.8 se muestra el corrimiento al rojo de la galaxia huésped,
4 la cual se le determiné un corrimiento al rojo de z =0.835, y a partir del cual se
concluyé que los DRGs provienen de distancias cosmoldgicas. De hecho, al dia de
hoy el corrimiento al rojo promedio de los DRGLs es z ~2.7 (Le, & Dermer, 2007),
mientras que el de los DRGCs es z ~0.2 (Nakar, 2007), aunque se ha encontrado una
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Figura 1.7: Correlacién entre la duracion y la dureza de los fotones de los DRGs.
(http://W\V\v.nature.com/nature/journal/v/l37/n7060/images/1lature04174—f1 .0.jpg)

nueva poblacién de DRGCs con z >0.4 (Berger et al., 2007; Graham et al., 2008).

Una vez conocida la distancia (), al medir el flujo F' (erg em~2 s71) de los DRGs

fue trivial determinar la luminosidad (L) de los mismos. Esto, mediante la siguiente
relacion.

L=4xrF (1.2)

De e-te modo, suponiendo isotropfa en la emisién, se determiné que el rango
energético de los DRGs iba desde L ~ 1 x 10%%rg s~ ! hasta L~ 1 X 10%2erg s~ 1.

En este estudio solo se analizaran los DRGs largos, de modo que los DRGs cortos
no se tratardn en el resto de esta tesis.
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Figura 1.8: Espectro de la galaxia anfitriona del DRG970508. A partir de las lineas
con asterisco se determind z = 0.835. (Metzger et al.. 1997)

1.4.1 Espectro de los DRGs

En la Figura 1.9, se presenta el espectro del DRG911127 (detectado por CGRO).
Cabe mencionar que la mayoria de los DRGs espectralmente tienden a comportarse
del mismo modo.

Es notable que la mayoria de los fotones detectados tienen menos de 100 keV,
sin embargo, para este destello se alcanzaron a detectar fotones con 1 GeV, sin
cmbrago se tiene mucha dispersién en los conteos. Hoy en dia se han detectado
DRGs con energias por encima de 1 GeV (DRG970508, DRG940217, DRG070412,
DRG070724B), e incluso se han detectado unos pocos con energias comparables a
los TeVs (DRG970417a, DRG021211, y DRG051103). Cabe mencionar que en los
espectros se suele cambiar el flujo de fotones detectados (F' =numero de conteos
em 2 571 keV 1) en el eje “Y” por el flujo multiplicado por la frecuencia, ya que De



1.4, CARACTERISTICAS OBSERVACIONALES DE LOS DRGS 21

[ - P L e g e

- 3

Eaalie WOR, 3

A,
e
> e
-
© ", ;
o L™
e \ o
[&] i YR H
~— T
L
4
n T * » *
— b3
. *

(7)) . + * -
] + *
- 4 e
c § %
w »
2
[&]

Energia (keV)

Figura 1.9: Espectro del DRGO11127 (detectado por CGRO).
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este modo, son mds facilmente visibles clertas caracteristicas de los DRGs.

La ¢ racteristica principal de los espectros de los DRGs. s que no suclen ser
descritos por distribuciones de cuerpo negro. En cambio. han sido descritos facilmente
mediant: wia ley de potencias. A bajas energias la forma de la ley de potencias
osta descrita por la forma N (£) o B¢ erp(—FE/ Eyp), mientras que para altas encrgias
estd descrita por una ley de potencias (com mayor pendiente que el caso de baja
energia). de la forma N(E) x £ donde a, 3 v Ep son variables (con o > 3).
Especificamente esta distribucion os la funcion de Band, y su forma es la siguiente:

—F
N(E) = E“’(ﬁl‘va: st E>(a—0) Eo (1.3)
0
N(E) = [((« — 3) EQ)](“"B) Fleap(3—a) 1 si E<(o—73) Ep (1.4)
Por cjeraplo. para el espectro del DRGO029817 (figura 1.9). se tiene « = —().968.
3= =227, v Ey =149.5 keV. Cabe senalar que los valores de estas tres variables

cambian de destello en destello, sin embargo. estudio reciente hecho por Preece
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2000), en el cual se analizaron las distribuciones de las tres variables dados por 5500
cspectros correspondientes a 156 DRGs. muestran que o &~ -1.0, 8~ -2.2,y Ey =100
keV.

Cabe mencionar que existen casos excepcionales de DRGs que también pueden
sor modelados mediante la emisién térmica de un cuerpo negro. como es el caso del
DRGO11211, cuyo espectro puede ser modelado por una ley de potencias, o por un
cuerpo negro con kT =2.1 keV (véase la Figura 1.10).
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Figura 1.10: Espectro del DRGO11211 integrado sobre 27ks. Las cruces grises co-
rresponden a las observaciones realizadas por el detector de EPIC-PN. mientras que
las cruces negras corresponden al detector de EPIC-MOS (ambos dentro del satélite
XMM-Newton). Las curvas solidas corresponden a los modelos de los casos en que

cl continuo fue modelado por: una ley de potencias (con el indice gamma=2.3, linea.
negra), o por un cuerpo negro (K77 =2.1 keV, linca oris). (Reeves et al., 2002)
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1.4.2 Post-luminiscencias

El DRG en si mismo es un evento relativamente corto (durando desde una fraccion
de segundo hasta unos cuantos minutos). Una vez que éste comienza a desaparecer,
deja detrds una contraparte en mayores longitudes de onda (rayos-X, UV, optico, 1R,
y radio), ccnocida como post-luminiscencia (también conocido como afterglow).

La primera observacién de la post-luminiscencia se dié con el lanzamiento de Bep-
poSAX, debido a que los satélites y telescopios previos no contaban con la tecnologia
suficiente para poder ubicar un destello tanto espacial como temporalmente, ya que
la resolucion no era buena y no eran capaces de girar lo suficiente rapido para poder
detectar el destello. E1 28 de Febrero de 1997 se detecté el primer DRG con su corres-
pondiente post-luminiscencia en rayos-X (DRG970228). Luego, como se muestra en
la Figura 1.11, al observar de nuevo la misma fuente el 3 de Marzo, se confirmé que
la fuente decaia rapidamente, pues en aquel momento su flujo era aproximadamente
20 veces menor que en la primera observacién. Sin embargo, es preciso indicar que la
post-luminiscencias desaparecia mucho mas lento comparada con el DRG, pues éstas
duran hasta unos cuantos dias o incluso semanas. En la Figura 1.12, se muestra como
disminuye el flujo de las post-luminiscencias en funcién del tiempo para una muestra
de DRGs tomada por el grupo de Tagliaferri et al. (2005), utilizando el satélite Swift.

El espectro de la post-luminiscencia se ha modelado con bastante éxito usando
distribucic nes no térmicas, especificamente emisién sincrotrén (dominada por elec-
trones). Cabe mencionar que ol modelo de la bola de fuego, modelo de los DRGs
sumament e favorecido (ver la seccién § 1.6), logra explicar de modo muy sencillo las
post-luminiscencias.

1.4.3 (Galaxias anfitrionas de los DRGs

El grupo de investigacion del Space Telescope Science Institute lidereado por el Dr.
Andrew Fruchter (Fruchter et al., 2006), estudio las localizaciones de 42 DRGLs y
de 16 supernovas del tipo Ib (SNIb), como se muestra de la Figura 1.13 a la 1.15.
Ademads, se muestra el caso particular de la ubicacién del destello DRG990123 en
su correspondiente galaxia anfitriona y la postluminiscencia éptica posterior (figura
1.14).

Queda claro como los DRGs detectados estan distribuidos en su mayoria en ga-
laxias irrcgulares y unos pocos en galaxias espirales (generalmente en el centro de
la galaxin anfitriona). Por otro lado, para la muestra de las SNsIb éstas estan igual-
mente di-tribuidas entre galaxias espirales e irregulares. Cabe destacar que Fruchter
y sus colaboradores concluyen que la diferencia entre las dos poblaciones radica en
las distintas metalicidades en las que las dos poblaciones se forman.

De este modo, al estar presentes tanto los DRGs como las SNs en galaxias simi-
lares, es de esperarse que ambos fenémenos pudieran ser creados mediante el mismo



24 CAPITULO 1. INTRODUCCION

February 28, 1 March 3, 1997

e

73 {counts) 1

GRB 970228 X-ray afterglow
at 8 hours (left) and 3 days (right) after the Gamma-ray burst.

Figura 1.11: Primer post-luminiscencia detectada. En la Figura de la derecha se
muestra el rango energético de 2-10 keV de la fuente DRG970228 el 28 de Febrero
de 1997. La Figura de la derecha corresponde a la misma fuente el 3 de Marzo del
inismo ano. (http://www.astrocappella.cor/images/grb_970228.gif)

mecanismo.

1.4.4 Precursores de DRG

Un precursor de DRG (pDRG), como su nombre indica, es un destello que precede
el DRG. En la Figura 1.16, se muestran dos ejemplos de pDRGs. Estos son de menor
intensidad y duracién comparado con el correspondiente DRG que preceden (duran
desde pocos hasta decenas de segundos).

Koshut et al. (1995), definieron a los precursores como el pulso precedente con
menor intensidad que el DRG. Al utilizar esta definicién en la muestra de BATSE
(CGRO) se encontrd que 24 de los eventos eran pDRGs (~ 3% de la muestra). Re-
cientemente Lazzati (2005), definié el pDRG como un pulso cuya emisién se detecta
antes que el DRG, y cuyo flujo decaiga hasta el continuo antes de que comience
el DRG. Bajo esta nueva definicién en la muestra de DRGs largos de BATSE se
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Figura 1.12: Curvas de la luz de las post-luminiscencias de la muestra de BeppoSAX.
(Tagliafer1 et al.. 2005)

encontré que 25 destellos (= 20 % de la muestra) cumplian con dicho criterio. Es im-
portante mencionar que ha habido otras definiciones de los pPDRGs. Por ejemplo, en
ol estudio realizado por in 't Zand et al. (1999) se distinguia el pDRG si su emision,
comparada con el DRG. estaba descrita por un modelo espectral distinto. Con lo cual
queda claro que se necesitaba tener observaciones para poder definir objetivamente
a los pDRGs.

El piimer pDRG (DRGI00126). fue detectado mediante ¢l satélite Ginga por
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Figura 1.13: Imégenes de las galaxias anfitrionas de DRGs (tomadas con el Hubble
Space Telescope). (Fruchter et al.. 2006)

\lurakami et al. (1991). Al dia de hoy se han detectado muchos pDRGs a los cuales
<c les ha obtenido el corrimiento al rojo (z), el tiempo de duracién (dt,), y el destase
temporal entre el pDRG y el DRG (dtq). A continuacién se lista algunos ejemplos:
DRGO11121 (2 =0.36, dt, ~10s, dt ~30s) (Piro et al., 2005); DRG030329 (2 =0.1685,
Aty =13s, diq ~10s) (Vanderspek et al., 2004); DRG060124 (z =2.297, dt, ~15s,
dty ~570s) (Romano et al., 2006); DRG050820a (z =2.6147, dtp, ~23s, dtq ~200s)
(Cenko et al., 2006); DRG061121 (z =1.314, dip ~7.7s, dtq ~50s) (Page et al., 2007).
Hoy en dia, con el lanzamiento de SWIFT, se han detectado por lo menos 15 nuevos
pDRGs més (Burlon et al., 2008).

Analizando el espectro de los pDRGs parecia que s6lo para el caso detectado por
ol satélite Ginga se tenia un espectro térmico, mientras el resto tienen distribuciones
o térmicas. Sin embargo, recientemente se han detectado pDRGs que podrian ser
modelados tanto por emisién sincrotrén como por un cuerpo negro, por ejemplo:
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Galaxia anfitriona

Post-luminiscencia

DRG 990123

Figura 1. 4: Galaxia anfitriona del DRG990123 (tomadas con el Hubble Space Te-
lescope).  Fruchter ef al. 2006)

DRG030406 (Marcinkowski et al., 2006): o casos en que el pDRG esta descrtito por
Wil cucrpe negro mientras que ¢l DRG esté deserito por emision no térmica, como cs
el caso dol DRGO41219a (dt, ~Ts, dty =250s) (McBreen ef al., 2006).

Los miodelos tedricos para los pDRGs se pueden separar en tres clases: el modelo
del precwssor generado por la bola de fuego (MacFadyen & Woosley, 1999: Lyvutikov
& Usov. 2000: Mészaros & Rees, 2000, Ruffini et al., 2001; Daigne & Mochkoviteh,
2002; Ly1.tikov & Blandford, 2003: Li. 2007): el modelo del precursor generado por
el progenitor (Ramirez-Ruiz et al.. 2002b: Lazzati & Begelman. 2005); v el modelo
de las do~ etapas en el motor central (Wang & Mészaros. 2007). En el modelo de la
bola de tiego. el pPDRG se genera cn ol momento en el cual la bola de fuego (que
en realidi d corresponde a una alta acumulacion de pares de ¢”e™ cjectados desde 1a
fuente central) deja de ser Opticamente gruesa y s¢ convierte en 6pticamente delgada.
(labe meacionar que este modelo no puede reproducir destases temporales entre el
pDRG v el DRG mayores a 10 segundos. En el modelo del progenitor, el pDRG
e asocia a la interaceién de un chorro (jet) relativista débil con la envolvente de
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Figura 1.15: Imagenes de las galaxias anfitrionas de SNIb (tomadas con el Hubble
Space Telescope). (Fruchter et al.. 2006)

la estrella progenitora (que muy probablemente seria una estrella masiva tipo Wolf
Rayet). Mientras que para el tltimo modelo, el pDRG se liga a una colapsar de
tipo II (en el cual el pDRG es generado durante el colapso inicial donde se forma
una proto-estrella de neutrones). Una posibilidad alternativa es que los pDRGs no
representan un proceso fisico distinto al de los DRGs, si no que simplemente son
una manifestacién previa del mismo fenémeno que produce el DRG. Los periodos
de quietud en la emisién de radiacién en un DRG, podrian en principio también ser
causados por un viento relativista modulado o por el prendido y apagado del motor
central (Ramirez-Ruiz et al., 2001).
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Figura 1.16: Ejemplos de pDRGs. Arriba: DRG041219a (McBreen et al., 2006). Abajo:
DRGO30106 (Marcinkowski et al., 2006).

1.4.5 Asociacién de DRGs largos con supernovas

Suponiendo que el tiempo de colapso de las supernovas (SNs) durara aproximada-
mente un segundo, entonces los DRGLs y las SNs tendrfan luminosidades similares
(L ~ 1 x 10%%erg s71). Ademds de ésto, se les ha encontrado en las mismas coorde-
nadas espaciales. El DRG980425 (cuya duracién fue de 23 segundos), ubicado en un
brazo de la galaxia espiral ESO 184-G82, fue detectado el 10 de Abril de 1998 por
Beppo SAX y por BATSE. En un principio este DRG no era un evento fuera de lo
comtn, pero conforme fue pasando el tiempo, el espectro se fue modificando hasta
asemejar el espectro de una SN tipo Ib (Stanek et al., 2003), SN que carece lineas
de emision de hidrégeno. De hecho el 1 de Mayo del mismo afio, Galama y su gru-
po de trabajo encontraron la SN1998bw en practicamente las mismas coordenadas
(Galama et al., 1998), véase la Figura 1.17.
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Figura 1.17: En la imdgen de la izquierda se muestra la galaxia ESO184-G82 antes
ie la SN. En la imégen de la derecha (correspondiente al 1 de Mayo de 1998), se
muestra la explosion de la SN 1998bw.
{http://www.eso.org/public/outreach/press-rel/pr-1998/pr-15-98.html).

Hasta la fecha han habido por lo menos otras seis conexiones DRGL-SN: XRF020903
(Soderberg et al., 2004); DRG021211 con SN20021t (Della Valle et al., 2003); DRG030329
con SN2003dh (Stanek et al., 2003); DRG031203 con SN2003lw (Malesani et al.,
2004): DRG050525A con SN2005nc (Della Valle et al., 2006a); DRG060218 con
SN2006aj (Campana et al., 2006).

De éstos, la conexién DRG030329-SN2003dh, llama la atencién pues al igual que
SN1998bw el espectro del DRGL evoluciond hasta ser el espectro de una SN Ib.
La Figura 1.18 muestra esta evolucién en comparacién con el caso DRG980425-
SN1998bw.

Sin embargo, en los primeros 5 casos de la lista anterior, el DRG la SN no han
sido detectado por el mismo satélite, introduciendo asi, incertidumbre en dichas
asociaciones. El caso DRG060218-SN2006aj, que ademdas de ser uno de los DRGLs
més cercanos (z =0.1254), ha sido la primera asociaciéon DRGL-SN que ha sido
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Figura 1.18: Evolucion del espectro del DRG030329 hasta semejarse al de una SN tipo
Ib (SN200:3dh) (linea negra continua), en comparacion de la asociacién DRG980425-
SN1998bv (lineas roja punteada). (Stanek et al., 2003)

detectada enteramente por el mismo instrumento. La Figura 1.19 muestra el espectro
del DRGO60218-SN2006aj en comparacién con los dos casos previamente discutidos
(DRGY80425-SN1998bw y DRG030329-SN2003dh). Es importante mencionar que en
su mayoria los DRGLs se encuentran en regiones de baja metalicidad (Fynbo et al.,
2003; Prochaska et al., 2004; Gorosabel et al., 2005; Sollerman et al., 2005) con altas
tasas de formacién estelar (Bloom, Kulkarni & Djorgovski, 2002), evidencias de una
asociacion entre los DRGLs y las estrellas masivas.

