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1 Motivación

Introducción

Recientemente, ha comenzado un gran interés en estudiar la presencia de

una estructura de jet en los destellos de rayos gamma (GRBs - Gamma Ray

Burts por sus siglas en inglés) tanto cortos como largos. En el descubrimiento

de la fusión de estrellas de neutrones (GW 170817), asociado al GRB 170817A

con la presencia de un jet, se encontró que este tiene una estructura con una

distribución de energía con dependencia angular. Esto explica, en el caso del

GRB 170817A, el lento crecimiento de la curva de luz del afterglow el cual

corresponde a la emisión tardía o resplandor remanente de la fuente (Mooley

et al., 2018), por lo que se ha supuesto que otros destellos presenten estos jets.

En el presente trabajo se pretende dar un breve introducción histórica de

los destellos de rayos gamma y a partir de modelos previamente desarrollados

para explicar el mecanismo de radiación del afterglow se desarrollará un modelo

para explicar la emisión producida por radiación de Synchrotron Self Compton

Off-axis (en adelante se referirá como fuera de eje).

1



2 CAPÍTULO 1. MOTIVACIÓN

Objetivos:

Establecer un modelo teórico a partir del modelos de la fireball relativis-

ta (Piran, 1999) para la radiación emitida por la emisión Sincrotrón Self

Compton del afterglow producida por la desaceleración del jet fuera de

eje, para una densidad del medio circundante al destello con diferentes

parámetros de estratificación (k = 0.0; 1.0; 1.5; 2.0).

A partir del modelo propuesto aplicarlo a un destello observado. En

nuestro caso, al GRB 160821B y obtener las curvas de luz para la emisión

Sincrotrón Self Compton en las diferentes longitudes de onda.



CAPÍTULO 2

Introducción

Los destellos de rayos gamma (GRB - Gamma-ray burst por sus siglas

en inglés), son destellos intensos de corta duración, considerados los eventos

explosivos más luminosos del universo, de escalas cosmológicas, que llegan a

alcanzar luminosidades del orden de ∼ 1050 − 1054 erg/s (Levan, 2018; Pi-

ran, 2004). Los GRBs son producidos cuando la energía cinética del flujo de

electrones ultra-relativistas, que es disipada en colisiones internas, conforme el

flujo es ralentizado por choques con el material circundante a la fuente, surge

el afterglow1, el cual es observado en diferentes longitudes de onda: rayos-X,

óptico y radio (Costa et al., 1997a,c; Frail et al., 1997; Groot et al., 1997), estas

observaciones permitieron identificar las galaxias huéspedes de los destellos.

En este capítulo se abordará un poco de la historia y características de

los GRBs, desde su descubrimiento hasta la época actual, pasando por las

diferentes misiones que se dedicaron al estudio de los GRBs y los resultados

que se obtuvieron.

1Emisión tardía o resplandor remanente de la fuente.

3



4 CAPÍTULO 2. INTRODUCCIÓN

2.1. Época Temprana

Los GRBs fueron descubiertos por los satélites Vela23 pertenecientes a la

fuerza aérea de los Estados Unidos, los cuales principalmente eran utilizados

para monitorear detonaciones nucleares desde el espacio. La principal carac-

terística de estos satélites eran que contaban con detectores de rayos-X, rayos

gamma y de neutrones. La primera detección de un evento de rayos gamma

se dio en 1972 y anunciado un año después por Klebesadel et al. (1973) sin

embargo esta detección no parecía provenir de la Tierra por lo que se clasificó

como un evento de origen cósmico. Posteriormente se confirmaron los resulta-

dos obtenidos por Klebesadel por parte de la NASA/GSFC (NASA’s Goddard

Space Flight Center) y proporcionaron el primer espectro a partir de los da-

tos del detector de rayos-X a bordo del Interplanetary Monitoring Platform

6 IMP-6 4 (Cline et al., 1973). Contribuciones de observaciones posteriores

a partir de diferentes satélites encontraron que el espectro podía ser repre-

sentado por una función exponencial de la forma dn/dE = I0exp(e/E0) con

una energía característica E0 de 150 keV y dos leyes de potencia (Cline and

Desai, 1975) (Figura 2.1), mientras que los experimentos KONUS analizando

143 destellos en las pruebas Venera (Venera 11 - 14).Mazets and Golenetskii

(1981) encontraron que siguen una ley de potencias dN ∼ EαdE con valor α

de 1.3-2.5 como buena aproximación.

2Véase: https://apod.nasa.gov/htmltest/jbonnell/www/grbhist.html.
3Véase: https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/missions/vela5a.html.
4Vease: https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/missions/imp6.html.

https://apod.nasa.gov/htmltest/jbonnell/www/grbhist.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/missions/vela5a.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/missions/imp6.html
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Figura 2.1: Espectro de nueve GRBs observados por el satélite IMP-7. Ajustados
mediante una función exponencial de 150 keV junto con una ley de potencias de
índice α = −2.5 a altas energías mostrada por líneas punteadas. (Crédito: Cline and
Desai (1975)).

El siguiente paso en el estudio de los GRBs comenzó en 1991 con la puesta

en órbita de uno de los proyectos más ambiciosos, el Observatorio Compton

Gamma-Ray Observatory 5 (CGRO) lanzado por la NASA 6, el cual contaba

con cuatro instrumentos, el Burst and Transient Source Experiment (BATSE)

7, Oriented Scintillation Spectrometer Experiment (OSSE) 8, Compton Te-

lescope (Comptel) y Energetic Gamma Ray Experiment Telescope (EGRET)

9. Este Observatorio CGRO permitió cubrir un rango de energía de 30 keV a

5Véase:https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/cgro/cgro.html.
6National Aeronautics and Space Administration.
7Véase: https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/cgro/batse/.
8Véase: https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/cgro/osse/.
9Véase: https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/cgro/egret/.

https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/cgro/cgro.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/cgro/batse/
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/cgro/osse/
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/cgro/egret/
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30 GeV.

Los resultados más importantes llegaron de la mano de BATSE, el cual conta-

ba con el Large Area Detector (LAD) optimizado para sensibilidad y respuesta

direccional y un Spectroscopy Detector (SD) para una amplia cobertura y reso-

lución energética. El principal objetivo de BATSE era la detección, localización

y estudio de destellos de rayos gamma, logrando observar alrededor de 2700

GRBs (Pačiesas, 2004). Los resultados que encontró BATSE fueron la distri-

bución isotrópica de los GRBs en el cielo, un espectro no térmico. Las curvas

de luz de rayos gamma mostraron una dependencia del tiempo que va desde

un decaimiento cuasi-exponencial suave y rápido, a través de curvas con va-

rios picos, a curvas variables con muchos picos, y subestructura a veces hasta

milisegundos, permitiendo realizar numerosos estudios de las propiedades tem-

porales de los GRBs. Así también fue posible determinar la duración de los

destellos, sospechando una distribución bimodal y comenzaron las discusiones

sobre si se trataban de eventos de origen galáctico o extragaláctico, sin embar-

go los modelos cosmológicos (Prilutskii and Usov, 1975; Usov and Chibisov,

1975) comenzaron a ganar más importancia (Paczynski, 1995).

2.2. BeppoSAX y el Afterglow

Uno de los hechos más importantes en el estudio de los GRBs fue la de-

tección del primer afterglow, considerado en los modelos teóricos, a partir de

los descubrimientos del satélite BeppoSAX10 puesto en órbita en 1996. Una

de las características del satélite era que se encontraba protegido de los rayos

10SAX por "Satellite Italiano per Astronomia X" y Beppo por el sobrenombre del
físico italiano Giuseppe Occhialini. Véase: https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/sax/
instruments/general_l2.html.

https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/sax/instruments/general_l2.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/sax/instruments/general_l2.html
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Figura 2.2: Distribución Isotrópica en la detección de GRBs por parte de BATSE
(Crédito: https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/cgro/batse/).

cósmicos por el campo magnético de la Tierra. La ventaja de BeppoSAX fue la

capacidad de obtener posiciones de los destellos en unas cuantas horas a partir

de 2 Wide Field Cameras (WFC) y la detección de GRBs a cargo del Gamma

Ray Burts Monitor (GBM)11. Esto fue lo que permitió el descubrimiento del

afterglow en rayos-X y posteriormente en el óptico y radio, permitiendo así

determinar los corrimientos al rojo (z)12 de los destellos así como identificar

las galaxias huéspedes.

La primera detección del afterglow en rayos-X corresponde al GRB 970228 en

1997 (Costa et al., 1997a). Se detectó un flujo de 3x10−12 erg cm−2s−1 con un

rápido decaimiento días después, siguiendo una ley de potencias. Este evento

11Véase: https://gammaray.nsstc.nasa.gov/gbm/.
12El corrimiento al rojo representado con la letra z, corresponde a el enrojecimiento de

la luz (las radiaciones emitidas) de un objeto emisor que experimenta un corrimiento a
la parte menos energética del espectro. Se puede utilizar para medir distancias a escalas
cosmológicas.

https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/cgro/batse/
https://gammaray.nsstc.nasa.gov/gbm/
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permitió identificar el afterglow en rayos-X y óptico, así como identificar la ga-

laxia huésped y medir el corrimiento al rojo. Más tarde, se identificó el GRB

970508 (Costa et al., 1997b) con la particularidad de ser el primer destello que

originalmente se le midió el corrimiento al rojo y el primero en le que se detectó

el afterglow a lo largo del espectro completo, especialmente el primero en radio

(Galama et al., 1998). Y con la detección del GRB 971214 (Heise et al., 1997)

se descubrió el destello más distante con un z ∼ 3.42, lo que implicaba que

había liberado un gran cantidad de energía comparable a la energía liberada

por la muerte de una estrella supermasiva (Hipernova)13 u objetos compactos,

como estrellas de neutrones o agujeros negros por medio de jets colimados. No

es raro pensar que los GRBs puedan estar asociados a supernovas (SN) dada

la cantidad de energía liberada, por lo que en 1998 se detectó el primer GRB

980425 que mostró una correlación con la SN 1998bw.

Estudios en diferentes longitudes de onda de los afterglows han confirmado el

modelo relativista de la fireball (Piran, 1999), los cuales permitieron tener un

marco teórico para describir la liberación y propagación de la energía, a partir

de los choques externos e internos presentes en la emisión temprana o en el

propio afterglow como se verá más adelante. Este modelo explica característi-

cas principales del afterglow como el comportamiento de la caída en forma de

ley de potencias de las emisiones en rayos-X y en óptico. Se ha encontrado una

diversidad de los afterglows en rayos-X que están presentes en el 90 % de los

GRBs, mientras que su contraparte en óptico ∼ 50 % pueden estar presentes

o no. Se denominan Dark GRBs a aquellos destellos que no se han detectado

en óptico, y aún más raro el caso con la contraparte en radio.

13Tipo de SN especialmente brillante asociado al colapso de una estrella supermasiva, ter-
minando en un agujero negro, que forman dos chorros de plasma con velocidades relativistas,
que emiten una intensa radiación gamma.
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A finales del 2000, se puso en operación la primera misión destinada exclusiva-

mente para el estudio de los rayos gamma, la High Energy Transient Explorer

(HETE-2)14 como parte de una colaboración entre USA, Japón, Francia e

Italia. Una de las principales características de HETE-2 fue la rapidez en se-

gundos y precisión de las posiciones de los destellos, así como la capacidad de

detectar eventos en el lado nocturno de la Tierra, permitiendo así que otros

telescopios sean alertados para observarlos inmediatamente y la capacidad de

cubrir un rango de energía de 0.5 keV a 400 keV.

