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do, su aporte es fundamental en esta tesis.

Agradezco muy especialmente a Elisabete M. de Gouveia Dal Pino y a su grupo del
IAG.

Agradezco en general al grupo GARRA. En particular a Paula, Jorge y Matı́as por su
ayuda en diversos temas involucrados en mi investigación.

Agradezco a los chicos del IAR por los momentos compartidos, las charlas, los viajes,
los almuerzos, en especial a Fer, Julián y Mariano. July, muchas gracias por llevarme al
IAR y traerme a casa tantas veces. Fer, muchas gracias por todo lo que me has ayudado
(y aguantado) académica y personalmente en estos años.

Muchas gracias a Dany, Ile, Cin, Gaby, Ana y Flor por los almuerzos, los consejos,
los coffee breaks y toda la ayuda académica que me han brindado. Quiero agradecer a
Ile por la buena onda que tiene conmigo desde el comienzo; a Ana por su ayuda y
por transmitirme su pasión por la astrofı́sica en cada charla; a Gaby por su excelente
predisposición a ayudarme en mi trabajo; a Dani por todo lo compartido en la oficina;
a Cin por los chin-chines. Flor merece un párrafo aparte que presento a continuación.

Quiero agradecer profundamente a Flor, con quien tuve el privilegio y el placer de
transitar y compartir este doctorado. No puedo imaginar qué hubiese sido de mi sin
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4.9. Distribucion espectral no térmica de energı́a del bowshock de AE Aur.
El cuadrito punteado muestra la región X del espectro observada por
XMM-Newton, y arriba el espectro ajustado. . . . . . . . . . . . . . . . . . 46

4.10. Imagen RGB de WISE en las bandas W2 (4.6 μm) , W3 (12 μm) y W4
(22 μm) del gas chocado en torno a la estrella fugitiva HD 195592; se
muestra además el cı́rculo de error –95 %– en la localización de la fuente
gamma 2FGL J2030.7+4417 (los contornos 99 % caen fuera de la figura).
Los contornos de probabilidad en rayos gamma dependen del modelo y
deben tomarse solo como indicativos. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48

4.11. Tasa de aceleración y tiempos de enfriamiento para electrones (izquier-
da) y protones (derecha) para HD 195592. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 51

4.12. Distribución espectral de energı́a para el bowshock de HD 195592, a d
∼ 1.1 kpc y datos Fermi de 2FGL J2030.7+4417. Las cotas superiores en
raros X duros, los datos en radio (VLA) (Scuderi et al. 1998) y la emisión
IR – IRAS – (van Buren et al. 1995) también se muestran. . . . . . . . . . 52

5.1. Esquema de una estrella T-Tauri adaptado de Feigelson & Montmerle
(1999). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 57

5.2. Tasa de aceleracion y tiempos de enfriamiento para electrones (izquier-
da), y protones (derecha). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 59

5.3. Distribución de partı́culas en estado estacionario para electrones (izquier-
da) y protones (derecha). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 60

5.4. Curvas de opacidad en función de la energı́a E. . . . . . . . . . . . . . . . 62
5.5. Imagen infraroja en la banda 8,0 μm que muestra el contenido del cı́rcu-

lo de error de 1FGL J1625.8−2429c entorno a la nube ρ Ophiuchi. Varias
estrellas T Tauri coinciden con la posición de la fuente Fermi. Las estrel-
las están etiquetadas de 1 a 4 en orden decreciente de ascensión recta.
Los ejes coordenados son ecuatoriales J2000.0. . . . . . . . . . . . . . . . 63



X

5.6. Imagen en rayos X compuesta del cı́rculo de error de 1FGL J1625.8−2429c
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7.1. Direcciones de eyección randómicas de las 6 estrellas fugitivas eyectadas
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RESUMEN

PROCESOS DE ALTAS ENERGı́AS EN ESTRELLAS Y SISTEMAS ESTELARES

Durante los últimos años, con el aumento en la sensibilidad de los detectores de altas
energı́as, el número de fuentes gamma ha crecido y también se ha incrementado el tipo
de fuentes detectadas. Un número considerable de ellas no puede ser identificada con
contrapartes conocidas en otras longitudes de onda. Las fuentes no identificadas se
distribuyen mayoritariamente hacia la región del plano de la Galaxia, lo que sugiere
un origen galáctico. Muchas de estas fuentes pueden conformar poblaciones de fuentes
gamma aún por descubrir.

Las estrellas son objetos astrofı́sicos muy abundantes y se concentran mayormente en
el plano galáctico. Las estrellas y los sistemas que conforman cuentan con los ingre-
dientes necesarios para acelerar partı́culas a energı́as relativistas en la mayorı́a de sus
estados evolutivos. Además, poseen campos adecuados para que estas partı́culas in-
teractúen produciendo emisión no térmica.