Ademds, para unos pocos DRGs, como es el caso de DRGO011121 (Bloom et al.,
2002), al estar realizando observaciones posteriores en exactamente las mismas coor-
denadas donde ocurrié el DRG, se encuentra la contribucién de una SN en las etapas
finales de la curva de luz (va sea porque el DRG era mucho mas energético que la
SN, o porque la SN llegd después). Si uno observa la curva de luz del DRG anterior
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Figura 1.19: Espectro del DRG060218-SN2006aj (linea roja), en comparacion con
DRGIR0425-SN1998bw (linea verde) y con DRG030329-SN2003dh (linea azul). (Cam-
pana et al., 2006)

cn su etapa inicial, se ve la curva de luz estandar de los DRGs. Sin embargo, si uno
observa la curva de luz del mismo fendmeno, pero a tiempos mayores (t > 10 dias),
se tiene que la curva de luz es la de una SN (véase la Figura 1.20), con lo cual, es
Adn més contundente que se tienen DRGs asociados con SNs.

1.5 Acrecion

Antes de seguir, hay que discutir la acrecion, asi como su eficiencia en la conversion
de energfa gravitacional en otra (ya que va a ser de suma importancia para el futuro
de nuestro estudio). El término acrecién se utiliza para nombrar el crecimiento de
un cuerpo por agregacion de masa. En nuestro caso, nos interesa cuanto material es
acretado hacia un hoyo negro (HN), liberando asi la energia gravitacional correspon-
diente, como se muestra en la Figura 1.21. De este modo, suponiendo que se trae a
una particula de masa m en reposo desde el infinito y que se frena en una posicion r,
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Figura 1 20: Curva de luz del DRG011121 donde queda clara la contribucién de una

SN. (Cas'ro-Tivado et al., 2001}

entonces la cnergla asociada con la acrecion corresponderia al cambio de la cuergia
mecanic. . esto es:

. R
muv GMm mu~

dEpee = (1.5)

r 2

final inicial

Al asunmir que la particula parte desde infinito {(r; — ), v desde ¢l reposo (v; = 0),

hasta ura posicion r donde ¢s frenada (rp = r, y vy = 0 respectivamente) se ticne:

GMm
-

dEa(‘(‘ - (1())

Debido @ que nos interesa la energia por unidad de masa (erg g™'), asi que si dividimos
la ccuacion anterior entre la masa de prueba m, obtencrnos:

v dEyn. GM .

dbm:(' = = - (1 { )

m A
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Se libera energia
gravitacional en
forma de radiacion

Figura 1.21: Liberacién de energfa gravitacional del material acretado por atraccion
gravitacional hacia un HN.

De este modo, para una estrella de neutrones (EN) cuyo radio es de r =10 km, y
cuya masa es la masa critica de Chandrasekhar (A = 1.4 M) se obticne:

dE, .. ~ 1.8 x 10% erg g (1.8)
Mientras que para un HN, 7 es el radio de Schwarzschild (r, = %M), de modo
tal que:
2
dE, .. = % ~ 4.5 x 10% erg g7! (1.9)

acc

Para darnos una idea de la eficiencia de los valores obtenidos, calculemos la
cantidad de energia que se obtiene por unidad de masa en el quemado nuclear dentro
del Sol (energia correspondiente a la conversién de H en He). Suponiendo que el 70 %
de la estrella es H y que la eficiencia de la conversiéon de H en He es de 1% se tiene:

dE,

nuc

= 0.007 2 = 6.0 x 10'® erg g7* (1.10)

Notamos que la liberacién de energia por medio de la acreciéon sobre un HN es apro-
ximadamente dos 6rdenes de magnitud mayor que la liberacién energética nuclear.
De este modo, podemos asegurar que la acrecion es el mecanismo mas eficiente para
extraer energia, y por ende se debe tener en mente para fenémenos de altas energias.
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Si suponemos que la variabilidad se debe a la fuente central, entonces el tiempo
de escali de la variabilidad estard ligada al tiempo en que la informacién tarda en
recorrer la propia fuente, esto es: v; = dr/dt, con lo cual el tamafo de la fuente seria:

dr = v; dt (1.11)

Mediante las observaciones de los DRGs, se sabe que variabilidad temporal (dt) de
éstos es del orden de mili-segundos —ms—(Mitrofanov, 1989). Asumiendo que dicha
variabilidad se genera desde de la onda de choque (y que mas tarde producira al
DRG), entonces a partir de la Ecuacién 1.11 se podra determinar el tamano de la
fuente. Suponiendo las ondas de choque se mueven a la velocidad de la luz, entonces
se tendrd una cota superior tanto en la velocidad como en el tamafio de la fuente.
Sustituyendo v; = ¢ y dt = ms (como se muestra en la Ecuacién 1.12), entonces la
cota superior del tamano de la fuente es del orden de cientos de kilémetros, esto es,
un objeto compacto:

dr=cdi < (3 x 10! cm sfl) . (1 x 1073 s) = 300 km (1.12)
A partir de los hallazgos de Einstein sabemos que la energia tiene la forma £ = m ¢,
a partir de un andlisis puramente dimensional, como la luminosidad es la tasa de
energia (ue se consume en un cierto tiempo (Lae. = dE/dt), entonces la luminosidad
tiene la siguiente forma:
dE _d(m ) dm

=— F=npMc (1.13)

Lice = — = ———~/
ACT e dt dt

Donde M es la tasa de acrecién (M = dmn/dt), y 1) una constante de proporcionalidad
—que nos indica la fraccién de energia gravitacional que es emitida—, cuyo valor se
encuentra entre 0 y 1. Para saber aproximadamente el valor de esta ultima constan-
te realizaremos un pequefio calculo. Supongamos, que cierto material, con energia
mecanica inicial igual a cero —y con un cambio de la energia mecdnica nulo—, es
acretado hacia un HN de modo radial. Con lo cual, a partir de la Ecuacién 1.5 se
tiene:

1
?‘Gﬂ> (1.14)

7)(R):( i

Por otro lado, mediante la conservaciéon de masa en estado estacionario, se tiene:
2
4rR°p(R)v (R) = 47rR§CCpacc'Uacc = cte, (1.15)

donde Ity es el radio caracteristico de la acrecién, asi como paee = p(Racc), ¥
Vace =V ‘\Racc)-
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De este modo, despejando p (R) de la Ecuacién 1.15, y utilizando la Ecuacién 1.14
se obtiene:

3
R 2
p(R) = pacc ( ;%CC> (1.16)
Y suponiendo que el gas estd cayendo adiabdticamente:
T ~ pe™d) (1.17)
Donde v, = £ con ¢, la capacidad calorifica a volumen constante, y ¢, la capacidad

calorifica a presmn constante. Para un gas ideal monoatémico se tiene y,= 5/3. Asl,
sustituyendo la Ecuacién 1.17 en la Ecuacién 1.16, se obtiene:

T (R) = Tace <E‘%EE> (1.18)
R

Vale la pena mencionar que suponer adiabaticidad no es completamente cierto, esto

debido a que si se libera energfa. Sin embargo, la eficiencia con la que se libera energfa,

comparado con la energia gravitacional ligada a la tasa de acrecién, n = L/ (]V](:Q),

es menor a 10710, y con ello suponer adiabaticidad es valido al menos a primer orden

de magnitud (Shapiro & Teukolsky, 1983).

Ahora, la luminosidad emitida por las particulas acretadas se puede obtener me-
diante la relacién signiente:

L= / JU(T) 4nR*dR (1.19)

Donde J es el coeficiente de emisién (por unidad de volumen y tiempo) libre-libre
de Bremsstrahlung'®, Jo ~ 30ar3n2cKT erg s~' cm™ (donde « es la constante
de estructura fina, rg el radio del electr()n y el resto de las variables tienen sus
significados comunes). Cabe mencionar que en la integral anterior se integra desde el
radio minimo, correspondiente al horizonte de eventos (r; = r5), hasta lo més lejos
posible (r9 — 00).

Ignorando efectos de la relatividad especial del gas que es acretado, asi como los
efectos de la relatividad general generados por el HN, entonces se tiene:

. , 2 T -3 M 3
~ T S d 1 x 10 ( s ) ( = ) <—) st (1.2
em 37 X 1cm™3 100 K Mg e (120)

Cabe mencionar que espectro correspondiente a nuestra emision es practicamente
plana por debajo de los 10 MeV, y cae exponencialmente por encima de este valor

18E] cual no es el mecanismo de emisién dominante en nuestro problema, sin embargo va a ser
ttil para mostrar la cantidad de energfa que se puede liberar durante la acrecién.
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crtico. Con lo cual, la emisién estd formada principalmente por rayos-X muy duros
V por ravos 4.

Por otra parte, el caso de acrecién que estamos utilizando no esta lejos del caso
de la acrezcién de Bondi (donde dentro del radio de acrecién se cae aproximadamente
en caida libre). En la seccién § 3.1.1, se analiza a fondo la acrecién de Bondi, y en
ella se obtiene la correspondiente tasa de acrecién que se muestra a continuacion:

< 9 )(543%)/[2(%—1)]

My =m G2 M2 22
per 5—3.

C

3 (1.21)
[}
A partir de la Ecuacion 1.13, la eficiencia es n = L/ (MCQ>. De este modo, utilizando
las ecuaciones de la luminosidad y de la tasa de acrecién para nuestra caso (ecuaciones

1.20 y 1.21 respectivamente), se obtiene:

1

L
77:9><10'3( )2. (1.22)
edd

Con Lgq, la luminosidad de Eddington:

Leqd = AmGMmpe ) 35 10% (ﬁ) erg s~ (1.23)
ar 1\/1@

Con lo cnal finalmente podemos concluir que el suponer que la eficiencia de la acre-
cién sea 1 ~0.01, es véalido. De hecho, estudios de modelos semi-analiticos del colapso
de material hacia un hoyo negro (Nakamura & Sasaki, 1981; Haugan et al., 1982; Sha-
piro & Wasserman, 1982; Oohara & Nakamura, 1983), muestran que para particulas
cayendo hacia un HN no rotante, se cumple que la eficiencia de la acrecién es del
orden de 1 ~0.01.

Las observaciones nos indican que para los DRGs las luminosidades son del orden
de L ~ 101752 erg 57!, con lo cual al suponer que 7 ~ 0.01, mediante la definicién
de la efic iencia, M = L/ (7702), se obtiene que las tasas de acrccion en los DRGs son
del orden de A7 ~ 0.01- 0.1 Mg s~
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1.6 Emisién de los DRGs

Al tener una gran cantidad de fotones con altas energias depositados en una pequena
regién, como en el caso de un objeto compacto (OC) dentro de un disco de acrecion,
¢s posible que el disco sea opaco ante los fotones (Rees, 1966; Longair, 2006). Si
«sto ocurriera, los fotones serfan dispersados un gran nimero de veces, o incluso se
: niquilarian entre sf, creando pares de electrones y positrones (et), cuya energfa co-
1responiente es: £ = me ¢2 = 511 keV. En cualguiera de los dos casos, los fotones
1o lograrian escapar del disco y por lo tanto no serfa posible producir un DRG. Sin
~mbargo, para ciertos DRGs al calcular la opacidad del disco se tiene que los foto-
Les no deberian haber salido de él, o al calcular la energia de los fotones del DRG
-e obtiene que tienen E > 511 keV, cosa que solo podria ser posible si los fotones
viajaran con una velocidad mayor a la de la luz. La solucién a estos problemas tiene
(Jue ver con que se estan ignorando los efectos relativistas, a continuacién se hace un
pequenio calculo mediante el cual queda claro la necesidad de tomarlos en cuenta.

Sea N el nimero de fotones con energias comparable con m,c? por unidad de
volumen, esto es:

L L

N 5T = -
dmre (mec?)  Amrimec

(It

(1.24)

3
Con L la luminosidad.

Por otro lado, el camino libre medio (A) es: A =1/ (No), con o el coeficiente de
lispersién de los fotones por pares de et . De este modo, sustituyendo la densidad de
fotones N en el camino libre medio se tiene.

drrimecd
A= ——— 1.25
T o (1.25)
Para que el medio sea opticamente grueso se requiere que A ~ r, con 1o cual se
tendria: ) 3
ATromec
T ——, 1.26
T, (1.26)
con lo cual: I
o
C=———+=1 1.27
Arrmecs ( )

donde a C se le denomina factor de compacticidad. En la ecuacién previa queda
claro como altas luminosidades, una gran cantidad de dispersiones, o regiones muy
pequenas pueden hacer que el medio sea opticamente grueso ante los fotones (C>1).

Pareceria que entonces todas las fuentes de DRG deberian tener C<1, pues de
otro modo el disco serfa opaco a los fotones. Es aqui donde se complica la historia
pues para algunos DRGs se tiene C>1. Sin embargo, se subraya que no se han
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tomado «n cuenta los efectos relativistas. Por ejemplo, para una fuente que se mueve
con veloridad relativista hacia el observador se tendria el efecto visual de tener un
movimiento sdiper-luminico (no es que en realidad se tenga v > ¢). La relacién entre
la velociilad observada (vons) y la velocidad real (vge,) para el caso anterior tiene la
siguiente forma (Rybicki & Lightman, 1986; Longair, 2006):

senf

Uobs = Ureal[ (1.28)

1 — |vreal/¢| - cosb)
donde & es el angulo con el cual la fuente se mueve con respecto al observador.

Es facil notar como el maximo de la velocidad observada se daria cuando cosf =
Ureal / €. Para este caso, la velocidad observada seria:

1
Uobs = Ureal 172 = Ureal - 'L, (1-29)

[1 - (Ureal/c)Q]

donde I'; es el factor de Lorentz. En esta tiltima ecuacién, si tuviéramos que la fuente
se moviera a una velocidad igual al 98 % de la velocidad de la luz (vy,=0.98¢), en-
tonces ohtendriamos que la velocidad observada seria 5 veces mayor que la velocidad
de la luz (veps = He), velocidad que vale la pena remarcar es solo es un efecto visual.

De igual modo que para la velocidad observada, la frecuencia observada (vohs)
seria distinta a la frecuencia real emitida (1,¢4) por la fuente que se mueve relativis-
tamente. Para este caso se tendria que la frecuencia observada se desplaza hacia el
azul, conio se muestra en la siguiente ecuacién (Rybicki & Lightman, 1986; Longair,
2006).

Vobs = Vreal * K (1.30)

donde k =T'p - [1 + |vpear/c| - cost] > 1

Y como era de suponer, por efectos relativistas, los intervalos temporales obser-
vados (di ops) son menores a los reales (dtpea), de igual modo que la relacién entre el
angulo solido observado (dSops) v €l real (dQeq) (Longair, 2006):

dtobs - dtreal/"; (1.31)
d€lobs = ereal/"‘C2 (1.32)

Es asi como al ignorar los efectos relativistas se tiene que el disco deberia ser mas
opaco de lo que en realidad es, pues al tomar en cuenta los efectos relativistas, el
medio deja de ser opaco ante los fotones con lo cual éstos pueden escapar facilmente
y con ello producir el DRG.

Ya con el problema de la compacticidad resuelto, dentro del disco la densidad en
las regiones polares resulta ser mucho menor que en las regiones ecuatoriales. Asi, los
neutrinos que han de ser creados mediante ciertas reacciones (discutidas en la seccion
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: 1.7.2), y que logran escapar del disco, seran redirigidos hacia los polos (véase la
Figura 1.22).

Acumulacién de neutrinos
(en los polos)

Redireccionamiento
de los neutrinos

Disco de acrecion
(emisién de los neutrinos)

Figura 1.22: Redireccionamiento de los neutrinos que logran escapar del disco hacia
los polos, debido a efectos geométricos del propio disco.

Teniendo tantos neutrinos en una pequefia regién, hars que la tasa de aniquilacién
d2 éstos sea muy elevada, creando un plasma cuya energia y presién térmica son muy
elevadas (Kobayashi et al., 1999; Piran, 1999, 2005). De este modo, el plasma cercano
al HN serd eyectado hacia fuera, creando una onda de choque (OCH). Como ésta
wtima va barriendo material al irse alejando del HN, se va frenando conforme avanza
su marcha. Al mismo tiempo que la primera OCH es frenada, se ha eyectado una
segunda OCH (mediante el mismo mecanismo), que a diferencia de la OCH inicial,
ya no tiene material que barrer, de modo que no es frenada y asi eventualmente
alcanza a la OCH inicial. Es durante este encuentro entre las dos OCHs (forméandose
una sola OCH) en el cual se emiten los rayos 7. Luego, debido a que la OCH recién
formada barre material interestelar se emite la contraparte en rayos-X, UV y dptico.
En la Figura 1.23 se muestra el esquema de este modelo, llamado modelo de la bola
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de fuego (iireball model en inglés).
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JET COLLIDES WITH

AMBIENT MEDIUM

{external shock wave]
BLOBS COLLIDE mu?g -

{irtamal aszck fA

scowen  Wovel

GAMMA-RAY EMISSION -
AFTERGLOW

Figura 1.23: Creacién de los rayos v en el colapsar, bajo el modelo de la bola de
fuego. Derichos de Juan Velasco y Scientific Anerican.