Un descubrimiento importante por parte de HETE-2 fue la asociación de GRBs

con una SN, a partir de la detección del destello largo GRB 030329 (Vanderspek

et al., 2003) asociado con la explosión de una supernova de tipo Ic denominada

SN 2003dh (Hjorth et al., 2003), lo que permitió determinar la naturaleza de

los destellos largos y el colapso de estrellas masivas. Por otra parte la detec-

ción del GRB 050709 (Butler et al., 2005), mostró un transitorio óptico el cual

desapareció tras una semana, se observó una curva de luz correspondiente a

un destello corto, seguido de un rebrillo largo y suave, identificándolo como el

primer afterglow de un GRB corto.

A principios del 2005, los afterglows de los destellos cortos permanecían inob-

servables y de origen misterioso, dado que a diferencia de los destellos largos

contienen muy pocos fotones por lo que se vuelven más difíciles de localizar. Se

logró localizar estos eventos gracias a estos rebrillos suaves de larga duración

(∼100s) seguidos de GRBs cortos.

14https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/hete2/hete2.html.

https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/hete2/hete2.html
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Figura 2.3: Curva de luz del GRB 050709 la cual muestra un GRB corto (con una
duración de T90 ∼ 200 s en la banda de energía de 2-25 keV) seguido de un rebrillo
suave (T90 = 130 s en la banda de energía de 2-25 keV). La presencia del destello
junto con el rebrillo fue lo que permitió la identificación del afterglow óptico en GRBs
cortos. (Crédito: Villasenor et al. (2005))
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2.3. Actualidad

En la actualidad dos misiones han estado trabajando en el estudio de los

GRBs, el primero es el satélite Swift15 operando desde 2005 a su máxima

capacidad, inicialmente localizando aproximadamente ∼ 90 GRBs por año 16

(Gehrels et al., 2004). Diseñado para trabajar en múltiples longitudes de onda.

Compuesto por los siguientes instrumentos: Burst Alert Telescope (BAT), X-

Ray Telescope (XRT) y Ultra-Violet/Optical Telescope (UVOT)(Gehrels and

Swift, 2004), con la capacidad de rastrear GRB y sus afterglows con un retraso

mínimo de 80 - 100 s, su contraparte de rayos-X puede ser observada con XRT

con un retraso de 50 - 70 s después del disparo y ha demostrado una gran

capacidad para analizar los afterglows de GRBs con una rapidez impresionan-

te (menos de 100 s después de la identificación por BAT) para descubrir las

propiedades de los afterglows y seguidos de su contraparte en rayos-X nunca

antes vistos por BeppoSAX. Las alertas generadas de GRBs por Swift y las

propiedades de los destellos son transmitidas a la Tierra casi instantáneamente

y distribuidas a la comunidad científica por parte de The Gamma-ray Coor-

dinates Network (GNC)17. Esto llevó al descubrimiento de nuevas fases en los

primeros momentos del afterglow en rayos-X.

La alta sensibilidad y precisión de las posiciones de Swift permiten una me-

jor representación de las distribuciones del corrimiento al rojo y brillo de los

destellos. Uno de los mayores avances logrados fue el descubrimiento de una

forma inesperada y comportamiento de los afterglows tempranos de rayos-X,

15Véase: https://swift.gsfc.nasa.gov.
16https://swift.asdc.asi.it.
17Véase: https://gcn.nasa.gov/ y GCN Circulars Archive https://gcn.gsfc.nasa.

gov/gcn3_archive.html.

https://swift.gsfc.nasa.gov
https://swift.asdc.asi.it
https://gcn.nasa.gov/
https://gcn.gsfc.nasa.gov/gcn3_archive.html
https://gcn.gsfc.nasa.gov/gcn3_archive.html
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así como observar las transiciones entra la emisión temprana y los afterglows

Algunos de los resultados más relevantes por parte de Swift fue la detección

del primer afterglow en rayos-X (GRB 050509B) (Gehrels et al., 2005) y en

óptico de un destello corto (GRB 050724) (Barthelmy et al., 2005). Estudios

de estos destellos permitieron llegar a la conclusión que los afterglows parecen

ser más débiles que los destellos largos, y los modelos de fusión de objetos

compactos como los más probables progenitores de destellos cortos. En el tra-

bajo de (Roming et al., 2006) resumió los resultados de GRBs cortos de las

primeras observaciones de Swift en:

Cuatro no mostraron contrapartes en rayos-X, óptico y radio,

Tres tienen afterglows en rayos-X pero no en las contrapartes ópticas y

de radio,

Cuatro tienen afterglows en óptico y rayos-X.

La segunda misión es el Fermi Gamma-ray Space Telescope (FGST or Fer-

mi)18 de rayos gamma, una cooperación internacional para el estudio en altas

energías (10 keV - 300 GeV), cuyos principales objetivos son explorar los am-

bientes mas extremos en el universo, entender de que se compone la materia

oscura, descifrar los misterios de los estallidos de rayos gamma y explicar como

es que los agujeros negros aceleran una gran cantidad de materia a velocidades

cercana a la velocidad de la luz.

El telescopio esta constituido por dos instrumentos, el Large Area Telescope

(LAT), su principal instrumento, el cual cubre un rango de energía de 20 MeV

hasta un poco más de 300 GeV. Se encarga de determinar las direcciones,

18Véase: https://fermi.gsfc.nasa.gov.

https://fermi.gsfc.nasa.gov
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energías y tiempos de llegada de rayos gamma dentro del campo de visión

que cubre cerca del 20 % del cielo, completándolo en cerca de tres horas y el

Gamma Ray Burts Monitor (GBM) el cual complementa a LAT en sus ob-

servaciones de fuentes transitorias, sensible a rayos-X y rayos gamma de baja

energía ∼ 8 keV a ∼ 40 MeV abarcando un campo de visión del 70 % del cielo.

Figura 2.4: Brillo del cielo observado en rayos gamma por el Telescopio Fermi durante
cuatro años. En la parte superior se puede observar (a) por arriba de 1 GeV y en la
inferior por (b) debajo e 10 GeV. (Crédito: Thompson et al. (2012)).

2.4. Clasificación de GRBs

Gracias a observaciones de cientos de GRBs se obtuvo una distribución

bimodal a partir de la medición del T90, es decir, el tiempo durante el cual las
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cuentas acumuladas incrementan de 5 % a 95 % sobre el background (Kouve-

liotou et al., 1993), lo que abarca el 90 % de la fluencia total de rayos gamma.

Esta distribución se puede observar en Figura 2.5, donde se observan dos picos,

uno en 0.3 s y 20 s con un mínimo alrededor de los 2 s, distinguiendo entre

destellos cortos y largos. Por definición los destellos cuyo T90 es mayor a 2 s se

denominan GRBs de larga duración, mientras que aquellos con un T90 menor

a 2 s se denominan de corta duración.

Powered by TCPDF (www.tcpdf.org)
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Figura 2.5: Distribución bimodal del T90 de GRBs del 4to Catálogo BATSE con el
Burst and Transient Experiment a bordo del NASA’s Compton Gamma-Ray Obser-
vatory (Crédito: NSSTC/Robert S. Mallozzi)19.

19Véase: https://gammaray.msfc.nasa.gov/batse/grb/duration/.

https://gammaray.msfc.nasa.gov/batse/grb/duration/
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2.4.1. GRBs Largos

Los GRBs largos (LGRBs - Large Gamma-Ray Burts por sus siglas en

inglés) en los que el T90 > 2 s son los eventos astronómicos más luminosos.

El modelo del Colapsar (Woosley, 1993) es considerado como el progenitor

de los LGRBs. El Colapsar son estrellas masivas rotando (M >∼ 30 M�),

aisladas o en un sistema binario cuyo núcleo de hierro colapsa directamente

para formar un agujero negro. En los minutos o segundos seguidos del colapso

el agujero negro acreta la materia residual del núcleo y emite un poderoso jet

relativista (∼ 1052 erg), esto es lo que se denomina GRB. Los progenitores del

colapso como estrellas Wolf-Rayet están relacionadas con los progenitores de

supernovas deficientes de hidrógeno (Supernovas Tipo 1b/1c).

El modelo del Colapsar requiere:

Estrellas masivas (Tipo O y B) con alta velocidad rotacional ∼ 400 km

s−1

Un núcleo masivo que colapsa directamente en un agujero negro.

La envoltura de hidrógeno alrededor de la estrella colapsante tiene que

ser eyectada preferiblemente en su totalidad.

Un momento angular alto en las regiones internas de la estrella masiva

progenitora.

Los LGRBs están asociados a regiones de alta formación estelar, donde se

encuentran la mayor cantidad de estrellas masivas, así como a grandes corri-

mientos al rojo por lo que se han considerado poblaciones estelares de tipo I

y II (Pop I y II). La producción de GRBs está favorecida en regiones de baja

metalicidad y los progenitores aparecen en galaxias espirales azules.
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2.4.2. GRBs Cortos

Los GRBs cortos (SGRB - Short Gamma-ray burts), son aquellos GRBs de

duración T90 < 2 s, su progenitores aun son inciertos, algunos modelos sugie-

ren que están asociados a fusiones de objetos compactos en sistemas binarios

como un sistema binario de estrellas de neutrones (NS-NS), o un sistema de

estrella de neutrones con agujero negros (NS-BH). La distribución de SGRB

es isotrópica por lo que sus progenitores se encuentran en diferentes tipos de

galaxias, asociados tanto a poblaciones estelares jóvenes como viejas con bajos

corrimientos al rojo a diferencia de los GRBs largos.

Las características principales de los SGRB son:

T90 menor a dos segundos.

Menor variabilidad que los LGRBs.

Corrimientos al rojo menores respecto a los GRBs largos.

Luminosidades entre 1050 - 1053 erg/s.

Asociados a poblaciones estelares jóvenes y viejas.



CAPÍTULO 3

Fireball, Afterglow y Jets

En este capítulo se abordará la descripción de los procesos que componen

los destellos de rayos gamma, por lo que se dará una breve descripción de la

emisión temprana, el modelo de la fireball, el afterglow y los jets.

3.1. El Modelo de la Fireball

El modelo más aceptado para explicar los elementos básicos de los GRBs:

la emisión temprana (prompt emission) y una emisión tardía mucho más dura-

dera denominada afterglow, es el modelo de la fireball relativista propuesto por

Piran (1999). En este modelo la energía es depositada dentro de un volumen

pequeño, el cual conduce a una expansión relativista de la fuente. El modelo

contempla choques, a medida que el material en forma de plasma es expulsado

por ambos polos de la fuente en forma de jets.

A medida que el material es eyectado de la fuente, se van formando cascarones

con diferentes velocidades debidas a la variabilidad temporal de la fuente, esta

variabilidad conduce a diferentes velocidades entre los cascarones, por lo cual

17
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provoca que cascarones con mayor velocidad sobrepasen a cascarones más len-

tos produciendo choques que liberan destellos de rayos gamma. A estos choques

de les denomina Choques Internos (Rees and Meszaros, 1994), estos choques

toman lugar a un distancia de ∼ 1014−1015 cm del la fuente (Mészáros, 2006).