En esta tesis estudiamos diversos sistemas como posibles fuentes gamma: estrellas
fugitivas de gran masa, estrellas jóvenes de baja masa, microcusares de gran masa,
y nubes moleculares. Desarrollamos modelos teóricos de la emisión no térmica moti-
vados por observaciones en rayos gamma u ondas de radio. Calculamos la radiación
no térmica producida en las interacciones de partı́culas relativistas con campos elec-
tromagnéticos y materiales. Presentamos resultados generales y aplicaciones a fuentes
concretas. Finalmente, analizamos si la emisión no térmica predicha por los modelos
es observable por los detectores de rayos gamma actuales o en desarrollo. En las apli-
caciones concretas, confrontamos la distribución espectral de energı́as calculada con
las observaciones disponibles en todas las longitudes de onda del espectro electro-
magnético.
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Capı́tulo 1

INTRODUCCIÓN

Durante una década de operación en los 1990s el satélite de rayos gamma COMPTON
detectó 271 fuentes a energı́as del orden de 1 GeV (Hartman et al., 1999). Una frac-
ción considerable de estas fuentes no pudo ser identificada con contrapartes conocidas
a otras longitudes de onda (e.g. Romero et al., 1999; Torres et al., 2001; Paredes et al.,
2008). Desde entonces los instrumentos de detección de rayos gamma actuales, tales co-
mo los telescopios Cherenkov MAGIC, HESS y VERITAS, y los satélites Fermi y AGILE,
continúan detectando fuentes sin contraparte conocida, que se distribuyen mayoritari-
amente hacia el plano galáctico. Esto sugiere que se trata de fuentes pertenecientes a
la Vı́a Láctea. Muchas de estas fuentes pueden pertencer a poblaciones galácticas de
emisores gamma aún por descubrir. El momento actual, pues, parece propicio para
explorar nuevos candidatos a fuentes de rayos gamma.

Llamamos fuente gamma a un objeto astrofı́sico que emite una fracción significativa de
su radiación a energı́as E > 0.5 MeV, i.e. en el rango gamma de energı́as. Las fuentes
activas aceleran partı́culas hasta velocidades relativistas y las interacciones de estas
partı́culas con los campos de materia, radiación y magnéticos presentes en la fuente
dan lugar a la radiación gamma. Las pasivas, en cambio, son meros blancos inertes
para partı́culas relativistas originadas en otra región.

En los últimos años no sólo el número de fuentes gamma ha crecido con el aumento
en la sensibilidad de los detectores, sino también se ha incrementado el tipo de fuentes
detectadas. Con este progreso en las observaciones, los modelos teóricos de emisión se
multiplican y se afinan para que sus predicciones se ajusten a los nuevos datos. Entre
las fuentes detectadas se encuentran púlsares (Abdo et al., 2010c) y núcleos galácti-
cos activos (AGNs, e.g. Ackermann et al., 2011), binarias de rayos X (Bodaghee et al.,
2013), presumiblemente binarias con colisión de vientos (Tavani et al., 2009b; Abdo
et al., 2010b), remanentes de supernova (SNRs, e.g. Uchiyama et al., 2012), fuentes ex-
tendidas tales como cúmulos globulares (Abdo et al., 2010d), nubes moleculares (Ack-
ermann et al., 2012a; Fernandez et al., 2013), etc.

1
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Las estrellas son objetos astrofı́sicos muy abundantes y se concentran mayormente en
el plano galáctico. Durante su evolución las estrellas atraviesan fases muy diferentes en
las cuales las propiedades fı́sicas y sus entornos cambian. Además muchas de ellas son
binarias, y forman sistemas complejos. Las estrellas en estados evolutivos tempranos,
y los sistemas estelares múltiples, cuentan con los ingredientes necesarios para acelerar
partı́culas a energı́as relativistas, y ofrecen campos adecuados para que estas partı́culas
interactúen y emitan radiación. En muchos casos el resultado de la interacción de las
partı́culas relativistas, la emisión no térmica, no se detecta. Esto último puede deberse
a que no es observable – porque domina la emisión térmica – o a que es muy débil
para los detectores actuales. La radiación no térmica es significativa en ondas de radio
(fotones con frequencias ν < 300 GHz o de energı́as E < 1.4 μeV) – debido a la emisión
sincrotrón de los electrones relativistias – y en rayos gamma, donde la emisión del
continúo es exclusivamente de origen no térmico. En esta tesis estudiaremos la fı́sica de
altas energı́as de los objetos estelares que se detallan muy brevemente a continuación.

Las estrellas fugitivas son estrellas que se mueven a velocidades supersónicas > 30
km s−1 a través del medio interestelar (ISM) (e.g. Gies & Bolton, 1986a). La interac-
ción del viento estelar con el medio produce una onda de choque en forma de arco
(bowshock), en la dirección del movimiento de la estrella (e.g. van Buren & McCray,
1988). La detección reciente de emisión no térmica en radio del bowshock de la estrella
fugitiva BD+43◦3654 (Benaglia et al., 2010), implica que electrones relativistas son efi-
cientemente acelerados en esta fuente. Además, Benaglia et al. (2010) predicen emisión
no térmica en todo el espectro electromagnético hasta rayos gamma. Motivados por la
detección y las predicciones para BD+43◦3654 en esta tesis desarrollamos de modelo
para la emisión no térmica en estos objetos. El objetivo es determinar si los bowshocks
de estrellas fugitivas masivas son posibles fuentes no térmicas de alta energı́a (en rayos
X – fotones con energı́as 1 keV < E < 0.5 MeV – y rayos gamma).