1.7 DModelos de DRGs.

1.7.1 DMlodelos previos

Como para todo fenémeno recién descubierto, tras su deteccién inicial se generan
muchos modelos para su explicacién. Los DRGs no fueron la excepcién, pues en un
principio se tenia una larga lista de modelos con grandes diferencias entre si. Sin em-
bargo, tra~ las observaciones de CGRO y la confirmacién de que los DRGs provenian
de distancias cosmolégicas, la gran mayoria de los modelos quedaron automatica-
mente descartados. Esto debido a que la mayoria de ellos involucraban distancias a

las fuentes menores a 30 kpc.
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Aun asi, al dia de hoy se tienen varios modelos viables. Algunos de estos modelos
son: el lanzamiento de energia debido a una inestabilidad en la corteza de una estrella
de neutrones (EN) (Haensel & Shaeffers, 1982); la colisién entre dos ENs (Mészdros
& Rees, 1992); la colisién entre una EN y un HN (Lattimer & Schramm, 1974); la
colisién entre un enana blanca (EB) masiva y una EN (King, Olsson & Davies, 2007);
el modelos de las magnetares (Usov, 1992; Thompson, 1994; Mészéros & Rees, 1997).
El primer modelo de la lista, modelo que explica a los DRGLs mediante una inesta-
bilidad en la corteza de una EN, no logré generar las luminosidades esperadas. Estas
eran al menos dos érdenes de magnitud inferiores de las luminosidades observada
¢n los DRGLs. De este modo, se les excluyd como posible modelo para explicar los
DRGs.

Finalmente, los 4 modelos restantes si lograban reproducir las luminosidades de
los DRGLs, pero debido a que ninguno tomaba en cuenta la asociacién entre los
DRGLs y las SNs (ni involucraban estrellas de baja metalicidad, ni tomaban en
cuenta a la acrecién como mecanismo de extraccion de energia), es que no se les
consideré como modelos que pudiesen explicar a los DRGLs con asociaciones a SNs.

Un modelo de DRGLs que pueda explicar la conexion con las SNs, que involucre
estrellas masivas con baja metalicidad, y que considere la acrecién (recordando que
(ste es el mecanismo més eficiente de extraccién de energia), serd altamente favo-
recido como modelo de DRGLs que tengan asociacién a una SN. Este modelo es el
1odelos de las colapsares y se explica a continuacién.

1.7.2 Colapsar

El modelo de la colapsar fue ideado por primera vez por Woosley (1993) y desarro-
llado a fondo con simulaciones numéricas 6 afos después por MacFadyen & Woosley
(1999). Como su nombre lo indica, este modelo se basa en el colapso de una estrella
con caracteristicas especiales. El fin basico es que se acumule una gran cantidad de
energia en los polos, y que ésta se libere por completo en unas fracciones de segundo
(0 segundos), generando asi el DRG.

Woosley (1993) planteé por primera vez que el progenitor de una colapsar debia
<er una estrella masiva capaz de formar al final de su vida un hoyo negro, con la
cual la masa de la estrella inicial quedaba por encima de 15 M, posiblemente una
cstrella Wolf Rayet (WR). De hecho, tras el estudio numérico de las colapsares de
MacFadyen, Woosley & Heger (2001), se mostré que en efecto se necesitaba una
cstrella cuya masa en la secuencia principal fuese por lo menos de 20 M, confirmado
por el estudio numérico de Davies et al. (2007). Sin embargo, recientemente Woosley
v Heger (2006), concluyeron que inclusive estrellas mas ligeras, del orden a =~ 15 Mg,
son viables (siempre y cuando estén rotando rapidamente, tengan baja metalicidad,
v tengan poca pérdida de masa).

Al igual que una SN, durante el colapso del nicleo de la estrella (en nuestro
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caso la WR) se crea un objeto compacto (OC). Solo que a diferencia de una SN, la
onda de choque de la explosién no logra llevarse todo el material consigo, generando
asi una SN poco energética que deja atrds un OC recién formado rodeado por una
distribuci¢n esférica de material. Dicho material, serd acretado (por el potencial
gravitacioral del OC), liberando asi su correspondiente energia gravitacional. La
Figura 1.24 muestra el esquema de la formacién de la colapsar.

La anda de
chogue no
| pgra eyeclar
- todo el material

" Tenemos un OC
rcdeado por
material

La WR exglota
como una SN

Se libera energis Material es
gravitacional ~ acretado

Figura 1.24: Esquema de la formacién de una colapsar. Arriba a la izquierda: Ex-
plosién de la WR. como una SN Ib. Arriba a la derecha: por una deficiente onda
de choque se termina con material rodeando al OC. Abajo a la derecha: el material
comienza » ser acretado. Abajo a la izquierda: la energia gravitacional es liberada.

Si no cxistiera rotacion, es decir, momento angular igual a cero, entonces la
evolucion el material seria sencilla. Si éste fuera el caso, el material simplemente se
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acretaria radialmente hacia el OC en una escala de tiempo del orden del tiempo de
caida libre (Bondi, 1952). Por otro lado, si se tuviera un poco de momento angular,
entonces la acrecién no sera radial sino que se formars un disco de acrecién alrededor
del OC. Luego, por medio del disco el material serd acretado hacia el OC. En ambos
casos (con y sin momento angular), el OC acreta gas de la envolvente que lo rodea y
de algiin modo puede que logre transformar la energia gravitacional correspondiente
en un DRGL (Ramirez-Ruiz et al., 2002a).

Es importante mencionar que el modelo de la colapsar logra reproducir las dura-
ciones de los DRGs (t ~ 1 — 10s), las tasas de acrecién esperadas (M =~ 0.1 — 1 Mg,
s™1), las luminosidades observadas (L ~ 105! — 1052 erg s71), asf como la conexién
con las SNs tipo Ib (carente de lineas de emisién de H). Esto tltimo debido a que du-
raate la evolucién de la WR se pierde la envolvente de H debido a la rapida rotacion,
baja metalicidad y vientos estelares!’.

La tasa de acrecién, presente en el niicleo estelar de las colapsares, genera que tan-
to la densidad como la temperatura sean sumamente elevados (p ~10—10' g cm—3,
y T ~101K respectivamente). Lo anterior, hace a su vez, que se presente un régimen
especial en la acrecién. Para estas condiciones se tienen nucleones libres, un gas de
pares de electrones y positrones (que pueden estar degenerados o no), radiacion, y
neutrinos. Ademds, para estas condiciones, la profundidad éptica de los fotones es tal
que éstos no logran atravesar la envolvente estelar que los rodea (Chevalier, 1989).
Gnicamente los neutrinos generados dentro del disco logran atravesar la envolvente
estelar y escapar (fenémeno conocido como “hiper-acrecién”). Es asi como en este
régimen, el enfriamiento esta totalmente dominado por la emisién de los neutrinos
y hay que poner especial interés en las reacciones relevantes que los generan. Estas
son: captura y aniquilacién de pares; decaimiento plasménico; y emisién Bremsstrah-
lung, ademas vale la pena analizar la la fotodisociacién —donde aunque no se emitan
nentrinos es una reaccion relevante para nuestro estudio—. A continuacién se explica
cada una, para mayor informacién véase: Rybicki & Lightman (1986), o: Di Matteo,
Perna & Narayan (2002).

1. Captura de pares de electrén positrén (e*). Como su nombre lo indica, corres-
ponde a la emisién de neutrinos electrénicos (v,) o antineutrinos electrénicos
(Ze), debido a la captura de electrones (e™) o positrones (e*) por nucleones
libres.

e +p—n+ru (1.33)
et+n—p+ug (1.34)

""Una dato curioso es que en un principio a ecste fenémenos se le denominé SN “fallida” . sin
embargo, el que no hayan logrado eyectar todo el material conlleva a que mas tarde se libere una
energfa comparable o incluso mayor que la de una SN.
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2. Aniquilacién de e*. Cuando un electrén se encuentra con un positrén, éstos se
aniquilan y crean un neutrino electrénico, junto con su antineutrino correspon-
diente.

L R A 7 (1.35)

3. Decaimiento plasménico. Cuando un fotén excita el plasma, se pueden liberar
un neutrino y un antineutrino. Cabe mencionar que para esta reaccién se puede
generar cualquier neutrino con su respectivo anti-neutrino (ya sea electrénico,
mudnico o taudnico), y que distinguiremos por v; y 7 respectivamente.

excitacién de plasma = plasma + v, , — v + 75 (1.36)

4. Radiacién Bremsstrahlung entre nucleén (N) y nucleén. Esta radiacién se pro-
duce cuando un nucleén es desviado por otro nucleén.

N+N-N4+N+v+7; (1.37)

5. Fotodisociacién. Esta se da cuando un elemento es disociado por fotones (Yeor )
Aunqiie no se emiten neutrinos, se crean neutrones y protones, que méas tarde
podrén capturar pares de e* y con ello producir neutrinos. En nuestro caso los
fotones disocian el helio (*He) en neutrones (n), y protones (p*).

‘He + Yo — 21+ 2p7T (1.38)

En nuestro caso el decaimiento de plasmén y la radiacion Bremsstrahlung entre
nucledén y nucleén pueden ser ignorados debido a que sus tasas de reaccién son al
menos 100 veces menores que el resto.

1.7.3 Distribucién de momento angular dentro de una colapsar.

Aunque ha habido gran cantidad de estudios sobre la distribucién del momento
angular (J). ésta sigue sin estar bien resuelta dentro de las estrellas. EI momento
angular miuimo critico (Jeiy) para formar un disco de acrecién alrededor de un
objeto compacto es aproximadamente el radio de la ultima érbita estable circular
(riseco = 3r.) multiplicado por la velocidad de las particulas en ese radio, que es
practicamente la velocidad de la luz. De este modo, el J.; para un HN de 1 Mg es
aproximadamente:

6G Mun
C

. 16 2 —1 .
erit = Tisco X V{Pisco) = Pisco X €= 3rs X ¢ = ~1x107em"s (1.39)

Cabe destacar, que el valor real del momento angular critico, para formar o no un
disco de acrecidn, es: Jerir = 215 x ¢ (MacFadyen & Woosley, 1999). Calculo que se
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obtuvo a partir de simulaciones numéricas, y que se asemeja mucho al calculo de la
Ecuacién 1.39.

Sin embargo, los estudios previos sobre acrecién a un HN asumen que la distribu-
cion de momento angular estd muy por debajo del valor critico, o por el contrario que
estd muy por encima del valor critico. Para los estudios donde se toma J < Jer; -
correspondientes a estudios muy simplificados de acrecién hacia un HN (Bondi, 1952;
Wilson, 1972; Hawley et al., 1984; Chen et al., 1997; Igumenshchev & Beloborodov,
1497; Beloborodov & Illarionov, 2001) o sobre la evolucién estelar de estrellas masivas
(Woosley & Heger, 2006)- el flujo resulta ser cuasi-radial, con lo cual, independien-
temente de la tasa de acrecién la mayoria del material es acretado directamente (por
madio de la adveccién) hacia el HN. De este modo, la eficiencia con la que el material
acretante es convertido en energia radiada fuera del HN es sumamente baja, gene-
rando asi una luminosidad muy por debajo de las luminosidades observadas en los
DRGs (L <« 10%%erg s71). Por el otro lado, el resto de los estudios de acrecién hacia
ur. HN -estudios de colapsares, o inclusive sobre flujos cuyo enfriamiento esta domi-
nido por la emision de neutrinos (MacFadyen & Woosley, 1999; Popham, Woosley
& Fryer, 1999; Heger et al., 2000; Narayan, Piran & Kumar, 2001; Proga & Begel-
man, 2003a,b; Proga, 2003; Proga, MacFadyen, Armitage & Begelman, 2003)- han
utilizado distribuciones del momento angular con valores notablemente por encima
de Jerit, de modo que el limite de J =~ Jyi; queda sin estudiarse a fondo. Cabe men-
cionar que asombrosamente, también hay un valor méximo para J. Resulta que si
J es demasiado grande entonces el disco de acrecién se formars demasiado lejos del
HXN, de modo que la energia de enlace no se puede disipar eficientemente en forma
de neutrinos (MacFadyen & Woosley, 1999; Lee & Ramirez-Ruiz, 2002) con lo cual
la produccion se un DRG via el modleo de la bola de fuego (ver la seccién § 1.6), no
seria posible.



Capitulo 2
Hidrodinamica

En este capitulo se describiran las ecuaciones de la hidrodindmica (HD)! de Navier
Stokes, y se discutirda detalladamente el modo en que se resuelven numéricamente
mediante el método Lagrangeano SPH (por las siglas en inglés de “Smooth Particle
Hidrodynamics”) ideado por Gingold y Monahgan en 1977, e independientemente por
Lucy en el mismo ano. Estas ecuaciones son las que se resolveran en las simulaciones
numéricas realizadas en este trabajo, por lo tanto, su descripcion es importante para
la comprension del fenémeno de acreciéon dentro de un colapsar.

2.1 Ecuaciones de la Hidrodinamica

Las ecuaciones que describen la dindmica de los flujos se basan en la conservacién de
masa (conocida como la ecuacién de continuidad), momentos y energia. Al conjunto
de estas ecuaciones se les nombra como “Ecuaciones de FEuler”. A continuacién se
muestran dichas ecuaciones (continuidad, momentos, y energia, respectivamente):

dp _,
] ot V(i) =0 (2.1)
C@Tu+v.[(pg)® @ + VP=0 (2.2)
%]f + V- [@(E + P)]=0 (2.3)

'Para que en una colapsar la contribucién de la energia magnética sea comparable con la rota-
cional, se necesitarfa tener campos magnéticos mayores a 10'° Gauss, situacién que pocos objetos,
como el caso de las magnetares, logran cumplir. Por lo anterior, en este estudio no se tomaron en
cuenta los campos magnéticos.

47
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donde p es la densidad por unidad de masa, 4 el vector velocidad (u,v,w), P la
presién y E la energia total, ambas por unidad de masa (erg g~!). La energfa total
a su vez es la suma de la energia interna y la energia cinética:

(u? + v% + w?)
2
con Uiyt la energia interna por unidad de masa.

Las ecuaciones anteriores estan escritas de forma conservativa, esto significa que
las derivadas espaciales son derivadas de flujos ([p u], [E ], [P ]). Resulta que si
las ecuaciones estan escritas de esta manera, se conserva mejor la masa y la energia
a la hora de ser diferenciadas numéricamente.

Es facil notar que las ecuaciones previas (2.2-2.3), no toman en cuenta la atraccién
gravitacional, ni efectos viscosos por mencionar otros fenémenos o fuerzas externas
(por ejemplo el campo magnético). Si se toman en cuenta los efectos viscosos y la

E = ujnt + (24)

atraccién gravitacional, se tienen las ecuaciones de “Navier-Stokes”. Estas se mues-
tran a continuacién (continuidad, momentos, y energia respectivamente).

dp .
do i
BI LG pme @ + VP=p-Fy + QU (26)
dE

dt

donde Fy es la fuerza gravitacional, QVier" la componente de la viscosidad del mo-
mento correspondiente, y QESC la componente de la viscosidad en la energia.
La componente de la viscosidad en los momentos, se puede escribir vectorialmente

como (tomando en cuenta que v es el coeficiente de viscosidad cinemético):

mom

mom
visc

=p- vV (2.8)

Que en coordenadas cilindricas (r, ¢, z) se rescribe del siguiente modo:

mom.r 1 d 1 d7}¢ dTTZ 7’¢¢
MY = = (1 T) —=_ % 2.9
Quise rdr (. )+7“ do dz T (2.9)
1d 1dr dr, T,
mom,¢ o) oz ro
om,p _ 1 S 0T¢z | Tre 2.10
Quise rdr (r 7rg) + r do + dz T ( )
mom.z 1 d ldr,y  dr..
= o= o - 2.11
Qe = )+ T (2.11)

donde las 7;; son las componentes del tensor de esfuerzos de la viscosidad. Estas a su

Tor = 2pv ([dﬂ _1v a) (2.12)

vez Son:
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T¢¢:2py<[1ci;:f + } —;V-ﬁ) (2.13)
Tor = 20V ([CZZZ + Z:j - %v . ﬁ) (2.14)
el e
Tap = Tz = PV {du¢ :’Cillgb;] (2.16)

Tor = Try = PV [dCZf + Cgﬁ;} (2.17)

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

dv, \ 2 v\ 2 dv,\ 2 dvg vy
— 2 _ _~ v _ _¥
vise pu[(dr)+<r>+<dz)+<dr r)
dvg dv, v, 1 9
bk S A v
+(dz>+<dr+z) 3( u)” ]
Es preciso dejar claro que tanto en las ecuaciones de Euler, como en las de Navier-
Stokes, se tiene una ecuacion menos que el nimero de variables que se quieren resol-

ver. De este modo, para poder resolver el conjunto de ecuaciones, es necesario tener
una ecuacién mads, esto es, hace falta especificar la ecuacién de estado (P = P [p, T)).

2.2 SPH

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

En muchos de los problemas astrofisicos que se desean resolver numéricamente
(entre ellos el de la colapsar), se tienen cambios en la escala espacial y en la densidad
de varios 6rdenes de magnitud. Asi, la adaptatividad a los gradientes (dentro de las
simulaciones), es un ingrediente esencial que suele estar ausente en los cédigos de
malla fija. Otro problema que los cédigos de malla fija suelen enfrentar, es que no
logran resolver adecuadamente las asimetrias, debido a que en ellas se suele generar
una cantidad sustancial de difusién numérica 2

Debido a la problemaética previa de los codigos de malla fija, es que se buscaron
otros tipos de acercamiento para la resolucién de las ecuaciones de la HD, por ejemplo

2La, difusién numérica es un error numérico (ya sea por la discretizacién de las variables o por
errores de redondeo), que se presenta en las simulaciones como una viscosidad artificial.
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un método en el que no se utilizara la malla fija. En este nuevo método, llamado
“Smooth Particle Hidrodynamics” (o SPH por sus siglas en inglés), las variables del
flujo son contabilizadas por un sistema de particulas méviles que siguen el movimiento
del propio flujo. De este modo, las derivadas en un punto especifico son evaluadas
mediante una interpolacién de las particulas vecinas de la regién en el cual se quiere
calcular la diferencia. Por su diseno este método se adapta automaticamente a los
gradientes y logra resolver sin problemas fenémenos asimétricos.