Durante estos choques electrones son acelerados produciendo emisión de sin-

crotrón así como una contribución de emisión debida a Compton inverso, en

rayos-X y rayos gamma. Cada choque produce su propia emisión por lo que

la emisión temprana es el resultado de múltiples choques que suceden simul-

táneamente. Estos choques permiten explicar la variabilidad observada en las

curvas de luz así como la emisión temprana de rayos gamma.

Por otro lado el Choque Externo (Rees and Meszaros, 1992) es producido

cuando el material expulsado en forma de jet alcanza el medio circundante a

la fuente ∼ 1016 cm (Mészáros, 2006) y son los responsables de explicar la ra-

diación detectada en múltiples longitudes de onda de los afterglows, así mismo,

generan choques inversos que cruzan el material eyectado. Como el material

viaja a velocidades ultra relativistas, parte de la eyección viaja más rápido que

otras partes, por lo cual emitirán durante varios periodos de tiempo mientras

interactúan, estos choques pueden producir rayos gamma.
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Figura 3.1: Esquema de las diferentes fases del modelo de fireball. Se observa la
emisión temprana desde un t = 0 a t = 106 s donde se originan los Choques Inter-
nos causando la emisión de rayos gamma. El Choque Externo origina al afterglow
provocando emisión en óptico, radio y rayos-X. (Crédito: Gabriele Ghisellini).

Este modelo permite entender los choques tanto internos como el externo

con la fireball ultra-relativista, la aceleración de electrones relativistas y la

producción de fotones por emisión de sincrotrón. Sin embargo, el descubri-

miento más importante fue la interacción del flujo relativista con el material

circundante a la fuente, lo cual podría crear una emisión mucho más duradera

denominada afterglow.

3.2. Emisión Temprana

La Emisión Temprana es la fase temporal durante la cual una emisión

excesiva sub-MeV es detectada por encima del nivel de emisión de fondo de

un instrumento. Esta emisión está relacionada con la emisión del jet, donde la
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eyección disipa la energía internamente en choques internos.

A partir de observaciones de cientos de GRBs, se ha observado que no hay dos

destellos con curvas de luz idénticas, estas pueden comportarse de diferentes

maneras, pueden ser suaves o erráticas, con una alta variabilidad en sus picos

o exhibir un aumento rápido seguido de un decaimiento exponencial conocidos

como Fast Rise and Exponential Decay (FREDs).

Se ha observado que los espectros de GRBs son de tipo no-térmicos con una

distribución de ley de potencias en su flujo. Un modelo de ajuste encontrado

empíricamente y ampliamente utilizado es el propuesto por Band (Band et al.,

1993) el cual consiste en dos leyes de potencia suaves con un corte exponencial:

fBAND(E) =



A

(
E

100keV

)α
exp

[
−(α + 2)E

Epeak

]
,

con E <
(α− β)Epeak

α + 2
≡ Ebreak

A

(
E

100keV

)β
exp(β − α)

[
(α + β)Epeak

100keV (α + 2)

]α−β
,

con E ≥ (α− β)Epeak
α + 2

(3.1)

Donde los parámetros Epeak es la energía de corte, α y β el índice espectral de

baja energía y el índice espectral de alta energía respectivamente (con valores

promedios de Epeak = 150 keV, α = −1 y β = −2). Con las observaciones

espectrales de BATSE y el modelo que relaciona las cuentas en el detector con

la energía medida de los fotones, se logró ajustar la mayoría de los espectros

de GRBs.
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3.3. El Afterglow

La mayor parte de lo que se conoce de los GRBs provienen de los estudios

del afterglow, su importancia recae en que son fundamentales para localizarlos

así como para medir sus corrimientos al rojo e identificar sus galaxias huéspe-

des. El principio básico del afterglow se basa en la disipación de energía dentro

de choques producidos por el flujo de salida a velocidades relativistas que al

interactuar con el medio circundante reduce su velocidad creando un frente de

choque.

El descubrimiento de los afterglows comenzó con la detección del GRB 970228

por parte del satélite Beppo SAX. Observaciones posteriores (Levan, 2018)

(Figura. 3.2) mostraron que se trataba de una fuente de larga duración la cual

se desvanecía en una escala de tiempo de varios días, convirtiéndose así en el

primer afterglow de rayos-X de un GRB.

Figura 3.2: Afterglow en rayos-X del GRB 970228 donde se puede observar la emisión
remanente días después de la detección el destello. (Crédito: Levan (2018)).

A partir de los descubrimientos de BeppoSAX y seguidos con la era de Swift
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se logró pasar de una detección por mes, a una detección cada ciertos días,

así como la detección en otras longitudes de onda específicamente en óptico y

radio. Los afterglows en óptico proporcionan posiciones más precisas así como

el camino para obtener distancias además de proporcionar información de la

onda expansiva de propio GRB. Por otro lado, los afterglows en radio son aún

más inusuales pero son visibles de mucho más lejos y a menudo aumentan

con el tiempo, teniendo su brillo máximo días o semanas después del destello.

Las curvas de luz correspondientes al afterglow en rayos-X (Fig. 3.3)pueden

describirse en las siguientes fases de acuerdo a (Zhang et al., 2006):

(1) Emisión Temprana, observaciones de rayos-X pueden detectarse justo al

final de la emisión temprana, suelen ser muy brillantes y variables.

(2) Decaimiento Rápido, justo después de la emisión temprana la luz visible

parece sufrir un decaimiento rápido ∼ t−5.

(3) Meseta, los rayos-X parecen estancarse, apareciendo como planos o un

decaimiento lento.

(4) Ráfagas, durante la fase de meseta es posible que aparezcan grandes o

pequeñas ráfagas de rayos-X.

(5) Decaimiento intermedio, al terminar la fase de la meseta el afterglow de

rayos-X típicamente muestra un decaimiento como t−1.

(6) Rápido decaimiento, las curvas de luz sufrirán una interrupción temporal

agudizando el decaimiento, más allá de este punto el flujo decae como t−2.

Esta ruptura temporal se conoce como la ruptura del jet.
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Figura 3.3: Comportamiento canónico de la Curva de luz en rayos-X basado en las
observaciones de Swift. El segmento 0 corresponde a la emisión temprana, I rápido
decaimiento, II un decaimiento intermedio mucho menos abrupto donde se pueden
observar una meseta y ráfagas, III un decaimiento algo más pronunciado con un
posible corte que lleva a el segmento IV que corresponde a otro decaimiento rápido.
Los segmentos en líneas sólidas (I, III) corresponde a los más comunes, mientras que
los segmentos en líneas punteadas (II, IV, V) solo se observan en algunos destellos. Se
presentan los valores típicos de los índices temporales y los tiempos de corte tbreak,1,
tbreak,2, tbreak,3. (Crédito: (Zhang et al., 2006).

3.4. GRB Jets

Dado el movimiento del bulk relativista, la estructura y orientación de los

destellos de rayos gamma han jugado un papel importante y se han estudiado

con el fin de determinar cómo es que se producen. El estudio de la estructura

de los jets comenzó 2000s con el objetivo de determinar la diversidad de ener-

gías de los GRBs. La estructura del jet tanto en el eje (on-axis) como fuera de

eje (off-axis) (Ioka and Nakamura, 2019; Kathirgamaraju et al., 2019) resulta

importante debido a que determina las propiedades de emisión y lleva consigo

información de los procesos que le dan forma, el mecanismo de producción del

jet y la interacción con el medio que rodea el motor central, así como puede
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ser prueba de algún fenómeno que aún no se conoce.

Como hemos mencionado anteriormente, los GRBs se forman a partir de obje-

tos compactos; ya sea por la fusión de dos estrellas de neutrones o la fusión de

un agujero negro con una estrella de neutrones. El escenario más aceptado es

el de un motor central1 que lanza un flujo de salida (chorro) bipolar relativista

colimado. En este flujo el bulk de energía produce una emisión temprana muy

brillante en las bandas de rayos-X y rayos gamma, la desaceleración de este

chorro ocurre cuando interactúa con el medio externo alrededor del destello

produciendo una emisión de afterglow en múltiples longitudes de onda de lar-

ga duración que se extiende de la banda de rayos gamma hasta las bandas de

óptico y radio. La presencia de un jet se puede inferir de las curvas de luz,

específicamente de la estimación del ángulo de colimación del empinamiento

de la curva de luz del afterglow (Rhoads, 1997). Esto comúnmente llamado

Jet break, aumenta Γ el factor de Lorentz del jet, como 17Γ el ángulo del haz

relativista, el cual va incrementando durante el afterglow debido a la desace-

leración de la onda de choque, en otras palabras, la expansión del choque se

produce conforme el jet se expande en el medio externo, este ángulo se vuelve

comparable al ángulo de colimación θi, permitiendo ver el borde del jet.

Los jets de GRBs se han modelado como chorros cónicos con una energía por

ángulo sólido constante, y bulk de factores de Lorentz con aperturas θ ≤ θi
2.

Este modelo se conoce como el Modelo Homogéneo o Top Hat, si el jet se

observa dentro de θi, el empinamiento de la curva de luz del afterglow se usa

para determinar el ángulo de apertura del jet θj de donde se puede derivar la

energía del destello.

1Consiste en un sistema de un objeto compacto con un disco de acreción rodeándolo.
2θ es el ángulo desde del eje de simetría del jet.
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3.4.1. Etapas de la evolución del Jet

Para entender la estructura de los Jets relativistas asociados a los GRBs

hay que ver cómo es que se forman y evolucionan. Se pueden diferenciar tres

fases cruciales en la evolución de jets: (1) La expulsión del jet, donde se desglosa

la energía inicial, su perfil angular y la dependencia de tiempo, definidos por

el motor central y su evolución; (2) la interacción del jet con los restos del

progenitor, comprendiendo la propagación del frente del jet, la formación del

cocoon y el jet breakout ; (3) la expansión del jet en el medio externo y su

subsecuente desaceleración (Figura: 3.4).

La primera etapa del jet se conoce como Jet laúnch: el jet es lanzado o

expulsado por el motor central, los mecanismos que impulsan el jet dependen

de la naturaleza del motor central.

Una vez es expulsado se pasa a la Formación del jet head (frente del

jet): donde el material se expande dentro de un embudo de baja densidad

(donde se formó) hasta que alcanza un medio más denso que es el que rodea al

motor central. Se forma una estructura de choques (hacia adelante e inverso3

frente del jet) en donde el flujo de momento del jet se contrarresta con la

presión del material residual.

Propagación del jet a través de los restos del progenitor, el frente

del jet se sostiene del material que fluye del choque inverso propagándose a

través de los restos del progenitor. Tan pronto el frente del jet se ralentiza lo

suficiente y dada la ausencia de un confinamiento lateral, se conecta causal-

mente en la dirección transversal, el material chocado se hace a un lado para

formar un cocoon caliente y con una presión muy grande que rodea al jet que

3Conocidos como forward and reverse shock.
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lentamente se expande lateralmente (Ramirez-Ruiz et al., 2002). La presión del

cocoon es suficiente para balancear el flujo de momento lateral del material del

jet que fluye del motor central, llevando a la formación de un choque oblicuo,

donde la componente lateral del flujo de momento se disipa, convirtiendo del

flujo radial en cilíndrico, por lo que el jet ahora está colimado por el cocoon

(Salafia et al., 2020).