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

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

Debido a su naturaleza Lagrangeana, el SPH tiene claras ventajas sobre otros
c6digos numéricos HD, puesto que concentra los elementos numéricos (particulas)
donde el flujo se encuentra, sin dejar espacios libres (como suele pasar en las mallas
fijas), mejorando la eficiencia numérica en las simulaciones numéricas. Debido a que
el sistema de coordenadas evoluciona junto con el flujo la adveccién y la turbulencia
se resuelven ficilmente sin la necesidad de meter mayor resolucién es estas zonas
en especifico. Sin embargo, como todo cédigo numérico, no logra resolver todos los
problemas. La suposicién més grave consiste en que al tener que encontrar y construir
las listas de los vecinos de cada particula, se puede perder tiempo y hacer que el
c6digo tarde mucho. Sin embargo, parecido a las aproximaciones numéricas que se
utilizan en los codigos de N-cuerpos para el cdlculo de la fuerza gravitacional en
cada punto, se tienen técnicas para llevar a cabo este célculo de modo eficiente. Otro
problema es que el SPH no resuelve bien las zonas donde se tienen ondas de choque.
Para solucionar esto, se inserté una viscosidad numérica variable que reprodujera
los mismos efectos que las ondas de choques, sin embargo, los resultados no son
perfectos.

La base del SPH es calcular la cantidad que denominaremos “A”, en el punto “r”
—esto es: A = A(r)—, a partir de la ayuda de la delta de Dirac (), como se muestra
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a continuacién (Monaghan, 1992):
/A V(|r — ')V’ (2.18)
con dV el elemento de volumen dV = dr senf df d¢

Aproximando la delta de Dirac con un kernel (W), el cual estd normalizado y
contiene una longitud caracteristica h, como se muestra continuacion:

/m«v—#mmm/:1 (2.19)

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

/A_ W(jr |, h)av (2.20)

Ahora, si en la Ecuacion 2.20, multiplicamos y dividimos por la densidad p, obtene-
mos:

B A(r') o e
AO)__/1pwaVﬂr Y Dol )dv (2.21)

Asi, finalmente, reemplazando la integral por una suma y reconociendo que p-dV es
el elemento de masa (m), entonces la Ecuacion 2.21 se convierte en:

Zmb —W(|r —mp|, h) (2.22)

donde el subindice b se refiere a la variable evaluada en la posicion de la particula b
(r=rp).

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

Zmz (|IF=7p| , h) (2.23)

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

N
VA(r) = E VW (|r = rpl, h) (2.24)
Sin embargo, esta forma para calcular los gradientes no garantiza la conservacién
de los momentos en las simulaciones numéricas. Para garantizar la conservacién de
los momentos hacemos lo siguiente:
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Por regla de la cadena, V (A/p) se puede escribir como:

A 1 A
\Y% () =-VA-—5Vp (2.25)
p p p
Entonces, despejando VA de la ecuacién anterior obtenemos:
A A
VA(r)=p |:2V,O +V <>] (2.26)
p P
La cual (mediante la Ecuacion 2.24), se rescribe como:
N
A A
VA(r) ~ pZmb <p2 + p2b> VW (|r —rpl, h) (2.27)
b=1 b

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

al A A
V- A(r) %pZmb (2—1—2) VW (|r —m|,h) (2.28)
b=1 P Py
N A A
V x A(r) ~ pZmb <p2 + p2> x VW (|r —rpl|, h) (2.29)
b=1 b

En todo momento se ha estado utilizando el kernel W, el cual en ningin momento
se ha especificado su forma funcional. La realidad es que se tiene una gran variedad de
kernels, sin embargo, unos son mas estables y convergen antes que otros. En nuestro
cédigo, se utilizard el siguiente kernel (que es estable y converge rapido a la solucién):

10 3 /r\? 3 /r\? T
- 1 — 2 (= - = ;5 0 < -<1 2.
Wi 1) = Ty ( 2 (h) T (h) ) s 0sp<l (230
10 r\\° T
W, )= (2 (h)) /4 si1<T <2 (231)
W(r, h)=0 ;si %z 2 (2.32)

Tomando en cuenta que R es el radio esférico, r el radio cilindrico, z la altura, v,
v, vg las componentes del vector velocidad, P la presion, p la densidad, u la energfa
interna por unidad de masa, v el vector velocidad, T' la temperatura, s la entropia,
G la constante de gravitacién, M la masa del objeto central, y ¢;; la componente ij
del tensor de esfuerzos, las ecuaciones de continuidad, movimiento y energia que se
resolveran en el cédigo SPH seran las siguientes:

dpg d
T ;mb(va —p) - d—raWﬂra — 7y, h) (2.33)
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dt —  pdr R3

dr r dz

dv, 1dP G Mynr 1 <dtr7« trr dtrz> (dvr)
_— e+ - + + +
P dt art

dr T dz

dv, 1dP G Myn z 1 /dt,, t, dt,, dv,
—-—— ; + + +
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P
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(2.34)

(2.35)

(2.36)

(2.37)

donde Lperdida €s la pérdida de energia, y (dv,/dt),., junto con (dv./dt),, son las
modificaciones a las velocidades correspondientes debido a la viscosidad artificial,
generada a su vez por la difusién numérica®. Para solucionar esto, se incorporaron
nuevas variables artificiales, mediante las cuales se aproxima la onda de choque por
una entrefase difusa que si es resuelta por el cédigo numérico. La contribucién de las

velocidades y de la energia por el calentamiento artificial estan dados por:
dv;
(). -Zmmm
ds 1

En el cual:

P, P;
= |5+ (—abﬂij + 517,%2]')
Pi Pj

Conop =1, By~ 1y pi =0si(vi—vj)-(ri—r;) >0, de lo contrario:

_ iz (ri—r) it fo
M= e =552/ + 02 2ceom

donde cson €s la velocidad del sonido de la particula i, 7, ~ 1074 , y4:

Vvl + |V x V] +mp

fi

(2.38)

(2.39)

(2.40)

(2.41)

(2.42)

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

numeéricos.
4, evita la divergencia de f;.
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Capitulo 3

Antecedentes historicos.

Para entender la importancia de este proyecto con respecto al estudio de los DRGs,
es importante considerar los trabajos previos més importantes que se han hecho
con respecto a las simulaciones de las colapsares. Para esto, primero se tienen que
discutir tres casos de soluciones analiticas y cldsicas dentro de la acreciéon: la solucién
hidrodindmica de Bondi (1952); la solucién para una nube con rotacién de Ulrich
(1976); y la solucién de un disco delgado de Shakura & Sunyaev (1973). Mas adelante
se discutird el modelo de las colapsares de MacFadyen & Woosley (1999), asi como
los estudios de discos de acrecién estacionarios que se enfrian por la emisién de
neutrinos. Por ultimo, se mencionaran los estudios numéricos mas recientes de las
colapsares en dos o tres dimensiones, explicando los resultados principales ademas
de las simplificaciones que se tomaron en cuenta.

3.1 Soluciones clasicas de acrecion.

La manera en la cual cae gas hacia un objeto gravitacional compacto puede ocurrir de
diversas formas. Sin embargo, tinicamente se conocen tres soluciones analiticas a los
problemas de acrecién. El cdso més sencillo es la acrecién hidrodindmica radial (tam-
bién conocida como acrecién de Bondi); la acrecién cuasi-radial no hidrodindamica; y
Por dltimo, la acrecién en un disco delgado de Shakura & Sunyaev (1973).

3.1.1 Solucién hidrodindmica de un flujo radial; Bondi (1952).

En 1952, Herman Bondi dedujo analiticamente las soluciones (estables) de la tasa
de acrecién (M), la densidad (p), y la velocidad radial (vg), ademés de la ubicacién
del radio sénico (7son), para el caso de acrecién hidrodindmica radial. En la Figura
3.1 se muestra la distribucion de la densidad, y de la velocidad radial, para un gas
adiabatico P = (v, —1) uint con vy, = 5/3 (donde uin; es la energfa interna por unidad
de volumen). Es importante mencionar que dichas soluciones estdn dinicamente en

95
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funcién de la masa del objeto central (M), asi como de la densidad y la velocidad en
infinito (peo ¥ Coo respectivamente).

La ecuacién de la continuidad (véase la seccién § 2.1), para un flujo tinicamente
dependiente del radio esférico (R), se reduce a:

%% (R2pv) =0 (3.1)

La cual al integrarse da: R?pv =cte, donde la constante de proporcionalidad se
relaciona con la tasa de acrecién (M), de modo tal que tenemos:

M = 47 R?pv (3.2)

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

Fp=-——" (3.3)

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

dv 1dP GM
4 4 2 4
UdR+de+R2 0 (3.4)
Como la presién es funcién de la densidad P = P(p), entonces por regla de la cadena,
y utilizando la definicién de la velocidad del sonido, ¢2 = dP/dp, el segundo término

de la ecuacion previa se puede rescribir como:

1dP 1dP d 1 d

e _ a2 4 (3.5)
pdR pdpdR p °dR

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

1d 1 d(R?
2er _ (F0) (3.6)
pdR v R2 dR
Con lo cuél, la Ecuacion 3.5, finalmente queda:
1dP 1 d(R?
o= (B0) (3.7)

pdR R dR

Asi, sustituyendo la ecuacién previa en la Ecuacién 3.4 se obtiene la ecuacién de
Euler para un flujo radial:

dv 5 1 d(RQU) GM

VarR "% om ar TR O (38)
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Cabe mencionar que para las ecuaciones anteriores se tienen 4 familias de solu-
ciones. Estas son: el flujo que empieza subsonica y siempre se quea subsénico; la que
empieza supersonico y permanece siempre asi; la solucién que empieza supersoénica y
termina subsénica; y la que comienza subsénica y se transforma en supersénica. De-
bido a que nuestro material que inicia desde infinito comienza en reposo y en alguna
parte de su trayectoria el material se vuelve supersonico, entonces las primeras tres
soluciones quedan descartadas y se requiere de un punto en donde el flujo pase de ser
subsénico a supersénico, punto conocido como punto sénico (Rsonico). Incorporando
las condiciones a la frontera de esta 1ltima solucién, e integrando la Ecuacién 3.4, se
tiene:

v2 dP GM
Z T —ct .
2+ p I cte (3.9)

la cual integrando y utilizando la ecuacién de estado de un politropo (P = Kp?«)
nos da:

v? n Ky,

5 T 1P
2 (-1

Pero como Ky, ple=D) = dP/dp = c2, entonces se obtiene:

GM
() 22— ete (3.10)

v? c? GM
5t e = R = cte (3.11)
Donde la constante es: cte = ?;(0_057 con ¢ (00) la velocidad del sonido en infinito.

De este modo, reescribiendo la ecuacion previa, se obtiene la integral de Bernoulli:

vj c? _GM cs(00)?
R o R R G (3.12)

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

Ldp 1dv 2

— = 1
pdR wvdR R 0 (3:13)

De igual modo, derivando por partes la ecuacién de momento de Euler 3.4, ésta se
puede rescribir como:
dv c2dp GM
— 4+ =2—4+—=0 3.14
ViR T pdr T R (3.14)
Resolviendo las ecuaciones 3.13 y 3.14, para p y v, se obtienen las siguientes solucio-
nes:

dv_&

dR~ D
dp _ D

dR D

(3.15)

(3.16)
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Con:
D, = (QCE/R) _p(GM/R2) (3‘17)
b, — (20/R) = (GM/R?) 5.18)
’ v? — 2
D= v p (3.19)

A partir de la condicién del punto sénico (v [R = Rsonico] = €2 [R = Rsonico)), s€
obtiene:

Dl (Rsonico) - D2 (Rsonico) =D (Rsonico) =0 (320)
Luego, mediante las ecuaciones 3.17 y 3.20, se encuentra que en el radio sénico es:
1 GM
v (}Bsonico)2 = Cs (Rsonico)2 =z (321)
2 Rsonico
Combinando la ecuacion previa con la Ecuacién 3.12 se tiene:
2
v (Rsonico)2 = Cs (Rsonico)2 = <5 _ 3’}’0) Cs (00)2 (322)
5— 3y GM
R nico — < 3.23
oo = (2 )CS(OO>2 (3.23)

Por otro lado, tomando en la ecuacién de continuidad (Ecuacién 3.2), se puede ob-

tener:
CS 2/(70_1) 3 24

Finalmente, sustituyendo la ecuacion anterior, asi como las soluiones dadas en 3.22

y 3.23, en la tasa de acrecién de la Ecuacion 3.2, se obtiene la tasa de acrecion para
un flujo radial:

Cs (Rsonico) ) 2/(e=1)

M= 47FR§onicop (oo) v (Rsonico) ( Cs (OO)

(3.25)

Cabe destacar que para R < Rgonico €l flujo es practicamente balistico, con lo
cual la distribucion de la velocidad, densidad y temperatura se aproximan mucho a
las de caida libre:

(3.26)

r

(2GM)$
V= ”Uff =

3
2

Rsonico
p=p (Rsonico> ( R ) (3-27)
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99

R . 3(“/2—1)
T~T (Rsonico) < scguco)

(3.28)
En la Figura 3.1 se muestra la distribucién real de la velocidad y de la densidad
para flujos radiales. Cabe mencionar que para estas distribuciones se utilizé Mpgn =2
Mo; poo = 1072 g em™3 y Ry =100 7.

90

_ p (g cm?)
60|’

30+

2x1010 +

1x1010

80 100
R/r

Figura 3.1: Distribucién de la densidad y de la velocidad para flujos radiales (utilizando
Munx =2 Mg; poo = 1072 g cm™® y Roo =100 75; 75 =5.9%10° cm).
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Sin embargo, no existen sistemas que tengan momento angular nulo, con lo cual,
aunque la acrecién de Bondi tenga solucién analitica, es poco realista y solo funcio-
nara como punto de comparaciéon durante el analisis de la tesis.

3.1.2 Solucién no hidrodindmica para una nube en rotacién; Ulrich
(1976).

Ulrich (1976) realizé el primer modelo en el cual se estudié la acrecién cuasi-radial no
hidrodinamica del flujo de un gas rotante. El gas era acretado por un objeto central
(OC) de aproximadamente 1 Mg, con tasa de acrecién del orden de 10~7 — 1078 M,
yr~!. Cabe destacar que el modelo fue desarrollado para explicar el perfil P Cygni
que se presenta en estrellas con vientos (véase la Figura 3.2), en especifico el perfil
presente en las estrellas de tipo T Tauri.

SN 1997eg
T
1.2x=107 1'% — N i

10—+

4

Flux (erg ™ em”)

8x10"1'®

1 1 1 1
8550 66566 8560 CEEE) 6570 Clokd=]
Wavelength (Angstrorms)

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

Sus suposiciones principales fueron: Primero, asumir que las particulas obedecian
solamente la fuerza gravitacional del OC; segundo, que los gradientes de presion eran
despreciables; tercero, que la energia mecénica inicial era cero —con lo cual las tra-
yectorias eran parabolas—. De este modo, aproximé el movimiento como una caida
balistica con pequenas perturbaciones, y asumié que la tasa de acrecién se mantenia
constante. Asimismo, desprecié la autogravedad del gas, ademés de la viscosidad, y
mantuvo la masa del OC constante (para el cual utiliz6 el potencial clasico Newto-
niano).

Debido a que la acrecién se da en trayectorias parabdlicas (con el OC en uno de
los focos), entonces solo la linea de flujo que esta usto sobre el eje de rotacion (y cuyo
momento angular es nulo) termina en la superficie del OC. Con esto, cada particu-
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la del hemisferio superior se encontrard con su contraparte del hemisferio inferior
—cuyas lineas de flujo son idénticas al ser reflejadas en el plano ecuatorial—, exacta-
mente en el plano ecuatorial (véase la Figura 3.3). De este modo, se formara un disco
de acrecién de radio rqy = Joo/GMpyn, donde J es el momento angular especifico
maximo en infinito.

Cabe mencionar que la componente vertical de la velocidad (respecto al disco)
de todas las particulas se anula después de la interaccién (en la cual se forma el
disco de acrecién). De este modo, la inica componente de la energia cinética que
sobrevive en las particulas tras la colision, esta sobre el plano del disco, y debido a
que el momento angular de cada particula se conserva, entonces las particulas en el
ecuador comienzan a girar alrededor del objeto central. Sin embargo, Ulrich (1976)
solo estudié la formacion del disco de acrecién y no la acrecién hacia el objeto central
que se da dentro del mismo disco.

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

Si la presién dentro de un disco de acrecién es pequeina, entonces se tiene que las
particulas dentro del disco rotan muy parecido a la rotacién kepleriana, para la cual
la velocidad angular (€2) disminuye conforme se aleja del centro del disco, esto es:
Q(R) ~ Qi ~ R™1°. Asf, dentro de un disco de acrecién en el cual se tiene una gran
cantidad de particulas, las cuales rotan con velocidades angulares distintas (segin su
posicién con respecto al centro del disco), se genera friccién entre anillos de particulas
con radios distintos —fenémeno que fue parametrizado por medio de la viscosidad—.
Asi, se frena a los anillos interiores y con ello se mueve material hacia el centro del
disco de acrecién, mientras que el momento angular se transporta hacia fuera del
mismo.

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

nemdtica (v3L), y la viscosidad dindmica (1/311;) La relacién entre éstas dos es la
siguiente:
din __ . cin
Vyise = Vvisc X p (329)

Posteriormente en este estudio, cuando se mencione a la viscosidad se va a estar
refiriendo a la viscosidad cinemética (vyisc = y\figc)

De la teoria cinética se muestra que el coeficiente de viscosidad estd dado por el
producto del camino libre medio entre colisiones (\), y la velocidad térmica de las
particulas vp. Esto es:

Vyisc = A- T (3.30)

Shakura & Sunyaev (1973) dedujeron que para un flujo turbulento, la velocidad
térmica debia ser del orden de la velocidad del sonido (cson), ¥ que el camino libre
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Figura 3.3: Acrecién de un gas en rotacién hacia un objeto central. Cada linea de flujo
colisiona con su contraparte simétrica (con respecto al eje ecuatorial), anulando asf la componente
vertical al disco de la velocidad de las particulas y dejandolas asi rotando sobre el plano ecuatorial
alrededor del objeto central.(Mendoza et al., 2004).

medio debia ser menor que el ancho del disco (H). Esto es:
Vyise = A v1 < H cson (3.31)

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

Vyise = @ H ¢s0n NS [O : 1] (332)

La ventaja de tener un mecanismo de transporte de momento angular dado por la
viscosidad es que se pueden encontrar soluciones analiticas para la estructura de los
discos de acrecion delgados (esto es, H < R, con R el radio del disco).
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Por ejemplo, si consideramos un anillo del disco de acrecién (cuyo espesor esta dado
por dr, densidad superficial por ¥ = [ pdz, velocidad radial v, ), y suponemos que la
acrecion del disco se lleva de manera estacionaria d/dt = 0 hacia un objeto compacto
central, la tasa de acrecion serd una constante:

m = 2wrv, % (3.33)

Donde, la distribucién de la densidad superficial estd dada por:

2 (r) = [1(“’0)1/2] , (3.34)

B 3T Vyisc r
con 7, el radio del objeto central acretor (Narayan, Piran & Kumar, 2001).

Cuando un disco de acrecion delgado es descrito mediante un tnico parametro o que
obedece a la receta dada en la Ecuacion 3.33 se dice que el disco es un disco a.

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

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

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

MacFadyen & Woosley (1999) realizaron por vez primera simulaciones numéricas de
un colapsar (explicado previamente en la seccién § 1.7.2). Para esto, utilizaron un
c6digo numérico Euleriano HD en 2D en coordenadas esféricas con simetria axial,
llamado “Prometheus”. En éste se tomaba en cuenta la ecuacién de estado (EDE)
dada por Blinnikov, Dunina-Barkovskaya & Nadyozhin (1996), la cual consideraba
un gas compuesto por nucleones, electrones, y positrones, ademas inlcufa correcciones
electrostaticas, fotodisociacién, captura de electrones y enfriamiento por pérdida de
neutrinos. Se tomaron en cuenta nueve especies: protones, neutrones, helio, carbono,
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oxigeno, neén, magnesio, silicio, y niquel. Cabe destacar, que excepto en las regiones
donde la fotodesintegracion era importante, se mantenia la composicién impuesta en
un principio. La suposicén que menos se asemeja a la realidad consitia en mantener
siempre a la fraccién electrénica constante (Y, =0.5), suposicién que ademds no era
consistente con los mecanismos de enfriamiento tomados en cuenta (sobre todo con
la captura de pares, aniquilacién de pares, y fotodesintegracién). Otra simplificacién
fue que consideraron que el disco era siempre transparente ante los neutrinos, de
modo que cualquier neutrino generado lograria salir de la colapsar, suposicién que
se mostrarén nuestro estudio no correcta, pues el disco es semi-transparente y no
todos los neutrinos logran escapar (vease la seccién § 4.3). También por simplicidad,
y no tener que entrar en el régimen de la relatividad general (RG), utilizaron el
potencial pseudo-newtoniano de Paczynsky & Wiita (1980), suposicién que no afecta
drasticamente los resultados pues el radio interno estd relativamente lejos del HN
(rin ~ 50 km). Asimismo, para evitar involucrar campos magnéticos supusieron que
el mecanismo de transporte de momento angular era la viscosidad, usando la receta
dada por Shakura & Sunyaev (1973). Aqui vale la pena mencionar que se tenia
otra simplificacién, esto debido a que el tensor de la viscosidad no era calculado
enteramente, si no que solo se tomaba en cuenta el término dominante del tensor de
la viscosidad (7;4).

En especifico, estudiaron la evolucién de una estrella répidamente rotante (vyoy =
200 km s~! en el ecuador en la secuencia principal), de 35 Mg (con un nilce de He
de 14 Mg) y de baja metalicidad (1% solar), modelo llamado 14A. La distribucién
inicial de la densidad, velocidad radial, momento angular y masa se muestra en la
Figura 3.4.

En sus simulaciones utilizaron valores de J(¢) muy por encima del valor critico
necesario para formar un disco, Juir ~ 1 x 106 cm? s71, véase la Figura 3.4. Por
otra parte el valor de la a de Shakura & Sunyaev (1973) que se utiliz6 era 0.01
6 0.1. La distribucién J(6) consistia en que siempre la fuerza centrifuga fuese 0.04
veces el valor de la fuerza gravitacional. De este modo, J(f) oscilaba entre 3 y 20
veces Joit. La frontera externa se encontraba en Rgy = 109-° cm, mientras que la
frontera interna se encontraba en 50 km (que para el HN de aproximadamente 3 M,
correspondia a &~ 4 ;).

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

e Para todas sus configuraciones se formé un disco de acrecién. Por ejemplo, en
la Figura 3.5 se muestra el campo de velocidades del modelo 14A, a t=0.751s,
en el cual se muestra la formacién del disco de acrecién a lo largo del ecuador.
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Figura 3.4: Distribucién inicial de la densidad (p); velocidad radial (v,); momento
angular (j); y masa (m), para el modelo 14A de MacFadyen & Woosley (1999).

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

e La densidad cerca del hoyo negro lleg6 a ser hasta p =~ 1 x 109 g cm 3. Con esto
la tasa de acrecién hacia el hoyo negro era en promedio M ~ 0.007 Mg s7!,
con un £30 % de variabilidad.
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G600

Figura 3.5: Campo de velocidad para el modelo 14A de MacFadyen & Woosley (1999)
cuando t=0.751s. Notese la formacién del disco de acrecién en r ~550km. El color
de las flechas indica la magnitud de J. (MacFadyen & Woosley, 1999)

e Para el caso en que el promedio del momento angular era aproximadamente
10 veces Juit, la energia de aniquilacién de neutrinos (Fan,) depositada en el
hoyo negro era: Fan, ~ (1 —14) X 10°terg. Si esta Fann fuese liberada en pocas
décimas de segundo se podria tener una luminosidad muy similar al de los
DRGLs.

e Cuando la viscosidad era elevada (o =0.1), se tenfa eyeccién de material entre
los 30° y los 45°, en forma de vientos. Estos vientos se formaban debido a la
disipacién viscosa del propio disco de acrecién, su energia cinética alcanzaba
los 10°erg.
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Figura 3.6: Densidad, temperatura, velocidad radial, y altura del disco para el modelo
14A de MacFadyen & Woosley (1999) cuando t=0.751s (puntos); en comparacién

con las distribuciones obtenidas con un modelo semi-analitico con M =0.1 Mg s™!,
Mun = 3 Mg, a=0, y a =0.1. (Popham, Woosley & Fryer, 1999)

e Por ultimo, los autores analizaron como la presencia del disco era suficiente para
colimar un chorro que saldria eyectado por los polos. Mostraron como el chorro
que se creaba en la frontera interna, era capaz de atravesar por completo al
colapsar en unos cuantos segundos. En la Figura 3.7 se muestra la distribucién
de la energia del chorro 0.824 segundos después de su lanzamiento. Para este
tiempo el chorro ya habia recorrido aproximadamente 7000 km, y su dngulo de
apertura era aproximadamente 10 °.
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Figura 3.7: Distribucion de la densidad de energia de un chorro que ha sido eyectado
por los polos y que ha recorrido aproximadamente 7000 km en 0.824s (el dngulo de
apertura es aproximadamente 10 °). (MacFadyen & Woosley, 1999)

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

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

En su estudio tomaron una ecuacién de estado (EDE), que tomaba en cuenta la
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contribucién de un gas ideal (ya sea H o He), nucleones libres, radiacién de cuerpo
negro, y una contribucién de la presién degenerada (de electrones en el limite relati-
vista). Compararon los resultados obtenidos al utilizar esta EDE con los respectivos
resultados al utilizar la EDE de Blinnikov, Dunina-Barkovskaya & Nadyozhin (1996)
y mostraron como la presién total de ambos casos diferfa en menos de 10 % (siempre
y cuando 107 < p / (g em™3) < 101, y 10° < T / (K) < 10199). Cabe senalar que
en la ecuacion de la energia si se incluyeron los mecanismos de enfriamiento debidos
a la captura de pares, aniquilaciéon de pares, y fotodesintegracién. Por otro lado, el
mecanismo de transporte de momento angular era la viscosidad, mediante la receta
de Shakura & Sunyaev (1973), y donde al igual que MacFadyen & Woosley (1999)
solo se tom¢ en cuenta el término 7,4 del tensor de la viscosidad.

En todo momento se asumi6 que el disco de acrecién era estable y delgado (en
la métrica de Kerr). La condicién inicial consistia en que el disco estaba conformado
unicamente por He y que era dominado por la adveccién (ADAF). El momento
angular, la densidad, y la velocidad del sonido, tenifan las expresiones dadas por
Narayan y Yi (1994) para un disco ADAF. La frontera externa estaba muy lejos
del HN (rout = 10? em), y la frontera interna se ubicé justo fuera del horizonte de
eventos (1, = 5 x 10% cm).

Las simulaciones estaban determinadas por cuatro parametros: la masa del HN
(Mpn), el pardmetro de espin del HN (a), el pardmetro adimensional de la viscosidad
(o) dada por Shakura & Sunyaev (1973), y la tasa de acrecién (M). Por ejemplo,
en la Figura 3.6, se muestran las distribuciones estacionarias de la densidad (p),
temperatura (T), velocidad radial (V), y la altura del disco (H) para el caso en que

M =0.1 Mg s~!, Mux = 3 Mg, a=0, y a =0.1.

Uno de los resultados principales de este estudio fue que mostraron como la
luminosidad (L,) escalaba con el valor de . Ademds, para los casos con a >0.1
se obtuvo L, ~ 1 x 1052 erg s~! (muy parecido a las observaciones de los DRGs).
También mostraron como la L, escalaba con la rotacién del HN. Al comparar dos
simulaciones con las misma caracteristicas, excepto por la magnitud de la rotacién,
fue claro como conforme el valor del parametro de rotacion incrementaba, también
lo hacia su luminosidad correspondiente.

Otro de sus resultados fue que para r > 10% cm, el disco estaba dominado por la
adveccion, era grueso, opaco y no habfa enfriamiento. Por otra parte, para r < 108 em
el disco era delgado, y el enfriamiento estaba dominado por la emisién de neutrinos
para los cuales el disco era épticamente delgado (siempre y cuando M <0.01 Mgs™1).

Por 1ltimo, determinaron que la eficiencia (€) con la que se podria producir un
DRG a partir de la energia acumulada en forma de neutrinos (L, ), era del orden de
€ ~10% para M >0.05 Mg s~!, mientras que para M <0.05 My s~! era nula.
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3.4 Discos estacionarios enfriados por neutrinos II; Na-
rayan, Piran & Kumar (2001).

En este estudio, se analizaron analitica y numéricamente! los posibles modelos de los
discos donde de podrian generar los DRGs, favoreciendo el modelo de las colapsares
para los DRGLs. Cabe mencionar que para este estudio los discos con los que se
iniciaba en las simulaciones, no habian sido creados tras la evolucién de una estrella
masiva, sino mediante la fusién de 2 estrellas.

Para esto, los autores utilizaron una EDE que tomaba en cuenta las contribu-
ciones de: un gas ideal (unicamente H), fotones, y electrones relativistas. En todo
momento asumieron que se tenia igual cantidad de protones; neutrones; electrones y
positrones (e) —cabe mencionar que no se tomé en cuenta la presién debida a los
e* degenerados—. Por otra parte, solo tomaron en cuenta el enfriamiento debido a
la captura de e® (despreciando el enfriamiento debido a la aniquilacién de éstos). Al
igual que los estudios previos se asumié que el mecanismo responsable por el trans-
porte del momento angular era la viscosidad, para la cual utilizaron la receta dada
por Shakura & Sunyaev (1973) (con a ~0.01-0.1).

De este modo, dados los valores iniciales de la masa del HN, masa del disco de
acrecion, la frontera externa, y la «, compararon las soluciones estacionarias que se
obtenian para discos delgados dominados por la adveccién, por la conveccion, o por
flujos dominados por la emisién de neutrinos.

Los resultados mas interesantes fueron los siguientes:

e Para los modelos en los que el disco de acrecién era muy grande (r ~ 100ry),
dominaba la conveccién en el disco. Con lo cual, se tenia poco material acretan-
do directamente hacia el HN. Asi, su correspondiente L, (aun con ¢ = 100 %)
estaba muy por debajo de la L, de los DRGs. Basado en lo anterior, modelos
cuyo disco de acrecién sea muy grande (modelos como la fusién entre un HN
y una enana blanca, o la fusién entre un HN y una estrella de He), quedan
descartados como progenitores de DRGs.

e Si el disco de acrecién era mdas pequeno (r < 100r,), entonces el disco de
acreciéon estaria dominado por la emisién de neutrinos, con lo cual se acretaria
mucho material hacia el HN. Sin embargo, para valores del pardmetro « de la
viscosidad del orden de o ~0.1 (que es el valor promedio estandar), el tiempo
de duracién del DRG era menor que una fraccion de segundo. De este modo,
los modelos cuyo disco de acrecion resultante sea pequeno —modelos como la
fusién entre dos estrellas de neutrones (EN), y la fusién entre un HN y una
EN—, serian capaces de producir DRGs cortos.

ISimulaciones numéricas en 2D.
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e Si el disco acrecién era creado por material que quedaba tras una SN que no
lograba llevarse todo el material consigo (modelo de la colapsar), para luego
ser acretado por el pequeno disco de acrecién que se creaba hacia el HN, ob-
teniéndose asi la misma energia que para el caso anterior. La gran diferencia
de este modelo era que en este caso la escala del tiempo estaba determinada
por el tiempo de la caida. De tal modo, si el material caia desde distancias
cortas, entonces el tiempo caracteristico del destello seria corto. Por otro lado,
si el material caia desde lejos entonces el tiempo caracteristico seria largo. Esto
implica que dicho modelo no solo era capas de generar DRGs cortos sino que
también lograba generar DRGs largos.

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

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

Se realizaron simulaciones magnetohidrodindmicas (MHD) con simetria axial y
dependientes del tiempo de una colapsar. Esto mediante la utilizacién del cédigo
numérico “Zeus”, desarrollado por Stone y Norman (1992). Zeus fue modificado
para que incluyera la EDE deseada, mecanismos de enfriamiento y el potencial de
Paczynsky & Wiita (1980). Utilizaron la EDE de Blinnikov, Dunina-Barkovskaya
y Nadyozhin (1996), donde se tomaba en cuenta la contribucién de un gas ideal,
radiacién, y los e* con grado de relatividad y degeneracién arbitraria. El enfriamiento
se calculé mediante las tablas proporcionadas por Itoh et al. (1989, 1990), en el cual
se tomaba en cuenta la captura de pares, ademas de la aniquilaciéon de los pares.
Sin embargo, el estudio no tomaba en cuenta la profundidad 6ptica a los neutrinos,
quemado nuclear, ni efectos de rotacién del HN, y se centraba en regiones muy
internas del colapsar.

La condicion inicial consistia en una estrella de 25 Mg, cuya masa del nticleo de He
y Fe antes de la SN eran 7.23 Mg, y 1.7 Mg respectivamente. Esta fue tomada de las
simulaciones de Woosley & Weaver (1995) (modelo S251S7B@14233). La distribucién
del momento angular era igual a la de MacFadyen y Woosley (1999), en el que la
fuerza centrifuga era en todo lugar 0.04 veces el valor de la fuerza gravitacional.

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

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

En dicho estudio, se investigd tanto la microfisica como la evolucién dinamica de un
sistema formado por un HN rodeado por un disco de acrecién (en el cual el meca-
nismo de enfriamiento estaba dominado por la emisién de neutrinos). Es importante
mencionar que en este estudio el momento angular provenia de la fusién de 2 estrellas
y no mediante la evolucién de una estrella progenitora tipo Wolf Rayet.

Debido a que la densidad y la temperatura del disco de acrecién se encontraban en
rangos sumamente elevados (p ~ 109712 g em =3 y T ~ 1010-1DK respectivamente),
entonces los mecanismos de enfriamiento que dominaban eran la captura de pares,
aniquilacién de pares, y la fotodesintegraciéon. De este modo, era esencial seguir a
fondo la microfisica del sistema (equilibrio estadistico, fraccién electrénica, fraccién
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nuclear, y nivel de degeneracién de los et). Por ello, la condicién inicial fue la misma
que los mismos autores utilizaron en un estudio previo (Lee & Ramirez-Ruiz, 2002)
sin embargo utilizando una EDE mucho maés detallada y realista (compuesta por un
gas ideal de nucleones libres y particulas «, un gas de electrones con degeneracién
arbitraria, presién de la radiacién, y la presiéon correspondiente a los neutrinos que
quedan atrapados dentro del disco).