Breakout (Ruptura): el frente de choque alcanza el gradiente de densi-

dad que marca el borde exterior de los restos del progenitor. El choque hacia

adelante se acelera mientras que el choque inverso desaparece, el material tan-

to del jet como del cocoon comienza a fluir libremente hacia afuera, lo que

se le conoce como jet breakout. Durante esta fase los choques hacia adelante

pasan de un región ópticamente gruesa a un región ópticamente delgada, es en

este punto donde se observa la primera emisión electromagnética del jet, los

fotones son liberados produciendo emisión de choque breakout.

Expansión Libre, el flujo del material del motor central disminuye signifi-

cativamente, lo que delimita la extensión radial del chorro, que ahora se puede

considerar como un cascarón inhomogéneo que se expande lejos del progenitor

a velocidades relativistas. Las inhomogéneidades del bulk del factor de Lorentz

pueden llevar a la creación de choques internos, los cuales se han considerados

como los mecanismos de disipación y radiación de flujo de energía, así como

posibles mecanismos de reconexión magnética dado que estos choques internos

inducen turbulencias.

Choque Externo: El cascarón se expande en el medio externo de baja

densidad que rodea al progenitor, tan pronto el cascarón ha barrido una canti-

dad de medio externo, correspondiente a una energía de masa en reposo igual

a la energía cinética del cascarón dividido por el cuadrado del bulk del factor



3.4. GRB JETS 27

de Lorentz, la expansión comienza a verse afectada, se forma un choque hacia

adelante y uno inverso el cual cruza el cascarón iniciando la desaceleración

de este último y la transferencia de su energía al medio externo impactado

hacia adelante. Inmediatamente después del inicio de la desaceleración, el cho-

que hacia adelante experimenta una expansión de fase auto-similar, borrando

cualquier recuerdo de los detalles de la estructura radial del cascarón. La es-

tructura angular no se ve afectada, ya que la mayor parte del cascarón chocado

está desconectado causalmente en la dirección transversal.

Expansión lateral y transición a expansión no relativista: Tan pron-

to la escala de sonido cruza la escala de tiempo, se vuelve más corta que la

escala de tiempo de la expansión dinámica, las ondas de presión comienzan a

nivelar las inhomogéneidades angulares, iniciando la fase de expansión lateral

la cual incrementa la superficie de trabajo de los choques, más una desace-

leración en la tasa de choques. El choque pasa a una fase de expansión no

relativista, convergiendo lentamente hacia el comportamiento de onda expan-

siva esférica de Sedov-Taylor (Ostriker and McKee, 1988).

El estudio de la estructura que corresponde a los jets toma un papel impor-

tante cuando se modelan las emisiones del afterglow y de la emisión temprana,

dado que se cree que es en esta fase donde son producidas y por ende consti-

tuye una condición inicial en la producción del afterglow.

En esencia el jet es expulsado por el motor central y este se propaga en las

regiones densas que le rodean (lo que llamamos circumburts) que están consti-

tuidas por los restos del progenitor, es decir, la envolvente o la nube eyectada

según sea el caso. El flujo eyectado interactúa con estos restos muy por ’arriba’

del motor central en donde dos choques se forman, uno hacia adelante y otro

inverso, lo que habíamos llamado frente del jet. Si la velocidad a la que se
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Figura 3.4: Representación de las diferentes fases de la evolución de un jet, conside-
rando ambos escenarios tanto GRBs largos (izquierda) como GRBs cortos (derecha).
El jet es alimentado tanto por el motor central como con el disco de acreción que
se forma, se expande, se forma el cocoon y el material chocado genera una presión
hacia adentro que va colimando el jet a medida que se propaga. Cuando el jet estalla
(breaks out) el cocoon explota, seguido de las fases donde se producen la emisión del
afterglow y de la emisión temprana (prompt emission). (Crédito: Diseño tomado de
Sharan Salafia and Ghirlanda (2022)).
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mueve este frente es lo suficientemente baja, provoca que el material chocado

fluya lateralmente formando un cocoon con una presión muy alta que envuelve

al jet. Una vez que que la presión se vuelve comparable al momento del flujo

transversal del jet, se forma un choque re-confinado que disipa el momento

transversal colimando el jet en un flujo cilíndrico4. Esta colimación reduce el

choque inverso lo que favorece la propagación del frente del jet. Una vez que

el choque alcanza un gradiente de densidad que caracteriza las regiones fuera

de los restos del progenitor, se empieza a acelerara como un choque en una

supernova, la diferencia entre las rupturas de ambos choques (Tan et al., 2001)

es que la del jet es relativista y anisotrópica .

La propagación del jet es importante dado que puede contener información so-

bre el progenitor y el motor central, así como explicar algunas características

de la emisión temprana. Visto desde ángulos cercanos al eje del jet, la emisión

esta compuesta por material que se mueve cerca de la línea de visión, el pico

de emisión del choque inverso corresponde al tiempo de cruce del choque. En

el óptico y rayos-X la curva de luz de la emisión del choque inverso muestra

un rápido crecimiento y decaimiento antes y después del pico de la emisión,

mientras que en radio se espera un decaimiento más lento con posibles protu-

berancias conforme el pico de sincrotrón se mueve a bajas frecuencias después

de su pico. La emisión vista desde un observador fuera de eje puede estar

compuesta por material moviéndose a diferentes ángulos o una cantidad com-

parable de radiación que proviene de una porción más amplia del jet, teniendo

como resultado una curva de luz más suave y con un retraso. En cuanto el

choque inverso desaparece, los cascarones del choque transfieren la mayor par-

4Esta auto colimación se puede aproximar cuando L ≤ θ
−4/3
j,0 (Bromberg et al., 2011),

donde L es la luminosidad del jet y θj,0 el ángulo de apertura respecto a la base del jet.
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te de su energía al medio interestelar, por lo que el sistema se convierte en un

blastwave, es decir, un choque hacia a delante que ha perdido la información

de la explosión. Tan pronto el choque alcanza el contacto causal transversal,

este se expande lateralmente (Granot and Piran, 2012; Rhoads, 1999).

Ahora bien la fuente principal de emisión del afterglow se cree que proviene de

la formación del choque debido a la expansión del jet en el medio que rodea al

destello. Durante este paso la aceleración de electrones por los choques difusos

que se llevan a cabo, tanto en el choque hacia adelante como en el inverso

llevan a emisiones de sincrotrón o incluso a Compton inverso. Por lo que la

emisión en cualquier punto de la evolución del jet es modelada a partir de

modelos de sincrotrón/Compton inverso.

A partir de este modelo se pueden obtener curvas de luz complejas (Granot

and Sari, 2002), incluso si solo se toma en cuenta una explosión isotrópica

y emisión de sincrotrón. La función de distribución espectral se compone de

varios segmentos de leyes de potencias suaves conectadas entre sí, que corres-

ponden a los diferentes regímenes espectrales con las principales frecuencias

críticas: la frecuencia de sincrotrón νsyn(γ) correspondiente a los cortes del

factor de Lorentz γm y γc de la distribución de electrones, y la frecuencia νq

debajo de la cual la auto-absorción de sincrotrón se vuelve importante.

Se ha observado que a medida que aumenta el tiempo, el flujo visto por un

observador esta dominado por emisión producida progresivamente cerca del eje

del jet (Sharan Salafia and Ghirlanda, 2022), observando sus implicaciones en

las curvas de luz del afterglow para diferentes ángulos de visión y estructuras

de jets.



CAPÍTULO 4

Procesos Radiativos

Hay dos procesos de radiación involucrados en los GRBs. Tanto la emisión

temprana y el afterglow se deben a la aceleración de partículas a altas energías

provocando que radien energía por medio de radiación de sincrotrón y disper-

sión Compton inverso.

En este capítulo se describirán los procesos de radiación del afterglow: ra-

diación de sincrotrón (Sari et al., 1998) y radiación de dispersión de Compton

inverso (Sari and Esin, 2001) y se obtendrán las expresiones para los espectros

y curvas de luz en diferentes regímenes.

4.1. Radiación de Sincrotrón

La combinación de partículas viajando a altas energías y su interacción

con campos magnéticos hacen que la radiación de sincrotrón juegue un papel

importante en el afterglow del GRB. En principio, la emisión de sincrotrón

está caracterizada por el factor de Lorentz de los electrones acelerados (γe),

31
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de la materia (Γ) y el campo magnético (B). En esencia la emisión de radia-

ción de sincrotrón se produce a partir de electrones que viajan a velocidades

relativistas que interaccionan con campos magnéticos fuertes.

Considerando un choque relativístico que entra en un medio de densidad cons-

tante. Los electrones son acelerados al entrar en este medio con velocidades

comparables a las velocidades del jet y la presencia de campo magnético de la

fireball permite acelerar estos electrones hasta el frente de choque. La energía

de los electrones sigue una ley de potencias con lo que se puede expresar una

distribución de choques de partículas aceleradas como:

N(γe)dγe ∝ γ−pe dγe con γe > γm. (4.1)

Donde γe es el factor de Lorentz de los electrones y γmin el factor mínimo de

Lorentz, que esta relacionado con el índice p de la ley de potencias. Se han

propuesto modelos para determinar estos parámetros describiendo las condi-

ciones que deberían de cumplir, por lo que se usan fracciones constantes de

energía cinética εe y magnética εb como parámetros libres adimensionales para

contrarrestar las incertidumbres. Estos parámetros están relacionados con la

densidad total de energía U a partir de la densidad de energía cinética Ue y

magnética UB.

Detrás de la onda de choque la densidad de partículas y de energía están

descritas (Blandford and McKee, 1976) por N = 4Γn y U = 4Γ2nmpc
2 respec-

tivamente, donde n es el número de partículas por unidad de volumen, mp la

masa del protón y Γ el factor de Lorentz del jet. Por tanto tenemos:

N = 4Γn = C

∫ γmax

γmin

γ−pe dγe,
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N =
C

1− p
(γ1−p
max − γ

1−p
min). (4.2)

Donde γmax es el valor máximo del factor de Lorentz que puede alcanzar la

distribución de electrones y C una constante de la distribución de electrones.

Dados los parámetros antes mencionados y su relación con la densidad de

energía U tenemos:

Ue = Uεe = 4Γnmpc
2εe = C

∫ γmax

γmin

mec
2γeγ

−p
e dγe,

Ue =
Cmec

2

2− p
[
γ2−p
max − γ

2−p
min

]
. (4.3)

Tomando γmax ∼ ∞ en las ecuaciones (4.2) y (4.3) se obtiene:

4Γn =
C

p− 1
γ1−p
min, (4.4)

4Γnmpc
2εe =

Cmec
2

p− 2
γ2−p
min. (4.5)

El factor de Lorentz mínimo de los electrones lo obtenemos al combinar ambas

ecuaciones:

γmin =

(
p− 2

p− 1

)
mp

me

εeΓ. (4.6)

Para la densidad magnética del forward shock se considera que es una fracción

constante εB de la energía del choque, por lo que cumple:

UB = UεB y U =
B2

8π
. (4.7)
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Por lo que se concluye que el campo magnético esta dado por la siguiente

ecuación:

B =
√

32πnmpc2εBΓ. (4.8)

Ahora bien, la potencia de radiación y la frecuencia característica a partir de

la ecuación de Lamor están dadas como:

P (γe) =
σT c

2

6π

(
Γ

1 + z

)2

B2γ2
e (4.9)

y

ν(γe) =
q

2πmec

(
Γ

1 + z

)
Bγ2

e . (4.10)

donde σT es la sección eficaz de Thomson y el factor Γ/1 + z convierte los re-

sultados al marco de referencia del observador y toma en cuenta el corrimiento

debido a distancias cosmológicas.