Para poder saber qué neutrinos lograban escapar del disco de acrecién, y cudles
no lo hacian, se tomé en cuenta la profundidad 6ptica de disco (7). De este modo,
las zonas donde se tenia 7 <1 implicaba que los neutrinos lograban escapar del disco
(con lo cual éste se enfriaba), produciendo asi la L,. Por el contrario, en las zonas
donde se tenfa 7 >1 los neutrinos no lograban escapar (calentando asi el disco y
teniendo una componente no despreciable en la presién).

El calculo de la fraccién electrénica en reacciones débiles (Y;) y el potencial quimi-
co (n) se llevé a cabo asumiendo equilibrio entre neutrones, protones y electrones,
asi como la condicién de neutralidad de carga. Cabe mencionar que se tenfa una
distincién en la forma de determinar el equilibrio de la composicién en funcién del
rango de la profundidad éptica (7 <1 6 7 >1).

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

Los puntos principales de este trabajo fueron:

e La profundidad éptica fue la variable fundamental que afectaba la estructura
interna del disco de acrecién. En la Figura 3.9, se muestra la p, T, Y., y 7; todas
a t=100ms para el modelo a2M («a =0.01, MyN=3.85Ms, M;=0.308M). En
éstas, se observa como la p, T y Y. variaban su comportamiento en la regién
donde la 7 cambiaba de régimen (7 ~1). Es claro que conforme la p y T
incrementaban, la 7 también lo hacia, mientras que la Y, disminuia (debido a
la captura y aniquilacién de e™).

e Dentro del disco se tenian patrones de circulacion de pequena escala. Al igual
que para Lee & Ramirez-Ruiz (2002), a grandes distancias se tenian flujos ecua-
toriales (en direccién contraria del HN). Mientras que a distancias pequenas, se
acretaba material (sobre todo a través de la envolvente del disco de acrecién),
hacia el HN.

e La tasa de acrecién alcanzada en este estudio fue del orden de Myx ~0.01-10
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Figura 3.9: p, T, Y, y la 7 para el modelo a2M (a t=100ms) (Lee, Ramirez-Ruiz & Page,
2005).

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

e Cuando el disco era opticamente grueso, la L, se mantenia ~constante. Por
el contrario, cuando el disco era Opticamente delgado, entonces la L, decaia
conforme el tiempo avanzaba, Figura 3.10 (abajo).
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Figura 3.10: Evolucién temporal de la My (arriba), y de la L, (abajo) para distintos
valores de « (Lee, Ramirez-Ruiz & Page, 2005).

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

En este trabajo, se estudié la acrecién de flujos con bajo momento angular hacia
un HN para el modelo de las colapsares, mostrando que atin en el limite de bajo
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momento angular, se puede liberar suficiente energia como para generar un DRG.
Para esto, se resolvieron las ecuaciones de la HD en 2D (en coordenadas cilindricas),
creando un cédigo numérico SPH —con simetria axial—, que no tomaba en cuenta
la profundidad O6ptica, ni la autogravedad del gas. Se utilizé6 una EDE que tomaba
en cuenta la contribucién de radiacién, pares de electrén positrén (relativistas no
degenerados), particulas no degeneradas, y nucleones libres. Ademads, se utilizé el
pseudo-potencial de Paczynsky & Wiita (1980) para reproducir los efectos de la RG.

Dada la elevada T y p del disco de acrecién, los mecanismos de enfriamiento que
se utilizaron fueron la captura y aniquilacién de pares de e*, fotodesintegracién y
emisién Bremsstrahlung entre nucleén y nucleén (aunque esta tltima era insignifi-
cante comparada con el resto). Se asumi6 que la fraccién electrénica era constante
(Ye =0.5), y se ignoré el calentamiento debido a neutrinos que quedan atrapados
dentro del disco. También, se considerd que la viscosidad era el mecanismo responsa-
ble del transportar del momento angular, mediante la receta de Shakura & Sunyaev
(1973).

La condicién inicial, que resulté ser poco realista dada una tasa de acrecion,
consistia en tener material con distribucion esférica en caida libre hacia un HN.
Al material, se le superpuso una distribuciéon de momento angular de cuerpo rigido
(J(0) = Jo sz’nge), rompiendo asi la simetria esférica. Las variables que se exploraron
fueron: el valor de la magnitud del momento angular (Jy ~ Jeit), la tasa de acrecién
inicial del material (1073 Mg s~ < Mout < 0.5 Mg s71), y el valor del pardmetro
adimensional de la viscosidad (o =0.0—0.1).

Es importante mencionar que a diferencia de la mayoria de los estudios previos,
en este estudio si se simul6 el limite de bajo momento angular. Los estudios previos
de colapsares con bajo momento angular en realidad tomaban valores al menos tres
veces el valor critico necesario para formar el disco de acrecién (Jei, = 2 75 ¢), con
lo cual el disco de acrecién se formaba a cientos de kilometros del HN.

Los puntos de este trabajo fueron:

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

e Para tasas de acrecion pequenas (Myy; = 0.01 Mg s~!), conforme mayor era
el valor de la viscosidad entonces menor era el tamano del disco de acrecién.
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Esto se debfa a que para Myy bajas, la viscosidad alcanzaba a transportar el
material del disco recién formado (y soportado por la fuerza centrifuga) hacia el
HN eficientemente. De este modo, conforme « incrementaba, entonces se tenia
mayor cantidad de material del disco recién formado acretandose hacia el HN
(disminuyendo asi su tamaifio). Por el contrario, para el caso inviscido? no se
transportaba tan eficientemente el material hacia el HN, con lo cual la burbuja
no disminuia su tamano.

e Para tasas de acrecién grandes (Mout = 0.5 Mg s 1), conforme el valor de
la viscosidad incrementaba, también lo hacia el tamano de la burbuja recién
formada. Esto se debfa a que para tasas de acrecion elevadas, el efecto de la
viscosidad que dominaba, era el calentamiento del disco. De este modo, conforme
mayor era la «, entonces mayor era el calentamiento (por disipacién viscosa)
y con ello la burbuja incrementaba su tamano. Por el contrario para el caso
inviscido no habia calentamiento viscoso y asi el tamano de la burbuja no se
incrementaba.

e La deposicién energética de los neutrinos estaba dominada por la captura y
aniquilacién de pares. Para M bajas la tasa de captura de pares era compara-
ble con la tasa de aniquilacién de los pares, mientras que para M elevadas era
aproximadamente un orden de magnitud mayor que la aniquilacién de pares.
A partir de estas reacciones, el valor de la luminosidad de neutrinos alcanzada
fue del orden de L, ~ 1 x 10%752 erg s, donde los méximos valores de L,
se alcanzaron con Jy ~ J.i. En la Figura 3.11 se muestran las L, para los
modelos simulados. En ésta, se ve como la L, era proporcional a la M. Cabe
mencionar que para los tres modelos, la luminosidad se mantuvo aproximada-
mente constante en el tiempo (véase la Figura 3.11). Las pequenas variaciones
se debian a las fluctuaciones en el tamano y forma de la burbuja recién formada.

Se obtuvieron los siguientes ajustes analiticos para la luminosidad en funcién
de la Mg v Jg, su forma se muestra en la Figura 3.12.

M
L,,x8><1050< Jo ) ( >ergs1, si: Jyp<207,c (3.35)

1.974c 0.5Mg s—1
J M

L, ~ 107 (2 27? C) (0 T 81> ergs™', si: Jy>20r,c¢  (3.36)
. g . @

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

2Caso en el que no se tiene viscosidad (o =0.0).
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Figura 3.11: Luminosidad de neutrinos, log(L,), para flujos inviscidos con
Jo =197y ¢, Moy, = 0.01 Mg s™', a =0 (a); Jo =2.1ry ¢, Moy = 0.01 Mg s 1,
a =0 (b); y Jo =2.1ry ¢, Mow = 0.5 Mg s™1, @ =0 (c). (Lee & Ramirez-Ruiz, 2006)

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

. 7 Ll/ 5/3 B
Mb ~ 5 x 10 4 (W) M@ S ! (337)

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

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

La condicién inicial consistia en un HN rotante, rodeado por un disco de acrecién
grueso. En las simulaciones se considerd disipacién viscosa (descrita por la receta
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Figura 3.12: Luminosidad de neutrinos, log (L, ), en funcién de la Mg y Jy para o =0
(gris), y para a =0.1 (negro). (Lee & Ramirez-Ruiz, 2006)

a de Shakura & Sunyaev (1973)), autogravedad, y una EDE realista (Swesty &
Lattimer, 1991). Ademds, se tomé en cuenta enfriamiento por emisién de neutrinos.
Los efectos de la RG se reprodujeron mediante el potencial de Artemova-Bjornsson-
Novikov, potencial pseudo newtoniano que reproduce la métrica de Kerr (Artemova
et al., 1996). Este potencial se reduce al potencial de Paczynsky & Wiita (1980)
cuando el HN no rota, esto es, cuando el parametro de rotaciéon de la métrica de
Kerr es a=0. Sin embargo, se ignoraron los campos magnéticos y se asumi6 que el
disco era épticamente delgado ante los neutrinos.
Los puntos principales de este trabajo fueron los siguientes:

e La tasa de acrecién fue proporcional a la masa inicial del disco, sin embargo,
la escala de tiempo caracteristica de la acrecién no se vié modificada. La tasa
de acrecién hacia el HN (Mpy) estuvo dentro del siguiente rango: Myn ~ 1-
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10 Mg s ! En la Figura 3.13, se muestra como los modelos con mayor My
tuvieron la mayor My (ir4-64 y ar2-64 con Myz=0.1912 Mg).
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Figura 3.13: Tasa de acrecién, MHN, para varios modelos (indicados en la Figura).

(Setiawan et al., 2006)

e Debido a la RG, el tamano de horizonte de un HN disminuia conforme la
rotacién del mismo incrementaba. Con lo cual, la temperatura y la luminosidad
del disco de acrecién incrementaban conforme lo hacia la rotacién del HN.
Para sus modelos obtuvieron L, ~ 1-4 x 10°° erg s~!. En la Figura 3.14, se
muestra como los modelos con el HN con mayor rotacion tendian a tener mayor
luminosidad (ar1-64 y ar2-64 con a=0.6).

e Para un disco inviscido, el disco se mantuvo con la misma T impuesta ini-
cialmente (T~ 1-2 MeV'). Por otra parte, la Myn incrementaba conforme se
aumentaba el valor de la viscosidad. En la Figura 3.15, se muestra como aun-
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Figura 3.14: Luminosidad de neutrinos, log (L, ), para varios modelos (indicados en

la Figura). (Setiawan et al., 2006)

que el modelo al4-64 no rotaba, debido a que era el tnico modelo con a &1,

se tenia una L, comparable con los modelos donde el HN si rotaba.

e La liberacion de energia de las condiciones iniciales impuestas, podian ser un
modelo viable para la generacién de los DRGs cortos. Incluso para ciertas
configuraciones (a>0.5, y a ~0.1), también podria ser un modelo viable para

los DRGs largos.

3.9 Evolucion de la colapsar en el régimen MHD; Fuji-

moto et al. (2006).

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

hidrodindmicas, en dos dimensiones (con simetria axial), del colapso gravitacional
de una estrella masiva hacia un hoyo negro. Las fronteras interna y externa estaban
ubicadas en Ry, = 50 km y Roy¢ = 10,000 km, dividido en 200 zonas radiales.
Mientras que angularmente se modeld un solo cuadrante (0,5, = 0° a 6,0, = 90°),
divido en 24 zonas angulares.

Dichas simulaciones se llevaron a cabo utilizando el cédigo numérico ZEUS-2D
(Stone et al., 1992). A diferencia de los estudios previos, Fujimoto et al. (2006),
utilizaron una condicién inicial realista tomada a partir de los datos de presupernova
de (Hashimoto , 1995). Esta condicién inicial consistia en una estrella Wolf Rayet de
40 Mg (rdpidamente rotante), en la cual la masa dentro de Ry, colapsaria formando
un hoyo negro de aproximadamente 2 Mg, (tras un tiempo transitorio).

Tomaron en cuenta el campo magnético (inicamente una distribucién vertical),
la autogravedad, y los efectos relativistas causados por el hoyo negro, esto ultimo por
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medio del pseudo potencial de Paczynsky & Wiita (1980). Ademas, se incorpord una
EDE realista, pues consideraba la contribucién de nucleones libres (gas ideal), ra-
diacién, y pares de e* (con degeneracién arbitraria). La EDE consistia en una com-
binacién de la EDE de Shen et al. (1998) (para p <1x10° g cm™3) con la EDE
de Blinnikov, Dunina-Barkovskaya & Nadyozhin (1996) (para p >1x10° g cm™3).
De este modo, la EDE resultante fue muy parecida a la de Lee & Ramirez-Ruiz
(2006) (véase la seccién § 3.7). También se incluyé el enfriamiento por la emisién
de neutrinos via captura y aniquilacién de pares (mediante la aproximacién de dos
flujos).

Se utilizaron dos distribuciones de momento angular (rotacién répida y lenta),
para ambos casos la forma analitica era la siguiente:

Rj

Q(r) = Qg
(r) 0R3+T2

(3.38)

Donde para el caso de rotacién rapida se utilizé6 Qg = 10 rad s~!' y Ry = 1000
km, muy parecida a la distribucién de momento angular tomada por MacFadyen
& Woosley (1999). Mientras que para la rotacién lenta se tomé Qy =0.5 rad s~ y
Ry = 5,000 km, similar a la distribucién de momento angular utilizada por Proga &
Begelman (2003a).

Los puntos principales de este trabajo fueron:

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

e El disco de acrecion se mantuvo 6pticamente delgado, el transporte estaba do-
minado por la emisién de neutrinos, principalmente por la captura de neutrinos.

e Las tasas de acrecién (M) resultantes fueron més elevadas de lo esperado y que
los estudios previos, obteniéndose: M (Rj,) ~ 0.1-10 Mg s~ 1.

e La luminosidad (L,) obtenida fue del orden de L, ~ 8 x 10%! erg s~

A pesar del éxito del estudio, al lograr producir un chorro que traspasaba la
envolvente, se deben mencionar las simplificaciones que se hicieron, debido a que
podrian alterar los resultados de modo notorio. Al igual que MacFadyen & Woosley
(1999), la fraccién electrénica se mantuvo siempre constante (Y, =0.5), y similar a
Di Matteo, Perna & Narayan (2002) las tasas de enfriamiento ya sea de captura o
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Time; 02812 sec log rho
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2-10° g

1+10*

Figura 3.16: Campo de velocidades y densidad para el caso S12, caso de baja rotacién
y alto campo magnético (distribucién vertical con By = 10'2 G). (Fujimoto et al., 2006)

aniquilacién de pares, se obtuvieron por medio de las expresiones analiticas que no
son enteramente precisas. Por tltimo, se debe mencionar que ambas distribuciones
de momento angular, al igual que los estudios previos son notablemente superiores
al valor critico necesario para la creacién de un disco de acrecién, J (R) > 6Jqpit
(MacFadyen & Woosley, 1999; Popham, Woosley & Fryer, 1999; Heger et al., 2000;
Narayan, Piran & Kumar, 2001; Proga & Begelman, 2003a; Proga, MacFadyen, Ar-
mitage & Begelman, 2003; Lee, Ramirez-Ruiz & Page, 2005). De modo tal que no se
estudio el limite de bajo momento angular.
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Time: 02812 sec log(Pmag/P)
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Figura 3.17: Cociente entre la presién magnética y la térmica para el caso de baja
rotacién y alto campo magnético (distribucién vertical con By = 102 G). (Fujimoto
et al., 2006)
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Capitulo 4

Generaciion de DRGs y SNs en
colapsares que rotan lentamente.

Se han realizado numerosos estudios que contribuyen a la comprensién de las co-
lapsares; sin embargo, en casi todos se asume que éstas rotan muy por encima de
un valor critico, se hacen simplificaciones y se ignoran procesos fisicos importantes.
Es preciso tomar en cuenta muchas de las variables ignoradas y sobre todo mejorar
la termodinamica para tener un modelo més realista. En este capitulo se presenta
un estudio numérico de las colapsares en donde se empled la mejor fisica posible.
Para lograrlo se utilizé una ecuacion de estado conformada por nucleones libres, un
gas de pares de electrones y positrones —degenerados o no—, radiacion y neutrinos;
ademds se tomaron en cuenta la profundidad éptica de los neutrinos, los procesos
de enfriamiento por emisién de éstos; la autogravedad; los efectos de la relatividad
general causados por el hoyo negro; y por dltimo una condicién inicial realista.

A continuacion, se detalla este estudio y se incluye informacién adicional sobre
la simplificacion utilizada para la reproduccion de los efectos relativistas del hoyo
negro sobre la ecuacién de estado utilizada; el calentamiento y enfriamiento debido
a la retencion o liberacion de los neutrinos en funcién de la profundidad éptica del
disco de acrecidn; y, por ultimo, los detalles del paso temporal numérico de Courant.