Para calcular el flujo es necesario obtener el máximo de la potencia espectral

(Pν,max) para esto tenemos:

Pν,max =
P (γe)

ν(γe)
, (4.11)

Pν,max =
σTmec

2

3q

(
Γ

1 + z

)
B. (4.12)

Se necesita que γe sea menor a un factor γc crítico para que los electrones no

pierdan una fracción considerable de su energía por radiación, a este factor de

Lorentz se le conoce como factor de enfriamiento se expresa como:

P (γc)t =

(
Γ

1 + z

)
mec

2γc. (4.13)
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Donde t es el tiempo de enfriamiento máximo debido a la emisión de sincrotrón.

Al calcular P (γc) de la ecuación (4.9) y sustituir en la ecuación (4.13) se obtiene

la expresión para γc:

γc =

(
1 + z

Γ

)
(1 + Y )−1 6πmec

σTB2t
. (4.14)

Donde Y es el parámetro de Compton, el cuál está definido como la razón

entre la densidad de energía de la radiación de Sincrotrón y la densidad de

energía magnética. Este parámetro determina la relevancia de la emisión tardía

por dispersión de Compton inverso (Sari et al., 1996). Sustituyendo el campo

magnético de la ecuación (4.8):

γc =

(
1 + z

Γ3

)
(1 + Y )−1 3me

16σTmpcεBnt
. (4.15)

Con los valores de los factores de Lorentz γmin, γc podemos calcular las fre-

cuencias características correspondientes sustituyendo en la ecuación 4.10

νγmin =
q
√

32π

2π(1 + z)

m
5/2
p

m3
e

(
p− 2

p− 1

)2

n1/2ε
1/2
B ε2eΓ

4, (4.16)

νγc =
9qme√

8192σT c2t2

(
1 + z

Γ4

)
(1 + Y )−2π−3/2n−3/2m−3/2

p ε
−3/2
B . (4.17)

Consideremos el número de electrones Ne = 4πnR3, por lo que el flujo obser-

vado a una distancia D esta dado por:

F Syn
ν,max =

NePν,max
4πD2

. (4.18)
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Considerando las expresiones obtenidas y tomando en cuanta que los cortes

espectrales están dados por:

νSync = ν(γc) y νSynmin = ν(γmin). (4.19)

Obtenemos los cortes espectrales y el flujo máximo en función de Γ el factor

de Lorentz del material:

νSynmin =
qe
√

32π

2π(1 + z)

(
p− 2

p− 1

)2
m

5/2
p

m3
e

n1/2ε
1/2
B ε2eΓ

4, (4.20)

νSync =
9qeme√

8192σ2
T c

2t2

(
1 + z

Γ4

)
(1 + Y )−2π−1/2n−3/2m−3/2

p ε
−3/2
B . (4.21)

Para obtener el flujo máximo sustituimos el radio de la esferaR = (4c/1+z)Γ2t,

por lo que tenemos:

F Syn
ν,max =

64
√

32π

9qe

mem
1/2
p

D2(1 + z)4
σTn

3/2c6ε
1/2
B Γ8t3. (4.22)

Para obtener el espectro de sincrotrón (Sari et al., 1998) a partir de la ley de

potencias hay que integrar sobre γe y hay que considerar dos casos. Caso 1

cuando γmin > γc, es decir, los electrones se enfriaran hasta llegar a γc en un

tiempo t, este caso se denomina fast cooling con un flujo dado por:

Fν =


(ν/νc)

1/3Fν,max, para νc > ν,

(ν/νc)
−1/2Fν,max, para νmin > ν > νc,

(νmin/νc)
−1/2(ν/νmin)−p/2Fν,max. para ν > νmin.

(4.23)



4.1. RADIACIÓN DE SINCROTRÓN 37

Caso 2 γc > γmin, solo los electrones con γe > γc pueden enfriarse, a esta

fase se le conoce como slow cooling dado que la mayoría de los electrones no

alcanza a enfriarse en un tiempo t y su flujo está dado por:

Fν =


(ν/νmin)1/3Fν,max, para νmin > ν,

(ν/νmin)−(p−1)/2Fν,max, para νc > ν > νmin,

(νc/νmin)−(p−1)/2(ν/νmin)−p/2Fν,max. para ν > νc.

(4.24)

El espectro de sincrotrón incluyendo los dos casos se puede observar en la

Fig.4.1.

Los regímenes de enfriamiento los obtenemos al sustituir las ecuaciones 4.20,

4.21 y 4.22 en las expresiones anteriores (ecuaciones 4.23 y 4.24). Para el caso

de fast cooling tenemos:

F Syn
ν,fast ∝


Γ28/3t11/3ν1/3, para νc > ν,

Γ6t2ν−1/2, para νmin > ν > νc,

Γ2(p+2)t2ν−p/2. para ν > νmin.

(4.25)

y para slow cooling tenemos:

F Syn
ν,slow ∝


Γ20/3t3ν1/3, para νmin > ν,

Γ2(p+3)t3ν−(p−1)/2, para νc > ν > νmin,

Γ2(p+2)t2ν−p/2. para ν > νc.

(4.26)
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Figura 4.1: Espectro de sincrotrón de choques relativista a partir de una distribución
de ley de potencias, para los casos correspondientes a las ecuaciones (4.23) y (4.24).
(Crédito: Sari et al. (1998)).

4.2. Radiación por Sincrotrón Self Compton

Ahora bien la dispersión por Compton inverso (IC por sus siglas en inglés)

aparece durante la emisión temprana contribuyendo al retraso de las transicio-
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nes entre las fases fast cooling y slow cooling ; este proceso radiativo consiste

en la dispersión de un fotón a una frecuencia mayor por la interacción con un

electrón de mayor energía, provocando que este electrón pierda energía. Ade-

más de aumentar la energía de los fotones por un factor de γ2 se introduce una

componente de ultra alta energía en el espectro de GRBs en el rango de GeV,

sin embargo se ha observado presencia de emisión de Compton inverso combi-

nado con dispersión de Compton inverso (Synchrotron Self Compton SSC) en

rangos de TeV en observaciones de afterglows tempranos.

Los fotones dispersados por IC son aquellos fotones que fueron emitidos por

sincrotrón, debido a que la sección eficaz es pequeña, por lo que es difícil que

pueda haber otra dispersión. Este proceso es el que se conoce como SSC dado

que los mismos electrones emiten por sincrotrón y después dispersan los fotones

emitidos. Esta radiación debe ser considerada para una descripción completa

de la emisión del afterglow en los GRB cortos. De hecho el mecanismo de SSC

se ha utilizado para explicar la emisión de distintas fuentes astrofísicas, tanto

en los GRBs (Meszaros et al., 1994; Zhang and Mészáros, 2001) o en núcleos

activos de galaxias (Zhang et al., 2012).

En Sincrotrón Self Compton el flujo a cada frecuencia observada incluye la

contribución de los electrones en un amplio rango de energías, que son dis-

persados por fotones en un amplio rango de frecuencias. Para una fuente de

sincrotrón con choques de electrones acelerados el espectro es considerado co-

mo una función de ley de potencia, correspondiente a la distribución de energía

de los electrones, esta forma está caracterizada por dos factores esenciales: el

enfriamiento por radiación y el calentamiento por absorción. Con tres fre-

cuencias características νmin, νc que ya hemos visto y la tercera la frecuencia

de auto-absorción νa. Ahora bien, el espectro de SSC, esta caracterizado por
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multi-segmentos de cortes de ley de potencia, separados por νmin, νc y νa con-

duciendo a diferentes formas en el espectro.

Las expresiones aproximadas para el espectro de SSC en los regímenes νa <

νmin < νc y νa < νc < νm fueron calculadas por (Sari and Esin, 2001). Cuan-

do νa > νc, Sincrotrón Self Compton se convierte en una importante fuente

de calor para los electrones de baja energía, por lo que estos electrones están

dominados por una componente cuasi-térmica, hasta un factor de Lorentz de

“transición” por encima del cual los electrones ya no se ven afectados por el

calentamiento por auto-absorción y mantienen la distribución normal de la

ley de potencia. En el caso que νa < νc, el calentamiento debido a la auto-

absorción puede ser despreciable dado que no afecta la distribución de energía.

Los cortes espectrales de SSC dados por (Sari and Esin, 2001), en función de

los resultados de la radiación de sincrotrón:

νSSCmin = γ2
minν

Syn
min

y νSSCc = γ2
cν

Syn
c . (4.27)

Por tanto se obtienen las siguientes expresiones:

νSSCmin =
qe
√

32π

2π(1 + z)

m
9/2
p

m5
e

(
p− 2

p− 1

)4

n1/2ε4eε
1/2
B Γ6, (4.28)

νSSCc =
81(1 + z)3

256
√

8192π

qem
3
e

m
7/2
p σ4

T c
4
(1 + Y )−4n−7/2ε

−7/2
B Γ−10t−2. (4.29)

Para el flujo máximo hay que tomar en cuenta la razón entre el flujo de sin-

crotrón F Syn
ν,max y por SSC F SSC

ν,max que es proporcional al número de electrones
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y a la sección eficaz entre el área de la esfera que los contiene:

F SSC
ν,max

F Syn
ν,max

∼ NeσT
4πR2

. (4.30)

Sustituyendo el número de electrones Ne y el F Syn
ν,max en la ecuación anterior se

llega a:

F SSC
ν,max =

256
√

32π

27qe

mem
1/2
p

D2(1 + z)5
σ2
T c

7n5/2ε
1/2
B Γ10t4. (4.31)

Al igual forma que se llevo a cabo con radiación sincrotrón, los regímenes

espectrales por radiación SSC se obtienen al sustituir el flujo de la ecuación

4.31 en las ecuaciones 4.23 y 4.24 tenemos:

F SSC
ν,fast ∝


Γ40/3t16/3ν1/3, para νc > ν,

Γ5t2ν−1/2, para νmin > ν > νc,

Γ3p+2t2ν−p/2. para ν > νmin.

(4.32)

F SSC
ν,slow ∝


Γ8t4ν1/3, para νmin > ν,

Γ3p+7t4ν−(p−1)/2, para νc > ν > νmin,

Γ3p+2t2ν−p/2. para ν > νc.

(4.33)
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CAPÍTULO 5

Modelos de Sincrotrón Fuera de

Eje

En este capítulo se dará un repaso de la descripción analítica del modelo

de sincrotrón del flujo fuera de eje del afterglow1 con las consideraciones de

un medio externo circundante al destello con una estratificación del perfil de

densidad, la emisión de sincrotrón para el régimen de auto-absorción y la

emisión del afterglow en la transición vista entre el eje y fuera de eje antes de la

expansión lateral, para esto se toma en consideración el trabajo presentado por

(Fraija et al., 2022). Después se presentará el modelo análogo con la radiación

de Sincrotrón Self Compton de la fase de desaceleración inicial así como de la

desaceleración lateral, desarrollado en este trabajo.

1fuera de eje top-hat model.
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5.1. Modelo de Sincrotrón fuera de eje del af-

terglow

Tendremos cuatro fases que tomamos en cuenta para el modelo: (I) Inercial,

(II) de Desaceleración fuera de eje y (III) en el eje, y por último (IV) la

fase de Decaimiento posterior a la ruptura del jet. De las cuales tenemos las

expresiones para el factor de Lorentz mínimo y de enfriamiento con lo que

obtenemos los cortes espectrales del flujo así como los cortes espectrales en el

régimen de auto-absorción (Fraija et al., 2022).