4.1 Resumen

En este estudio se consider6 la acreciéon hacia un hoyo negro recién nacido tras el
colapso de una estrella masiva cuya rotaciéon era muy rapida, en el umbral en donde el
disco centrifugo daba paso a un flujo cuasi radial para una distribucién de momento
angular bajo. Como ya se dijo, se empled una condicién inicial realista tomada de
los célculos de la evolucién presupernova de Woosley & Heger (2006), en donde las

87
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densidades y las temperaturas implicadas requerian el uso de una ecuacién de estado
detallada, procesos de enfriamiento por emisién de neutrinos, profundidad dptica,
autogravedad y los efectos de la relatividad general causados por el hoyo negro.
Mediante calculos dindmicos en dos dimensiones se demostré cémo la liberacién
energética es afectada por la rotaciéon y por la fuerza del transporte del momento
angular, dando lugar a dos distintos tipos de soluciones, cada una siendo capaz de
generar un DRG. Se exploré la probabilidad de producir elementos como el hierro en
ambos regimenes y sugerimos que mientras los discos centrifugos grandes y masivos
—generados por una distribucién de momento angular alta tras el DRG— son capaces
de eyectar grandes flujos de material, en cantidades similares a una SN, mientras que
el régimen de momento angular bajo puede producir un DRG sin la presencia de estos
flujos, como es el caso del DRG060505 — DRG para el cual a pesar de estar muy
cerca (z~0.09), no se le detecta una SN acompanante—.

4.2 Resultados generales

El hecho de que hayamos puesto el limite interno muy cerca del hoyo negro (en
Tin = 20 km) nos permitié calcular la liberacién de energia. Debido a que se calcu-
laba la liberacién energética de igual modo que en el estudio previo realizado por
Lee & Ramirez-Ruiz (2006), nos fue posible comparar los resultados obtenidos. Las
diferencias mas importantes entre los dos estudios radican en el uso de una mejor
ecuacién estado, el tratamiento de los neutrinos y la incorporacién de una condicién
inicial mas realista —tomada de calculos de evolucién estelar de Woosley & Heger
(2006)—. En nuestro estudio las luminosidades resultaron ser més elevadas, debido
en parte a la utilizacién de una fisica méas realista, pero también a la condicién ini-
cial —en donde se obtuvo mayor densidad y tasa de acrecién que en los estudios
previos—. Las dos variables més importantes que determinaron la morfologia global
de la acrecién fueron la distribucién del momento angular y la fuerza de transporte
de este momento, cuantificado por la prescripcién de Shakura & Sunyaev (1973). Es
importante senalar que para distribuciones con momento angular elevado, la disipa-
cién viscosa fue la responsable de eyectar flujos en direccién contraria al hoyo negro
y, por ende, de disminuir la luminosidad.

Para una eficiente conversién de neutrinos a pares de e*, de un 1%, entonces a
partir de una luminosidad de neutrinos del orden de L, = 10°3 erg s~!, se podria
producir una luminosidad de aniquilacién de Lan, = 104 —10% erg s7!, dependiendo
del valor del momento angular. Resulta interesante observar como la compresién en
el disco para los casos de momento angular bajo logré generar una luminosidad por
encima de lo asumido hasta antes de nuestro estudio, pues la luminosidad para este
régimen fue tan solo un orden de magnitud menor que para los casos obtenidos con
momento angular alto. En conclusién, dicho régimen —normalmente ignorado—, no
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debe ser descartado como un posible progenitor de los DRGs poco energéticos.

Por tltimo, y utilizando el mismo formalismo que Pruet et al. (2004), se cal-
cul6 la nucleosintesis de niquel (°Ni) en los flujos eyectados fuera del hoyo negro. Y
encontramos que para el régimen de alto momento angular, se obtenia una cantidad
substancial de sintesis de 5Ni con una fraccién nuclear de X(°°Ni) ~0.5. Esto signi-
fica que la eyeccién total en un DRG de 10 segundos de duracion, aproximadamente,
serfa de ~ Mg, de 5°Ni. Con ello se logra explicar de forma sencilla las asociaciones
existentes entre los DRGs y las SNs.

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

Al hacer los célculos en dos dimensiones, la autogravedad se considerd solamen-
te de una manera aproximada, ya que fueron ignoradas las inestabilidades que se
presentarian en tres dimensiones; por ejemplo: en los brazos espirales. Ademas, los
campos magnéticos —aparentemente importantes para la eyeccién de los DRGs— no
han sido incluidos. Nuestro esfuerzo se centrd, principalmente, en el enfriamiento
por emisién de neutrinos, a mejorar el tratamiento termodindmico y en considerar
condiciones iniciales realistas.

4.3 Articulo.

A partir del primer estudio, se escribié un articulo que ha sido aceptado por la
revista internacional ApJ (Lépez-Cédmara, Lee, & Ramirez-Ruiz, 2009a), el cual se
incluye a continuacién (seguido por un apéndice donde se discute méas a fondo la
fisica utilizada).
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The breaking of spherical symmetry is in principle a problem
for the computation of self-gravity, described in Section 2.2.
We thus checked how far the actual flow departs from spherical
symmetry in terms of the mass distribution as a function of the
polar angle 6, and find that the scatter in the radially integrated

mass along cones with constant 6 is small enough (10%) to be
ignored in a first treatment.

3.3. The Importance of Cooling

To highlight and better understand the importance that the
proper computation of cooling has on the global properties of
the solution, we have calculated the evolution of the flow in
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Figure 5. Velocity field and density map (in g cm™>) for isothermal flow with
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(A color version of this figure is available in the online journal.)

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

4.4.1 FEfectos relativistas.

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

Debido a que uno de los propésitos de este trabajo era analizar las consecuencias
en una colapsar correspondientes a la ecuacién de estado (EDE), y que incorporar
las ecuaciones de RG harfan que el tiempo de pared (tiempo de cémputo necesario
para realizar las simulaciones) fuera muy grande, es que se decidié utilizar una EDE
realista aunada con un potencial pseudo-newtoniano. Este tltimo tiene la propiedad
de reproducir al potencial newtoniano a grandes distancias, mientras que a distancias
cercanas al HN reproduce la ltima érbita estable circular (r;s., = 3rs, con r4 el radio
de Schwarzschild), asi como la 6rbita de captura (rcap = rs) por dentro de la cual
todo material es tragado por el HN.

Este potencial, fue desarrollado por Paczynsky & Wiita (1980), su forma (por

unidad de masa) es:
o = — G M
PP R -y

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

(4.1)

2G M

c2

(4.2)

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

cuenta el potencial correspondiente a la contribucién del momento angular (¢yot), es:

Gu 2
R—r, R2

¢§)£;v = Ppw + Prot = — (4.3)

con j el momento angular.

ef

En la Figura 4.1 se muestra el comportamiento del potencial @7,

en comparacion
con el potencial efectivo newtoniano (4$).
GM 2 ?
ef _ —
N —¢N+¢rot——T+ﬁ
Notamos que a distancias grandes cuando R > r, entonces, el potencial efectivo
de Paczynsky & Wiita (1980) tiende al potencial efectivo newtoniano: gzbf)fv — o<

(4.4)

visible en la Figura 4.1. Mientras que cuando R —r, tenemos que gbgfv — —00, lo cual
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implica que la particula estd ligada al HN. Comparaciones entre simulaciones que
toman en cuenta las ecuaciones de RG, o que toman en cuenta el pseudo-potencial
de Paczynsky & Wiita (1980) (ambos con la misma EDE), muestran que utilizar el
pseudo-potencial ya discutido reproduce con un 90 % los efectos de la RG.

(I)(R)ef

Newtoniano

Figura 4.1: Potencial efectivo tomando en cuenta el momento angular ademas del
pseudo-potencial de Paczynsky & Wiita (1980) (rojo), y su caso respectivo caso
tomando en cuenta el potencial newtoniano (azul). Nétese como en 750 = 375 se
tiene la ultima dérbita estable circular; y como para r < r4 las particulas estan ligadas
al HN.

4.4.2 FEcuacion de estado utilizada

En el estudio se utiliz6 una ecuacién de estado (EDE) detallada. En ésta, la presién
consideraba la contribucién de un gas ideal (Pgas) compuesto por particulas a y
de nucleones libres, radiacién de cuerpo negro (P,.q), neutrinos (P,), y pares de
electrén/positron relativistas con degeneracién arbitraria (P,+), esto es:

P = Pyos + Praa + P, + P.+. (4.5)

La presién del gas estaba dada por:

1+ 3Xnuc]
4

pkBT
My

P = | , (4.6)
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donde p es la densidad de masa, kp la constante de Boltzmann, T' la temperatura, y
my la unidad de masa atémica.

Debido a que el tiempo caracteristico de acrecién hacia un HN de 1My (dentro
del nicleo estelar), es del orden de dtacre ~ 10735, y que las reacciones nucleares se
llevan a cabo en escalas temporales menores a dtg ~ 1075s (Kohri & Mineshigue,
2002), entonces, las reacciones nucleares directas se equilibran con las reacciones
reversas. Con lo cual, se tiene equilibrio nuclear estadistico, donde la fraccién de
nucleones libres (Xpyuc) estd dada por (Qian & Woosley, 1996; Lee & Ramirez-Ruiz,
2006; Janiuk, Yuan, Perna & Di Matteo, 2007):

—-3/4 T 9/8 _ 10
. p (—8.2 x 10'9K)
Xnuc = 1min <224 (1()10g0m3) <1010I<> exXp [ T y 1 (47)

La presion de radiacién se obtenia mediante la siguiente ecuacién (donde a,aq es
la constante de la radiacién):

Poag=——, (4.8)

Cabe senalar que, dado que el camino libre medio de los fotones dentro del disco era
tan pequeno, éstos ultimos no lograban escapar, con lo cual, la radiacién emitia como
cuerpo negro. Sin embargo, debido a que la radiacién tiene como cota superior el limi-
te de Eddington (véase la Ecuacién 1.23), entonces para 1My la luminosidad seria
del orden de L = 1.3 x 10%%erg s™1, lo cual estd muy por debajo de la luminosidad
observada en los DRGs, y a partir del cual es evidente que se necesita otro mecanismo
de emisién que logre producir luminosidades del orden de L = 10%%erg s~ !, como es
el caso de la luminosidad obtenida mediante la acrecién dominada por la emision de

neutrinos.

La presién de los pares de electrones y positrones se calculaba con una ecuacién
vélida en el régimen relativista para degeneracién arbitraria. Dicha expresion, deter-
minada por Blinnikov, Dunina-Barkovskaya & Nadyozhin (1996), es la siguiente:

P = Tttt + 2mneksT)? + {5 (eksT)'), (19)
donde i = h/2m, c es la velocidad de la luz. Cabe mencionar que la fraccién de
electrones (Ye), y el potencial quimico (7e), eran previamente calculadas. Esto asu-
miendo neutralidad de carga y equilibrio estadistico para los electrones, protones y
neutrones.

Beloborodov (2003) noté que para el equilibrio estadistico se tiene que hacer una
distincién para el régimen 6pticamente grueso y el delgado. Si el disco es transparente
ante los neutrinos emitidos dentro de él, el equilibrio estadistico estard determinado
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por la captura de electrones por protones, y por la captura de positrones por los
neutrones. De este modo, para 7 < 1, se tiene:

Q/2 —ne) .

Y. =0.540.487
L= 0540487 (2

(4.10)

Por otro lado, para el caso 6pticamente grueso, la condicién de equilibrio estadistico
se obtiene a partir de los potenciales quimicos. Esto es:

Mn = Ne + Np, (4.11)

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

, (4.12)

asi como con la definicién de la fraccién de electrones (Y, = ny, /[ny + ny)), se tiene:

Y. =exp {HZ;TQ] . (4.13)
Mientras tanto, la neutralidad de carga implica:
pYe . . 1 3 2
PR W[ne + ne(mkpT)]. (4.14)

De este modo, combinando los resultados para el equilibrio estadistico, ya sea para
el régimen transparente (eq. 4.10), o el régimen opaco (eq. 4.13), junto con la neu-
tralidad de carga (eq. 4.14), se puede deducir finalmente los valores de Y, y 7. para
una cierta profundidad éptica, densidad y temperatura.

Y, = 1%(““+Xnuc Ko.s + 0'48722/; "e)> F(r,) + (1 + exp (”‘;BTQ» G(Ty):| ,
(4.15)

donde @ = (my —my) ¢ ~ 1.29MeV. Y F(1,) = e ™,y G(1,) = 1 — e ™, son
los factores de peso que permiten la transicién entre el régimen transparente y el
régimen opaco. Se puede ver inmediatamente que cuando, el fluido esta compuesto
unicamente por particulas a (X = 0) se tiene Y, = 0.5.

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

1 (Ta%(kpT)* (Tabs + Tseat) /2 + 1/V/3
o (T) 3 (8 ’ 15(710)3 ) ((Tabs + Tscat)/2 + 1/\/§ + 1/37—abs> , (419

donde Taps ¥ Tscat sOn las profundidades opticas correspondientes a la absorcién y a
la dispersién (véase la seccién § 4.4.3)). Es preciso notar que no distinguimos entre
los sabores de los neutrinos.

4.4.3 Calentamiento y enfriamiento.

Se incluyeron los efectos del tensor de esfuerzos de la viscosidad tanto en la ecuacién
de la energia como en las ecuaciones de los momentos, tomando en cuenta a la
disipacién de energia y el transporte de momento angular. A diferencia de estudios
previos, en este estudio no solo se calcularon los términos dominantes del tensor de
esfuerzos, si no que se calcularon todos los términos. La magnitud del coeficiente de
la viscosidad estaba dada por la receta de Shakura & Sunyaev (1973), basicamente
v = apcs H donde cg es la velocidad local del sonido, H la escala de altura de la
presion, dada por H = ¢s/Qx (Qx es la frecuencia angular kepleriana), y a una
constante menor o igual a la unidad.

Debido a que en el colapso estelar el ntcleo tiene valores caracteristicos de la
temperatura y densidad del orden de 7' ~ 10° — 1019 K, y p ~ 10® — 10'° g cm—3,
que las tasas de reaccién que dominaran en la emisiéon de neutrinos seran la captura
de pares (e*) por nucleones libres, asi como la aniquilacién de pares. El decaimien-
to plasménico y la emisién Bremsstrahlung (entre nucleén y nucleén) también son
consideradas, sin embargo, son considerablemente inferiores a las tasas previamente
mencionadas.

Para la emisién debida a la captura de e* por nucleones libres (Geap) se realizé una
interpolacion sobre las tablas de Langanke & Martinez-Pinedo (2001). El rango vélido
para la temperatura y la densidad es 10 < pYe(g cm™3) < 10!}, y 107 < T(K) < 10!
respectivamente. Es preciso mencionar que en estas tablas no se ha hecho ningin
tipo de suposicién sobre la degeneracion de los pares, a diferencia de estudios pre-
vios (Popham, Woosley & Fryer, 1999; Narayan, Piran & Kumar, 2001; Kohri &
Mineshigue, 2002; Di Matteo, Perna & Narayan, 2002; Lee, Ramirez-Ruiz & Page,
2004).

La emisién debida a la aniquilacién de pares (ann) se calculé mediante las ecua-
ciones dadas por Itoh et al. (1996). En éstas los rangos de la temperatura y de la
densidad son 1019 < T'(K) < 10; y 10° < p(g em™3) < 102, respectivamente.

El decaimiento plasmoénico (gplasmon) ¥ la emisién Bremsstrahlung entre nucleén
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y nucleén (Gprem) fueron:

2

T 9 5
] asmon — 1,5 1032 (7) 6 — 1 2 P -3 -1 417
el X 101K Tp eXp[ ’Yp] (1+ ’Yp) + 1+, ergcm”° S ( )

29 p T 55 3 1
Gbrem = 10 (102g Cm3) <1011K> ergcm s (418)

Donde v, = 5,5 x 10-2[x% + 3(n./ksT)2] /3",
También se tomé en cuenta la pérdida energética debida a la fotodesintegraciéon
de particulas a (Gphoto), del siguiente modo:

dX
] = 10% ( p ) UE erg cm 3 gL 4.19
dphoto 1010g Cm_g dt g ( )

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

q (7' < 1) = q.cap + Gann + (jplasmon + Gbrem + C_.7phot0 (420)

Sin embargo, como se mencioné en la seccién § 4.4.2, una profundidad optica
finita afectara el flujo. Asi que resulta importante tomar esta variable en cuenta. La
profundidad optica se puede dividir en la componente debida a la absorcién y otra
debida a la dispersion.

Ty = Tscat T Tabs (421)

La componente debida a la absorcién se debe a la reaccion inversa de la captura
de los pares (ei) por nucleones (Taps—cap), asi como por el proceso inverso de la
aniquilacién de los pares (Taps—ann) (Di Matteo, Perna & Narayan, 2002).

Tabs = Tabs—cap T Tabs—ann; (422)
Donde
2 eap H
Tabs—cap — % (423)
2 Gann H

Tabs—ann — 7 osn T (424)
donde ogp es la constante de Steffan-Boltzmann, T la temperatura®, H la escala de
altura, y ¢; la pérdida de energia correspondiente a cada caso.

Mientras tanto, tomando en cuenta las fracciones de protones y neutrones (Y, y
Y), respectivamente), la componente de la dispersién de la profundidad éptica es:

2
Tocat = 13.8(Cs Y, + CS,nYn)mi (kuT/mec?)” pH, (4.25)

u

! Temperatura correspondiente a la distribucién de Fermi-Dirac.



4.4. APENDICE DEL ARTICULO. 109

Donde Cs, = (1 + 5a2)/24, Csp = [4(Cy — 1)2 + 5a?2]/24, C, = 0,5 + 2sin?0,,
5in%0,, ~0.23, 0 =1.76x10~%** cm? y o =1.25 (Shapiro & Teukolsky, 1983).