Durante el forward shock la distribución de electrones acelerados está dada por

la ecuación 4.1, es decir como una ley de potencias, para este caso tomamos

el factor de Lorentz mínimo como:

γmin =
mp

me

(
p− 2

p− 1

)
εe(Γ− 1)ζ−1

e , (5.1)

donde ζe indica la fracción de electrones que son acelerados por el frente de

choque (Fan and Piran, 2006). A partir de los resultados para emisión de ra-

diación de sincrotrón tenemos los cortes espectrales así como la potencia de

sincrotrón. Para el régimen de auto-absorción los cortes espectrales de sincro-

trón se derivan de:

νa,1 = νminτ
3/5
0,min,

νa,2 = νminτ
2
p+4

0,min,

νa,3 = νcτ
3/5
0,c .

(5.2)
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donde τ0,i ' 5
3−k (qen(r)r/Bγ5

i ) donde i representa los casos mínimo (m) y de

enfriamiento (c), y con n(r) = Akr
−k = Mw

4πvw
r−k con Mw la pérdida de masa,

la velocidad del viento vw y la densidad Ak con el parámetro de estratificación

k que varía de 0 a 2 (k = 0 un medio de densidad constante y k = 2 el viento

eyectado) y por último r el radio del choque (Panaitescu and Mészáros, 1998).

El flujo espectral máximo tomando en cuanta las transformaciones tanto de

los cortes espectrales como el de la potencia está dado por:

Fν,max =
NePν
4πD2

(1 + z)2δ3
D, (5.3)

donde δ3
D es el factor Doppler2 que depende de la diferencia entre el ángulo de

visión θobs y el ángulo de apertura del jet θj, D la distancia de luminosidad3

(Woosley, 1993) definida como

D = (1 + z)
c

H0

∫ z

0

z√
ΩM(1 + z)3 + ΩΛ

. (5.4)

El valor del factor de Lorentz varía dependiendo la fase que consideremos.

Para las fases de inercia y desaceleración fuera de eje tenemos que el radio y

la velocidad del choque están dados por:

ri =
βict

(1 + z)(1− βiµ)
y βi =

√
Γ2
i − 1

Γi
. (5.5)

2El factor Doppler definido como δD = 1
Σ(1−µβ) , de donde β = v/c y µ = cos ∆θ.

3Los valores de las contantes a partir de los resultados de (Planck Collaboration et al.,
2016): H0 = 69.6 km s−1 Mpc−1, ΩM=0.286, ΩΛ = 0.714.
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Para las fases de desaceleración en el eje y decaimiento posterior a la ruptura

del jet con la misma expresión para βi, tenemos:

ri =
2βictΓ

2
i

(1 + z)(1− βiµ)
, (5.6)

donde i representa la fase correspondiente ( X0 fase inercia, Xoff fase de

desaceleración fuera de eje, Xon en el eje y Xj para el decaimiento posterior a

la ruptura del jet).

5.1.1. Fase Inercial

Durante la fase de inercia el factor de Lorentz es constante (Γ = cte) dado

que el flujo de salida relativista no se ve afectado por el medio circundante,

por lo que el factor de Lorentz mínimo γmin y de enfriamiento γc están dados

por:

γm = γ0m

(
p− 2

p− 1

)
εe,−1ζ

−1
e Γ2.5, (5.7)

γc = γ0
c

(
1 + z

1.022

)1−k

(1 + Y )−1ε−1
B,−4A

−1
k Γ−1

2.5 f(∆θ)k−1tk−1, (5.8)

donde la función f(∆(θ)) está dada por f(∆(θ)) ≡ 1/(1− µβ) .

Con estos encontramos los cortes espectrales del flujo:

νm ' ν0
m

(
1 + z

1.022

) k−2
2
(
p− 2

p− 1

)2

ζ−2
e ε2

e,−1ε
1
2
B,−4A

1
2
k f(∆θ)

2−k
2 Γ2

2.5t
− k

2 ,

νc ' ν0
c

(
1 + z

1.022

) 2−3k
2

(1 + Y )−2ε
− 3

2
B,−4A

− 3
2

k f(∆θ)
3k−2

2 Γ−2
2.5t

3k−4
2 ,

(5.9)

Fmax ' F 0
max

(
1 + z

1.022

) 3k−2
2

ζeε
1
2
B,−4A

3
2
k f(∆θ)

12−3k
2 d−2

z,28.3Γ−2
2.5t

6−3k
2 . (5.10)
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Para el régimen de auto-absorción tenemos:

νa,1 ' ν0
a,1

(
p− 2

p− 1

)−1(1 + z

1.022

) 4(k−2)
5

ζeA
4
5
k ε
−1
e,−1ε

1
5
B,−4 f(∆θ)

4(2−k)
5 Γ

− 8
5

2.5 t
3−4k

5 ,

νa,2 ' ν0
a,2

(
p− 2

p− 1

) 2(p−1)
p+4

(
1 + z

1.022

) (k−2)(p+6)
2(p+4)

ζ
2(1−p)
p+4

e A
p+6

2(p+4)

k ε
p+2

2(p+4)

B,−4 ε
2(p−1)
p+4

e,−1

× f(∆θ)
(2−k)(p+6)

2(p+4) Γ
2(p−2)
p+4

2.5 t
4−k(p+6)
2(p+4) ,

νa,3 ' ν0
a,3

(
1 + z

1.022

) 9k−13
5

(1 + Y )A
9
5
k ε

6
5
B,−4f(∆θ)

13−9k
5 Γ

2
5
2.5t

8−9k
5 .

(5.11)

Donde los subíndices corresponden a las cantidades εe,−1 = 10−1, εB,−4 = 10−4,

Γ2.5 = 102.5, dz ≈ 100 Mpc (z = 0.022).

5.1.2. Desaceleración fuera de eje y en el eje

Para la fase de desaceleración el flujo de salida relativista transfiere una

gran cantidad de energía al medio circundante lo que produce el forward shock.

Durante esta fase antes de que la emisión del afterglow entre en el campo de

visión el factor de Lorentz fuera de eje está dado por:

Γoff =

(
3

4πmpc5−k

)1/2

(1 + z)−
k−3
2 (1− β cos ∆θ)−

(k−3)
2 A

− 1
2

k E
1
2 t

k−3
2 , (5.12)

donde la energía cinética está dada por E = 4π
3
mpc

2Akr
3Γ2 (Blandford and

McKee, 1976).Por tanto tenemos que los factores de Lorentz mínimo (γmin) y

de enfriamiento (γc) son de la forma:

γm = γ0
m

(
p− 2

p− 1

)(
1 + z

1.022

) 3−k
2

ζ−1
e A

− 1
2

k εe,−1θ
−1
j,10∆θ3−k

15 E
1
2
54t

k−3
2

6.7 , (5.13)

γc = γ0
c

(
1 + z

1.022

)− k+1
2

A
− 1

2
k (1 + Y )−1ε−1

B,−4θj,5∆θ
−(k+1)
15 E

− 1
2

54 t
k+1
2

6.7 . (5.14)
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Para la misma fase pero en el eje, la emisión del afterglow entra en el campo

de visión de un observador dado el comportamiento del factor de Lorentz

Γ ∼ 1/∆θ (Granot et al., 2002) por lo que conforme ∆θ → 0 el factor se

vuelve Γ ≈ 1/2(1−β) con β = v
c
. El factor de Lorentz en el eje está dado por:

Γon =

(
3

(2c)5−kπmp

) 1
8−2k

(1 + z)−
k−3
8−2kA

− 1
8−2k

k E
1

8−2k t
k−3
8−2k . (5.15)

Por tanto tenemos:

γm = γ0
m

(
p− 2

p− 1

)(
1 + z

1.022

) 3−k
2(4−k)

ζ−1
e A

− 1
2(4−k)

k εe,−1E
1

2(4−k)
54 t

k−3
2(4−k)
3 , (5.16)

γc = γ0
c

(
1 + z

1.022

)− k+1
2(4−k)

A
− 5

2(4−k)
k (1 + Y )−1ε−1

B,−4E
2k−3
2(4−k)
54 t

k+1
2(4−k)
3 . (5.17)

Los cortes espectrales para: (a) Fase de desaceleración fuera de eje:

νm = ν0
m

(
p− 2

p− 1

)2(
1 + z

1.022

) 4−k
2

ζ−2
e A

− 1
2

k ε2
e,−1ε

1
2
B,−4θ

−2
j,10∆θ4−k

15 E54t
k−6
2

6.7 ,

νc = ν0
c

(
1 + z

1.022

)− k+4
2

A
− 1

2
k (1 + Y )−2ε

− 3
2

B,−4θ
2
j,10∆θ

−(k+4)
15 E−1

54 t
k+2
2

6.7 ,

(5.18)

Fmax = F 0
max

(
1 + z

1.022

) 5k−8
2

ζeA
5
2
k ε

1
2
B,−4d

−2
z,28.3θ

2
j,10∆θ5k−18

15 E−1
54 t

12−5k
2

6.7 . (5.19)

(b) Fase de desaceleración en el eje:

νm = ν0
m

(
p− 2

p− 1

)2(
1 + z

1.022

) 1
2

ζ−2
e ε2

e,−1ε
1
2
B,−4E

1
2
54t
− 3

2
3 ,

νc = ν0
c

(
1 + z

1.022

)− k+4
2(4−k)

A
− 4

4−k
k (1 + Y )−2ε

− 3
2

B,−4E
3k−4
2(4−k)
54 t

3k−4
2(4−k)
3 ,

(5.20)
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Fmax = F 0
max

(
1 + z

1.022

) 16−3k
2(4−k)

ζeA
2

4−k
k ε

1
2
B,−4d

−2
z,28.3E

8−3k
2(4−k)
54 t

− k
2(4−k)

3 . (5.21)

Y en el régimen de auto-absorción están dados en (a) Fase de desaceleración

fuera de eje:

νa,1 ' ν0
a,1

(
p− 2

p− 1

)−1(1 + z

1.022

) 4(2k−5)
5

ζeA
8
5
k ε
−1
e,−1ε

1
5
B,−4θ

8
5
j,10∆θ

8(2k−5)
5

15

× E−
4
5

54 t
15−8k

5
6.7 ,

νa,2 ' ν0
a,2

(
p− 2

p− 1

) 2(p−1)
p+4

(
1 + z

1.022

)− 24−10k−4p+kp
2(p+4)

ζ
2(1−p)
p+4

e A
10−p
2(p+4)

k

× ε
p+2

2(p+4)

B,−4 ε
2(p−1)
p+4

e,−1 θ
2(2−p)
p+4

j,10 ∆θ
4(p−6)−k(p−10)

p+4

15 E
p−2
p+4

54 t
16−10k−6p+kp

2(p+4)

4 ,

νa,3 ' ν0
a,3

(
1 + z

1.022

) 2(4k−5)
5

(1 + Y )A
8
5
k ε

6
5
B,−4θ

− 2
5

j,10∆θ
4(4k−5)

5
15 E

1
5
54t

5−8k
5

6.7 .