Los valores tipicos para una colapsar son 7' ~ 101K y p ~ 10'%g cm™3
aproximadamente se tiene: Tups & 5 Tycat-

Consistentemente con la ecuacién de estado (véase la seccion § 4.4.2), para calcu-
lar la energfa interna (E,) y las tasa de enfriamiento de los neutrinos (¢, ), tomando
en cuenta los efectos de la profundidad éptica, se utilizé la aproximacién de dos flu-
jos (“two stream approximation”) (Popham & Narayan, 1995; Di Matteo, Perna &
Narayan, 2002; Janiuk, Yuan, Perna & Di Matteo, 2007). Esto es:

, asi que

_ o 771'2 (kBT)4 (Tabs + Tscat)/2 + 1/\/§ o Cm,3
El/ (T) - 3PV (T) - 8- 15(h6)3 ((Tabs + Tscat)/2 + 1/\/§ + 1/37-abs) g 5 (426)

' ! 4ospT"/3 (H> 3 1
! 8 cm ) 4.27
q (T) 8 ((Tabs + TSCat)/2 + ]_/\/g + 1/37—abs> cm erg cm S ( )

Por tltimo, la luminosidad de los neutrinos (en erg s—!) se calculé facilmente
como:

L(r) = / i (r) AV erg s\ (4.28)

4.4.4 Paso temporal numérico (criterio de Courant).

El paso temporal de las simulaciones cumplia con el criterio de Courant. Este criterio,
aseguraba que en dicho intervalo de tiempo (dtc) no se transmitirad informacién de
una particula a otra sin ser calculada (para el caso de un cédigo SPH), o si se estuviera
utilizando un cédigo de malla fija, dtc asegura que no se transmitiria informacién de
una celda a otra que no esté en contacto directo con ella misma.
Para esto, se tomé el cociente de la menor distancia entre todas las particulas
(hi), y la mayor velocidad de todas las particulas (u;). Esto es:
h.
dt = — (4.29)
Uj
Para estar totalmente seguros que el paso temporal era lo suficiente pequenio, se
asumi6 que el paso temporal de Courant (dt.) fuera una fraccién del paso temporal
previo.
hi
dt.=C-— | (4.30)
U

con C un ntmero entre 0 y 1.

Sin embargo, podia ocurrir que la velocidad con la que la informacién se pro-
pagara, esto es la velocidad del sonido (cson), fuera mayor que la velocidad de las
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particulas. Para esto, se utilizo la siguiente expresion para dtc (en la cual se asegu-
raba que se tomarfa en cuenta la velocidad méxima, ya fuera u; é cson):

dt. = C - min (h L ) (4.31)

Uj Cson

Para todas las simulaciones se utilizé C=0.25.



Capitulo 5

Momento angular variable y sus
consecuencias.

Una de las simplificaciones consideradas en el primer estudio, fue la de tomar en cuen-
ta la distribucién del momento angular constante como funcién del radio esférico. Es
asi como en un segundo estudio se abordaron las consecuencias en la tasa de acrecién,
formacién del disco y liberacién energética, correspondientes a una distribucién del
momento angular variable.

5.1 Resumen

La distribucién del momento angular (J) dentro de los ntcleos de las estrellas pre-
supernova es un elemento muy importante, ya que puede afectar dramaticamente la
evolucién del colapso de la propia estrella, asi como la liberacién energética en SNs
e incluso DRGs. La mayoria de los trabajos se han enfocado en estudiar casos en
los que la distribucién de J estd muy por encima o muy por debajo del valor critico
(Jerit) requerido para la creacién de un disco centrifugo alrededor de un hoyo negro
central y omiten aquéllos en los que los niicleos estelares se encuentran rotando muy
cerca de éste valor.

De este modo, en un segundo estudio, el momento angular total J se separd en
la contraparte angular y la esféricamente radial: J = J(R,0) = J (R) J (#). Cabe
sefialar que la parte angular rotaba como capas de cuerpo rigido: .J (f) = sin? 0, con 0
el angulo polar medido desde el eje de rotacién. Sin embargo, y a diferencia del estudio
previo en donde se asumia que los nicleos estelares rotaban con una J (R) constante,
en éste se exploraron los efectos que una J (R) variable produciria. En especifico, se
tomaron en cuenta tres tipos de distribuciones radiales del momento angular: el caso
en que incrementaba linealmente con respecto al radio esférico: J (R) « R (como

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

1e+18

1e+14 il el E—
1e+07 1e+08 1e+09 1e+10

R (cm)

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

En especifico se analizé el modo en que responde la tasa de acrecion, la formacién
del disco y la liberacién energética en funcién de la J (R) variable. A partir de este
estudio se muestra como la transicién de valores de J (R) de valores mayores a un
valor critico (Jerit, a valores por debajo de Jit, se ve reflejada en la tasa de acrecién
y en la luminosidad —producida por la emisién de neutrinos dentro del disco—. De
este modo, se pueden tener épocas en las que se libere energia asi como periodos de
calma. En los casos en los que el segundo pico tiene una magnitud mayor a la del
primero existe la posibilidad de tener un pequeno destello previo al DRG, tal y como
sucede con los precursores.

5.2 Resultados generales

Tomando en cuenta el valor critico necesario del momento angular para formar un
disco de acrecién soportado por la fuerza centrifuga (Jeit), para el caso en que:
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1e+185 T T TTTTTT T T TTTTTT T T Ty

1e+17 | 5

1e+16 —

J(cm?st)

Te+15 | -

1e+14 el el S—
1e+07 1e+08 1e+09 1e+10

R (cm)

Figura 5.2: Ejemplo de una distribucién radial del momento angular para el caso en
que se tenfa uno o mas picos sobrepuestos sobre una distribucién constante.

J (R) < Jait, €l flujo resultaba ser cuasi radial —muy parecido al caso de Bondi—,
con lo cual casi todo el material se acretaba directamente hacia el HN y no se lo-
graba formar dicho disco. Es mas, conforme aumentaba la masa del HN, el valor del
Jerit correspondiente también crecia, inhibiendo atin mas la formacién de un futu-
ro disco de acrecién. En este caso, la energia liberada se debia a la compresién del
gas que se acumulaba en la frontera interna, y cuya luminosidad promedio fue de
L, ~ 10°! erg s~1. Por el contrario, cuando J (R) > Juit, se formaba rdpidamente
un disco cuya tasa de acrecién hacia el HN era del orden de MBH ~0.1-0.5 Mg s~ 1.
Debido a que la MBH obtenida no era suficientemente grande como para que la Jeit
correspondiente se modificara dramaticamente y a que resultaba ser siempre menor
que la distribucién de J (R) del material que llegaba a la frontera interna, el disco
de acrecion no era destruido. En este caso la luminosidad producida por la emisién

de neutrinos dentro del disco era del orden de L,, ~ 1052 erg s—1.

Por otro lado, cuando se podia transitar de una solucién cuasi-radial sin disco de
acrecién a una con disco, dependiendo de la forma de J (R), se tomaron inicialmente
distribuciones del momento angular que incrementaban linealmente ! en funcién del

'Es cierto que este caso no se asemeja a la realidad, sin embargo, es necesario estudiarlo para
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Te+18 p———rrrr e
1e+17 | .

1e+16 £ 4
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Figura 5.3: Distribucién radial del momento angular dada por Woosley & Heger
(2006) en el modelo 16T1.

radio esférico: J (R) = Jo + m(R/Rout), con Jy y m variables —como se muestra en
la Figura 5.1—. Vale la pena mencionar la distribucién anterior también logramos
reproducir las dos soluciones discutidas en el primer estudio. Esto, siempre y cuando
se cumpliera en todo momento y dominio con J (R) < Jeit 0 con J (R) > Jeuit. Es
interesante observar que cuando J (R) pasaba de ser inferior a J.i; a ser mayor que
Jait —en alguna parte del nicleo estelar— se obtiene una solucion sui géneris, ya
que se iniciaba con un flujo cuasi radial, seguido por una etapa en la que se lograba
formar el disco de acrecién. En este caso la Mpy obtenida era tan grande que la
Jerit correspondiente se incrementaba notablemente y en algin punto resultaba ser
mayor que la J (R) del material que llegaba a la frontera interna; por consiguiente,
el disco de acrecién se destruia. Durante la transicion la luminosidad disminuia de
L,~10°2 ergs™ a L, ~10°! erg s7L.

También se estudiaron dos picos de igual o distinta magnitud y anchura —separados
espacialmente entre si— y sobrepuestos a una distribucién de momento angular cons-
tante menor que Jg ¢, como se observa en la Figura 5.2. En esta distribucién, y dado
que el gas que inicialmente caia hacia el HN tenia J (R) < Juit, se obtenfa un flujo

entender las consecuencias del incremento lineal de J (R).
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cuasi-radial —sin la formacién de un disco de acrecién—. No obstante, que con el gas
correspondiente a los picos de la distribucién de momento angular con J (R) > Jerit
se creaba un disco transitorio, éste se destruia en cuanto se acretaba nuevamente gas
con J (R) < Jeit. Cabe mencionar que también se tomé en cuenta una distribucién
de momento angular similar a la distribucién del modelo 16TI (ver Figura 5.3), de
las simulaciones de presupernova de Woosley & Heger (2006) en la que se tiene un
primer pico seguido por otro de mucha mayor magnitud. En este caso se obtuvo una
curva de luz muy similar a la que se observa en los precursores de DRGs, en donde se
ve un primer destello seguido por un segundo destello de mayor magnitud y duracién.
Es necesario senalar que ambos destellos estan separados entre si por un periodo de
calma, en el cual la luminosidad se mantiene ~ constante, muy por debajo de la que
emanan cuando éstos aparecen.

Por otra parte, debemos reconocer que una de las mayores limitaciones de esta
investigacién radica en la escala de tiempo utilizada. La escala temporal real de los
DRGLs es mayor a los dos segundos, mientras que en nuestro estudio la escala de
tiempo méaxima fue de medio segundo. Esto se debe a que seguimos la evolucién de
las zonas mas cercanas al HN en donde, por un lado, la mayor parte de la energia
es liberada; pero por el otro, el tiempo de Courant en las simulaciones es muy corto
(dt. ~ 107%s); y por lo tanto, para poder reproducir més de dos segundos, hubiera
sido necesario correr las simulaciones durante varios meses?. Atin asi, dentro de este
rango temporal, los cdlculos demuestran que la liberacién energética, debida a la
emisién de neutrinos, depende enteramente de la magnitud del J (R) dentro de la
estrella progenitora. Cuando se da la transicién del régimen mayor a J. hacia el
menor, la luminosidad disminuye al menos por un orden de magnitud. Por otra
parte, en la curva de luz obtenida, se observa una variabilidad con escala temporal
de milisegundos, lo cual se ajusta a las observaciones de los DRGs (Koshut et al.,
1995), la cual es causada por las fluctuaciones de la acrecién en la vecindad del HN.

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

Una vez que se ha depositado energia en la regién interna de la estrella se podria
generar un jet relativista capaz de atravesar la envolvente estelar, en la cual se
producirfa ain mas variabilidad. Esta propuesta no ha sido explorada a fondo y
requiere de estudios posteriores que la validen o refuten.

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

A partir de este estudio también se escribié un articulo, que serd enviado a la revista
internacional ApJ letters (Lépez-Camara, Lee, & Ramirez-Ruiz, 2009b), el cual se
incluye a continuacién.
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Fic. 4.— Evolution of the neutrino luminosity for the collapse
of model 16TT with the original distribution of angular momentum
multiplied by a factor 3.2. The transitions between accretion states
lead to sharp drops and rises in L, on short time scales (~ 10 ms).

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

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

Conclusiones, perspectivas y
bibliografia.

Para comprender la formacién de los DRGs a partir de la acrecién dentro de un
colapsar, es esencial utilizar simulaciones numéricas que tomen en cuenta la mejor
fisica. Esto, para poder acercarnos a la realidad del fenémeno. En los trabajos previos
a éste, se han realizado diversas simplificaciones de la fisica que impiden tener un
modelo realista. Asimismo, no se ha considerado el caso en el cual el nicleo estelar
del colapsar rota muy cerca del valor critico necesario para la formacién de un disco
de acrecion centrifugo.

FEn esta tesis se realizaron simulaciones numéricas de acreciéon hacia un hoyo ne-
gro, en las cuales se considero la rotacién del colapsar con momento angular critico.
En éstas se incluyé: una condicién inicial y una ecuacién de estado realista (confor-
mada por nucleones libres, un gas de pares de electrones y positrones —degenerados
o no—, radiacién, y neutrinos); ademads se traté correctamente el enfriamiento debi-
do a la emisién de neutrinos, asi como el calentamiento debido a los neutrinos que
no lograban escapar del disco; auto gravedad; profundidad éptica ante los neutri-
nos; transporte de momento angular y calentamiento por la viscosidad —mediante
el pardmetro a de Shakura & Sunyaev (1973)—; y los efectos de la relatividad ge-
neral de un hoyo negro —esto utilizando el pseudo potencial de Paczynsky & Wiita
(1980)—. Con base en lo anterior, se obtuvo informacién sobre los mecanismos que
podrian producir destellos de rayos gamma.

Queda claro que las variables que determinaron la morfologia global del disco de
acrecion y la liberacion de energia fueron la distribucién del momento angular, y la
magnitud del transporte del momento angular, cuantificado por la prescripcién a de
Shakura & Sunyaev (1973). Combinaciones distintas de estas dos dieron lugar a dos
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tipos de soluciones, donde contrario a lo que se pensaba previamente incluso las dis-
tribuciones de bajo momento angular serian capaces de generar un destello de rayo
gamma. Ademds para una distribucion de momento angular alta era posible eyectar
grandes flujos de material pesado (similar a una supernova) antes del destello. Por
el contrario, para una distribucién de momento angular baja, se podria producir un

destello de rayo gamma poco energético sin la compania de una supernova (como es
el caso del destello DRG060505).

Para el caso en el que el momento angular variaba en funcién del radio esféri-
co se tenia una tasa de acrecion variable en el tiempo con lo cual se obtenia una
luminosidad variable. Se mostré como la acrecién de material sobre el hoyo negro
central no es despreciable y como ésta al incrementar la masa de HN central podria
evitar por completo la produccién del disco de acrecién y con ello la generacion del
DRG. Ademss, se encontré como un incremento y decremento réapido en el momento
angular podria explicar los precursores (tema novedoso y que ha captado la atencién
de los especialistas en el area, y que hasta la fecha no se tiene un modelo que los
logre reproducir perfectamente).

Es evidente que en los dos estudios realizados, la mayor limitacién fue la escala
temporal de los destellos de rayos gamma (DRGs). Los DRGs largos duran entre 2
segundos y decenas de segundos (duracién relacionada con la escala temporal de la
caida libre). Sin embargo, debido a que los estudios se centraron en seguir detallada-
mente la fisica en la parte interna del nicleo estelar (ya que es en esta zona donde la
mayor parte de la energia es generada y lanzada), es que se requirié poner el limite
interno en un radio muy pequeno. Con lo cual, a partir de la condicién temporal de
Courant, el intervalo de tiempo numérico necesario resulté ser sumamente pequeno
(del orden de ms), y por lo tanto sélo se pudo simular la evolucién de nuestro siste-
ma por aproximadamente medio segundo. Aun asi, dentro de este rango temporal,
los célculos demuestran claramente que las caracteristicas de energia liberada estan
correlacionadas con la distribucion del momento angular dentro del la estrella proge-
nitora. Las transiciones de la tasa de acreciéon y de la luminosidad son muy abruptas
e incrementan (o disminuyen) por mas de un orden de magnitud, y reflejan escalas de
tiempo muy cortas en la vecindad del acretor. Un escalamiento de la frontera externa
en la condicién inicial a radios mayores alargaria las escalas de tiempos obtenidos en
nuestros resultados. Con esto, la duracién de nuestros destellos pasan a tener escalas
comparables con las observaciones. Sin embargo, queda por estudiar si la deposicién
energética en la frontera interna es suficiente para que el chorro que se produjera
pudiera atravesar la envolvente estelar.

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

Otro estudio interesante sugiere extender los estudios realizados por Lépez-Cama-
ra et al. (2008), en los cuales s6lo se pudo analizar la tasa de acrecién hacia un HN
hasta un tiempo méximo de evolucién del orden de medio segundo. Sin embargo, el
tiempo de un DRG largo es de al menos el doble, por los cual es de vital importancia
tener un seguimiento para poder concluir si se pudiera o no producir un DRG largo
a partir de una distribucion de bajo momento angular.

Por otro lado, es necesario realizar simulaciones numéricas basadas en nuestros
resultados, en las cuales a partir de una distribucién de momento angular critica se
siguiera la evolucién del chorro (en dos y tres dimensiones), para ver si éste logra
atravesar la envolvente estelar y con ello confirmar si fuera posible producir un DRG
sin el acompanamiento de una SN. Bajo la misma linea de trabajo, se podrian reali-
zar estudios sobre la evolucion del chorro dentro de la envolvente estelar en la cual se
asumiria una inyeccién de energia constante desde la frontera interna para producir
el chorro relativista. De igual modo, este estudio se podria extender utilizando una
tasa de inyeccion variable en el tiempo.

Otra posible linea de trabajo, se basa en el trato correcto de la aniquilacién de
los neutrinos (dentro del nucleo estelar), a partir del cual se produciria el DRG. Es
preciso mencionar que en la actualidad existen muy pocos grupos de trabajo que
han intentado resolver este problema, de los cuales ninguno lo ha hecho dentro del
contexto de las colapsares. Aunque dicha linea de trabajo no seria a corto plazo, seria
una propuesta novedosa que podria explicar muchos fenémenos astrofisicos de alta
energia.

Por tdltimo, es necesario destacar que en futuras simulaciones numéricas de las
colapsares, la ecuacién de estado que se tome en cuenta debe ser comparable a la
nuestra, y que no se puede ignorar el limite de bajo momento angular en la generacién

de los DRGs.
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