(5.22)

(b) Fase de desaceleración en el eje:

νa,1 ' ν0
a,1

(
p− 2

p− 1

)−1(1 + z

1.022

) 4(2k−5)
5(4−k)

ζeA
12

5(4−k)
k ε−1

e,−1ε
1
5
B,−4E

4(1−k)
5(4−k)
54 t

− 3k
5(4−k)

3 ,

νa,2 ' ν0
a,2

(
p− 2

p− 1

) 2(p−1)
p+4

(
1 + z

1.022

) 4(p−6)−k(p−10)
2(4−k)(p+4)

ζ
2(1−p)
p+4

e A
8

(4−k)(p+4)

k

× ε
p+2

2(p+4)

B,−4 ε
2(p−1)
p+4

e,−1 E
4(p+2)−k(p+6)
2(4−k)(p+4)

54 t
− 4(3p+2)+k(2−3p)

2(4−k)(p+4)

3 ,

νa,3 ' ν0
a,3

(
1 + z

1.022

) 2(4k−5)
5(4−k)

(1 + Y )A
22

5(4−k)
k ε

6
5
B,−4E

14−9k
5(4−k)
54 t

− 10+3k
5(4−k)

3 .

(5.23)

5.1.3. Decaimiento posterior a la ruptura del jet

Y por último el factor de Lorentz en una zona de estratificación que lo

desacelera viene dado por (Sari et al., 1999) (Γ ∼ θ−1
j )

Γj =

(
3

(2c)5−kπmp

) 1
6−2k

(1 + z)−
k−3
6−2kA

− 1
6−2k

k

× E
1

6−2k θ
1

3−k
j t

k−3
6−2k .

(5.24)
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Para la fase de decaimiento posterior a la ruptura del jet, los factores de Lorentz

mínimo y de enfriamiento están dados por:

γm = γ0
m

(
p− 2

p− 1

)(
1 + z

1.022

) 1
2

ζ−1
e εe,−1A

1
2(k−3)

k E
− 1

2(k−3)

54 t
− 1

2
7 , (5.25)

γc = γ0
c

(
1 + z

1.022

)− 1
2

(1 + Y )−1ε−1
B,−4A

3
2(k−3)

k E
3−2k
2(k−3)

54 t
1
2
7 . (5.26)

Por tanto, los cortes espectrales en la fase de decaimiento posterior a la ruptura

del jet están dados por:

νm ' ν0
m

(
p− 2

p− 1

)2(
1 + z

1.022

)
ζ−2
e A

1
2(k−3)

k ε2
e,−1ε

1
2
B,−4E

k−4
2(k−3)

54 t−2
7 ,

νc ' ν0
c

(
1 + z

1.022

)−1

A
5

2(k−3)

k ε
− 3

2
B,−4(1 + Y )−2E

4−3k
2(k−3)

54 t7,

(5.27)

Fmax ' F 0
max

(
1 + z

1.022

)3

ζeA
1

2(3−k)
k ε

1
2
B,−4d

−2
z,28.3E

8−3k
2(3−k)
54 t−1

7 . (5.28)

En el régimen de auto-absorción dados por:

νa,1 = ν0
a,1

(
p− 2

p− 1

)−1(1 + z

1.022

)− 4
5

ζeA
8

5(3−k)
k ε−1

e,−1ε
1
5
B,−4E

4(k−1)
5(k−3)

54 t
− 1

5
7 ,

νa,2 = ν0
a,2

(
p− 2

p− 1

) 2(p−1)
p+4

(
1 + z

1.022

) p−2
p+4

ζ
2(1−p)
p+4

e A
p−10

2(p+4)(k−3)

k ε
p+2

2(p+4)

B,−4 ε
2(p−1)
p+4

e,−1

× E
k(p+6)−4(p+2)
2(p+4)(k−3)

54 t
− 2(p+1)

p+4

7 .

(5.29)

Donde los subíndices corresponden a las cantidades antes mencionadas inclu-

yendo E54 = 1054 erg , t = 107 s
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5.2. Modelo SSC fuera de eje del afterglow

Ahora bien calculamos los parámetros para las fases de desaceleración, para

la radiación de SSC de la emisión fuera de eje del afterglow:

5.2.1. Fase de desaceleración

Durante la fase de desaceleración antes de que la emisión del afterglow entre

en el campo de visión del observador, el factor de Lorentz está dado por:

Γoff =

(
3

4πmpc5−k

) 1
2

(1 + z)−
k−3
2 (1− β cos ∆θ)−(k−3)A

− 1
2

k E
1
2 t

k−3
2 .

El factor de Lorentz mínimo y de enfriamiento están dados por:

γm = γ0
m

(
1 + z

1.022

) 3−k
2

ζ−1
e A

− 1
2

k εe,−1θ
−1
j,10∆θ3−k

15 E
1
2
54t

k−3
2

6.7 ,

γc = γ0
c

(
1 + z

1.022

)− k+1
2

A
− 1

2
k (1 + Y )−1ε−1

B,−4θj,5∆θ
−(k+1)
15 E

− 1
2

54 t
k+1
2

6.7 .

Correspondiente a un campo magnético dado por:

B′ ∝
(

1 + z

1.022

) 3
2

ε
1
2
B,−4θ

−1
j,10∆θ3

15E
1
2
54t
− 3

2
6.7 . (5.30)

Los cortes espectrales así como el flujo máximo están dado por:

νm = ν0
m

(
1 + z

1.022

) 4−k
2

ζ−2
e A

− 1
2

k ε2
e,−1ε

1
2
B,−4θ
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15 E54t
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6.7 ,

νc = ν0
c

(
1 + z

1.022

)− k+4
2

A
− 1

2
k (1 + Y )−2ε

− 3
2

B,−4θ
2
j,10∆θ

−(k+4)
15 E−1

54 t
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2

6.7 ,

(5.31)

Fmax = F 0
max

(
1 + z

1.022

) 5k−8
2

ζeA
5
2
k ε

1
2
B,−4d

−2
z,28.3θ

2
j,10∆θ5k−18

15 E−1
54 t

12−5k
2

6.7 . (5.32)
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En el régimen de auto-absorción, los cortes espectrales son:
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(5.33)

Las curvas de luz para el caso de SSC están dadas por los siguientes casos: Si

νa,1 < νm < νc:

F
ssc
ν,r ∝



t
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5 , ν < ν
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3 , ν
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(5.34)

Si νm < νa,2 < νc, tenemos:

F
ssc
ν,r ∝
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(5.35)

Si νa,3 < νc < νm tenemos:

F
ssc
ν,r ∝
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(5.36)
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La dependencia de las curvas de luz con los parámetros de la densidad:

Si νa,1 < νm < νc:

F
ssc
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(5.37)

Si νm < νa,2 < νc:
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(5.38)

Si νa,3 < νc < νm
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(5.39)

5.2.2. Fase de Desaceleración: Expansión lateral

Γle =

(
3

(2c)5−kπmp

) 1
6−2k

(1 + z)−
k−3
6−2kA

− 1
6−2k

k E
1

6−2k θ
1

3−k
j t

k−3
6−2k . (5.40)

Los factores de Lorentz mínimos y de enfriamiento de los electrones están
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dados por:
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(5.41)

Los cortes espectrales de sincrotrón así como el flujo:
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Tomando en cuenta el régimen de auto-absorción:
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Las curvas de luz están dadas por:
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Si νm < νa,2 < νc:
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Si νa,3 < νc < νm:
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La dependencia de las curvas de luz en el parámetro de densidad es:
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Si νm < νa,2 < νc
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CAPÍTULO 6

Aplicación: GRB 160821B

En esta capítulo se presentará las observaciones que se llevaron a cabo de

los diferentes detectores del GRB 160821B así como de sus principales carac-

terísticas que se observaron. En la segunda parte se implementará el modelo

de Synchrotron Self Compton presentado en el capítulo anterior realizando un

ajuste con los datos de las observaciones del GRB 160821B y se discutirán los

resultados obtenidos.

6.1. Detección del GRB 160821B

El 21 de Agosto de 2016 Swift Burst Alert Telescope (BAT) a las 22:29:13

UT, así como el Fermi GBM a las 22:29:13.33 UT detectaron el GRB 160821B.

El análisis de BAT permitió la localización del destello con una ascensión recta

de 280.005 y una declinación 62.387. La curva de luz muestra un pico con una

estructura similar a FRED con una duración T90 = 0.48±0.07 (15-350 keV) con

una fluencia en la banda de 15-150 keV de Fγ = 1.0±0.1×10−7 erg/cm2(Palmer

57
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et al., 2016).

Por otra parte del análisis de GBM se encontró que el mejor ajuste del

espectro fue una ley de potencias con un corte exponencial de alta energía1

con un índice −1.37± 0.22 de la ley de potencias y un corte de energía para-

metrizado como Epeak = 84 ± 19 keV (Stanbro and Meegan, 2016). La curva

de luz en el rango de 8-1000 keV mostró un pico con una duración de 1.2 s

y una fluencia 2.52 ± 0.19 × 10−6 erg/cm2 (Lü et al., 2017), con una energía

isotrópica liberada en rayos gamma Eiso = 2.1 ± 0.2 × 1050 erg. El espectro

obtenido mostró ser consistente con un GRB corto.

Swift-XRT detectó los fotones 57 s después del trigger (Siegel et al., 2016),

mientras que Swift-UVOT comenzó a observar el campo de GRB 160821B 76

s después del trigger. Fotones en el óptico no fueron detectados durante las pri-

meras horas. Se detectaron líneas de emisión en el visible incluyendo Hα,Hβ,

O3+ λ4959/5007 por parte del Telescopio William Herschel en la Palma, locali-

zó al destello con un redshift z = 0.16 (Levan et al., 2016). Posteriores análisis

de las curvas de luz en rayos-X (Troja et al., 2019) encontraron evidencia de

una inyección de energía de un motor central de larga vida.

Las curvas de luz obtenidas por Swift-BAT así como de Fermi-GBM se

presentan en la Figura 6.1, donde se muestran las cuentas por segundo de

la detección del GRB 160821B en un intervalo de -10 a 30 s a partir de la

detección para diferentes bandas de energía, el pico de la detección se encuentra

menor a 2 s. La curva de luz de BAT muestra un solo pico con duración T90

previamente mencionada, y no muestra evidencia de emisión extendida en el

rango de energía de BAT después de 100 s después del T0. Por otra parte el

1Power law function with an exponential high-energy cutoff
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perfil de las curvas de luz de GBM son similares a las de BAT con un pico

prominente con un T90 ∼ 1.2 s en el rango de 8-1000 keV.

Figura 6.1: Curvas de luz Swift-BAT y Fermi-GBM en diferentes bandas del
GRB160821B con bins de tiempo de 64 ms (Crédito: (Lü et al., 2017))
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6.2. Descripción

Las figuras 6.2 y 6.3 presentan las curvas de luz de SSC producidos por

la desaceleración del jet fuera de eje de acuerdo al modelo desarrollado en

el presente trabajo. La figura 6.2 considera un medio circundante al destello

con una parámetro de estratificación k = 0 (derecha) y k = 1 (izquierda),

de manera análoga la Figura 6.3 con una estratificación k = 1.5 (derecha) y

k = 2 (izquierda). En ambas figuras los paneles desde el superior al inferior

corresponden a un rayos-X fuertes (100 keV), rayos gamma suaves (10 GeV)

y rayos gamma fuertes (100 GeV) para valores típicos del afterglow. En cada

panel se presenta una variación de la densidad de flujo sobre un periodo de

tiempo entre un par de minutos hasta aproximadamente 18 meses, donde cada

color de las curvas corresponde a valores diferentes del ángulo de apertura, en

un rango entre ∆θ = 0.5◦ a ∆θ = 60◦.

Los parámetros utilizados en el modelo se muestran el la Tabla 6.1, tomando

Parámetro Valor

k 0 1 1.5 2
Ak [gr/cm3] 1 1× 10−21 3.8× 10−9 1× 1012

∆θ [◦] 0, 15, 30, 60
E [erg] 1× 1052

D [Mpc] 100
p 2.2
z 0.022
εB 1× 10−2

εe 1× 10−1

Γ 500
θj [◦] 5

Tabla 6.1: Parámetros utilizados del modelo SSC fuera de eje del afterglow.
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en cuenta la radiación de SSC, en un medio con una estratificación (k varia-

ble).

Nótese que todas las figuras muestran que independientemente de la elección

de los parámetros del modelo, el comportamiento general de las curvas de luz

en todos los rangos de energía es similar, hay un incremento inicial hasta un

máximo valor del flujo a partir del cual comienza a decrecer. Sin embargo, se

observa una variación al cambiar el ángulo de apertura. Al ir incrementando,

la curva de luz disminuye por lo que el pico del flujo se alcanza a tiempos

mayores. Se observa que tan pronto el jet se convierte en fuera de eje, el com-

portamiento de la curva de luz es independiente del ángulo de apertura y el

flujo cae aparentemente con la misma ley de potencias. Por otra parte, hay

que notar que los parámetros de estratificación cambian la pendiente de in-

cremento de la curva en los primeros instantes. A medida que este parámetro

se incrementa, el aumento se vuelve más plano y se presentan una especie de

meseta para los casos en los que el ángulo de apertura diferentes a 5◦ con un

comportamiento muy similar, aunque hay que destacar que con una estratifi-

cación k = 1 se presenta esta meseta para los rayos-gamma fuertes, después

que se alcanza del máximo seguido de un decremento del flujo, sin embargo,

la variación de este parámetro no se observa en el decaimiento en tiempos

muy posteriores en las bandas de baja energía, se comporta tal que la caída

de la curva pareciera seguir la misma pendiente. Se observa también que al ir

incrementando la energía se percibe un ligero empinamiento en la curva.
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Figura 6.2: Curvas de luz de Sincrotrón Self Compton generadas por la desaceleración
de un jet fuera de eje con un parámetro de estratificación k = 0 (derecha) y k = 1
(izquierda). El orden de los paneles de arriba hacia abajo corresponde a rayos-X
fuertes (100 keV), rayos-gamma suaves (10 GeV), rayos-gamma fuertes (100 GeV)
respectivamente.
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Figura 6.3: Curvas de luz con parámetro de estratificación k = 1.5 (derecha) y k = 2
(izquierda).
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Las observaciones en múltiples longitudes de onda 0.2 días después de la

detección de GBM del GRB 160821B, con los diferentes instrumentos que

detectaron el destello, y datos tomados de (Troja et al., 2019) se presentan en

la Figura 6.4 junto con los ajustes de los datos a partir del modelo SSC fuera

de eje del afterglow. Se muestran las curvas de luz a 0.3− 3× 10−4 GeV LAT

(gris), 1 keV (magenta), banda z (púrpura), filtro F606W (rojo oscuro), banda

R (salmón), filtro F110W (cian), filtro F160W (cielo azul), Banda Ks (azul),

canal X (oliva) y canal C (verde esmeralda). Los resultados son congruentes

con las observaciones en rayos-X antes de ∼ 5 días, cuando el flujo aumenta

así como cuando disminuye (después de ∼ 5 días).
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Figura 6.4: Curva de luz en rayos-X, óptico y de radio de GRB 160821B con la
curva de mejor ajuste del modelo Sincrotrón Self Compton fuera de eje del afterglow.
Las curvas de luz se muestran en 0.3− 3× 10−4 GeV LAT (gris), 1 keV (magenta),
banda z (púrpura), filtro F606W (rojo oscuro), banda R (salmón), filtro F110W
(cian), filtro F160W (cielo azul), Banda Ks (azul), canal X (oliva) y canal C (verde
esmeralda). Los datos se tomaron de Troja et al. (2019).
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CAPÍTULO 7

Conclusiones

En este trabajo se realizó una breve introducción a los destellos de rayos

gamma, su origen, evolución, los procesos físicos que se llevan acabo durante el

estallido y su morfología, así como un breve repaso a las primeras detecciones

e instrumentos utilizados que sirvieron para la creación de diferentes modelos

que han ayudado a avanzar en la comprensión de los destellos de rayos gamma.

Se dio un repaso al modelo analítico de sincrotrón de flujo fuera de eje del

afterglow (Fraija et al., 2022). A partir de los parámetros de este modelo, en

esta tesis se presentó un modelo analítico análogo para la emisión electromag-

nética fuera de eje del afterglow, (i) correspondiente a emisión de radiación

Sincrotrón Self Compton en la fase de desaceleración y expansión lateral de

afterglow basado en el modelo de la fireball relativista, (ii) considerando un

medio externo circundante estratificado con un perfil de densidad ∝ r−k para

un rango de 0 < k < 3, (iii) tomando en cuenta el régimen de auto-absorción

para la radiación de Sincrotrón Self Compton y (iv) la emisión del afterglow

67
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visto fuera de eje.

Hemos calculado las curvas de luz del Sincrotrón Self Compton en un

entorno estratificado (k = 0.0; 1.0; 1.5; 2.0), incluyendo el régimen de auto-

absorción durante las fases de desaceleración (emisión fuera del eje) y emisión

lateral después de la ruptura del jet. Se encontraron los parámetros que ob-

tenían el mejor ajuste (E,D, p, z, ∆θ, εB, εe,Γ, θj) en tres diferentes bandas

del espectro electromagnético: rayos-X fuertes (100 keV), rayos gamma suaves

(10 GeV) y rayos gamma fuertes (100 GeV) considerando valores típicos del

afterglow.

El modelo Sincrotrón Self-Compton fuera de eje del afterglow se aplicó en

particular a la emisión no-térmica del GRB 160221B, para ajustar los datos

obtenidos de observaciones en múltiples longitudes de onda. El modelo presen-

tado es congruente con el comportamiento de los datos en las observaciones

en rayos-x (1 keV).



APÉNDICE A

Parámetros Curvas de Luz

En este sección se presentan los parámetros de la evolución de las curvas

de luz de SSC (Tabla A.1) así como de la relaciones de cortes de las curvas de

luz de SSC (Tabla A.2) y por último la potencia del parámetro de densidad

de las curvas de luz SSC (Tabla A.3) de la desaceleración del flujo fuera de eje

en un medio estratificado. Para la fase de desaceleración del afterglow y de la

expansión lateral Fν ∝ t−αν−β, y para la densidad Aαkk .
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Tabla A.1: Evolución de las curvas de luz de SSC (Fν ∝ t−αν−β) de primer orden
de la desaceleración del flujo fuera de eje en un medio estratificado.

Fase de Desaceleración Fase de Desaceleración

(afterglow fuera de eje) (Expansión Lateral)

β α α

νa,3 < νc < νm

ν < νca,3 −1 18k−25
5

6
5

νca,3 < ν < νcc −1
3

12k−19
3

4
3

νcc < ν < νcm
1
2

11k−32
4

1
2

νcm < ν < νmm
1
2

11k−32
4

1
2

νmm < ν p
2

2(7k−22)+3p(4−k)
4

3p−2
2

νa,1 < νm < νc

ν < νma,1 −1 18k−45
5

−4
5

νma,1 < ν < νmm −1
3

4k − 9 0

νmm < ν < νmc
p−1

2
17k−40−3p(k−4)

4
3p−1

2

νmc < ν < νcc
p−1

2
17k−40−3p(k−4)

4
3p−1

2

νcc < ν p
2

2(7k−22)+3p(4−k)
4

3p−2
2

νm < νa,2 < νc

ν < νma,2 −1 33k−84−3p(2−k)
2(p+4)

p−5
p+4

νma,2 < ν < νmc
p−1

2
17k−40−3p(k−4)

4
3p−1

2

νmc < ν < νca,2
p−1

2
17k−40−3p(k−4)

4
3p−1

2

νca,2 < ν < νcc
p−1

2
17k−40−3p(k−4)

4
3p−1

2

νcc < ν p
2

2(7k−22)+3p(4−k)
4

3p−2
2
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Tabla A.2: Relaciones de cierre de las curvas de luz de SSC (Fν ∝ t−αν−β) de primer
orden de un flujo desacelerado fuera de eje en un medio estratificado.

Fase de Desaceleración Fase de Desaceleración

(afterglow fuera de eje) (Expansión Lateral)

β α α

νa,3 < νc < νm

ν < νca,3 −1 (25−18k)β
5

−6β
5

νca,3 < ν < νcc −1
3

(19− 12k)β −4β

νcc < ν < νcm
1
2

(11k−32)β
2

β

νcm < ν < νmm
1
2

(11k−32)β
2

β

νmm < ν p
2

7k−22+3β(4−k)
2

3β − 1

νa,1 < νm < νc

ν < νma,1 −1 (45−18k)β
5

4β
5

νma,1 < ν < νmm −1
3

3(9− 4k)β ——

νmm < ν < νmc
p−1

2
7k−14−3β(k−4)

2
3β + 1

νmc < ν < νcc
p−1

2
7k−14−3β(k−4)

2
3β + 1

νcc < ν p
2

7k−22+3β(4−k)
2

3β − 1

νm < νa,2 < νc

ν < νma,2 −1 [3p(2−k)+84−33k]β
2(p+4)

(5−p)β
p+4

νma,2 < ν < νmc
p−1

2
7k−14−3β(k−4)

2
3β + 1

νmc < ν < νca,2
p−1

2
7k−14−3β(k−4)

2
3β + 1

νca,2 < ν < νcc
p−1

2
7k−14−3β(k−4)

2
3β + 1

νcc < ν p
2

7k−22+3β(4−k)
2

3β − 1
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Tabla A.3: Potencia del parámetro de densidad de las curvas de luz de SSC (Aαkk )
de primer orden de un flujo desacelerado fuera de eje en un medio estratificado.

Fase de Desaceleración Fase de Desaceleración

(afterglow fuera de eje) (Expansión Lateral)

β αk αk

νa,3 < νc < νm

ν < νca,3 −1 18
5

23
5(3−k)

νca,3 < ν < νcc −1
3

4 13
3(3−k)

νcc < ν < νcm
1
2

11
4

− 1
4(3−k)

νcm < ν < νmm
1
2

11
4

− 1
4(3−k)

νmm < ν p
2

14−3p
4

2−3p
4(3−k)

νa,1 < νm < νc

ν < νma,1 −1 18
5

13
5(3−k)

νma,1 < ν < νmm −1
3

4 3
3−k

νmm < ν < νmc
p−1

2
17−3p

4
13−3p
4(3−k)

νmc < ν < νcc
p−1

2
17−3p

4
13−3p
4(3−k)

νcc < ν p
2

14−3p
4

2−3p
4(3−k)

νm < νa,2 < νc

ν < νma,2 −1 3(p+11)
2(p+4)

25+p
2(3−k)(p+4)

νma,2 < ν < νmc
p−1

2
17−3p

4
13−3p
4(3−k)

νmc < ν < νca,2
p−1

2
17−3p

4
13−3p
4(3−k)

νca,2 < ν < νcc
p−1

2
17−3p

4
13−3p
4(3−k)

νcc < ν p
2

14−3p
4

2−3p
4(3−k)
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