Las estrellas fugitivas pueden moverse a través de las nubes moleculares (NMs) donde
se encuentran sus regiones de formación, de las cuales han sido eyectadas (e.g. Lada
& Lada, 2003; Bodenheimer, 2011). Las NMs son altamente inhomogéneas, contienen
regiones donde existen gradientes de densidad importantes (e.g. Smith et al., 2009;
Donkov et al., 2011). Cuando las estrellas fugitivas se mueven a través de las NMs, sus
vientos interactúan con un medio que cambia a medida que se desplazan. El cambio
de densidad produce cambios en los parámetros fundamentales que determinan la
emisión no térmica. Por lo tanto, los bowshocks de estrellas masivas fugitivas pueden
producir emisión no térmica variable, en su interacción con los gradientes de densidad
de las NMs. Este es otro de los temas analizados en esta tesis.

Las partı́culas – principalmente protones – que escapan de la región de aceleración de
los bowshocks de estrellas masivas se difunden en las NMs. Los protones energéticos in-
teractuán con el material de las nubes, produciendo emisión y partı́culas secundarias,
que también producen radiación no térmica (e.g. Aharonian & Atoyan, 1996; Bosch-
Ramon et al., 2005). Propondremos que los bowshocks de estrellas fugitivas podrı́an
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contribuir a la población de rayos cósmicos presente en las NMs. Se piensa que los
rayos cósmicos – localmente acelerados o no – producen la radiación gamma en estas
nubes, muchas de ellas detectadas por HESS y recientemente por AGILE y Fermi (e.g.
Aharonian et al., 2008a; Tavani, 2010; Ackermann et al., 2012a).

Recientemente los objetos protoestelares de gran masa se han investigado como posi-
bles fuentes gamma (Araudo et al., 2007; Bosch-Ramon et al., 2010). Además, estudios
estadı́sticos concluyen que una cantidad significativa de fuentes del primer catálogo
Fermi (Abdo et al., 2010b) coinciden posicionalmente con regiones de formación este-
lar (Munar-Adrover et al., 2011). Las estrellas de baja masa en sus etapas protoeste-
lares se llaman estrellas T Tauri. Estas estrellas poseen discos de acreción, campos
magnéticos muy intensos y eyectan flujos de partı́culas y gas – en algunos casos muy
colimados, llamados jets– (e.g. Feigelson & Montmerle, 1999). En estos sistemas se ob-
servan fulguraciones (flares), similares a las observadas en el Sol pero más poderosas,
asociadas a la actividad magnética (e.g. Hayashi et al., 1996; Tsuboi et al., 1998). Es-
ta actividad magnética, más precisamente reconexión magnética, puede acelerar efi-
cientemente partı́culas hasta energı́as relativistas (e.g. Zenitani & Hoshino, 2001; de
Gouveia dal Pino & Lazarian, 2005; Kowal et al., 2011). Las partı́culas muy energéticas
pueden producir emisión no térmica, hasta rayos gamma, al interactuar con los campos
materiales y electromagnéticos presentes en la magnetósfera de estas estrellas. Desar-
rollaremos aquı́ el primer modelo para radiación no térmica de estrellas T Tauri.

Las binarias de rayos X son sistemas binarios constituı́dos por una estrella – de gran
masa o de Secuencia Principal –, un objeto compacto – agujero negro o estrella de neu-
trones – y un disco de acreción. Algunos de estos objetos pueden producir jets relativis-
tas y se conocen como microcuásares (Mirabel & Rodrı́guez, 1998). La binaria de rayos
X Cygnus X-1, un microcuásar formado por una estrella de gran masa y un agujero ne-
gro, se detectó a muy altas enegı́as – E >200 GeV – con el telescopio Cherenkov MAG-
IC (Albert et al., 2007), con una significancia de 4.1 σ. La emisión, de tipo fulguración,
ocurrió cuando el objeto compacto se encontraba detrás de la estrella compañera. En
esta fase orbital se espera que la absorción de los fotones gamma, producida por el
campo de radiación de la estrella, sea máxima (e.g. Bosch-Ramon et al., 2008). La de-
tección en esta fase orbital establece restricciones en la localización del emisor dentro
del sistema. Los modelos que predicen emisión gamma proveniente de regiones cer-
canas al objeto compacto deben replantearse para adaptarse a las observaciones. Tal
idea es implementada en esta tesis.

El objetivo principal de la tesis es el desarrollo de modelos teóricos de la emisión no
térmica en los objetos antes descriptos. Esto permite explorar nuevas fuentes galácticas
no térmicas y su potencial detección y, en el caso de Cyg X-1, proponer modelos alter-
nativos que se ajusten a las últimas observaciones. El estudio de la emisión no térmica
se realiza con especial énfasis en la región gamma del espectro electromagnético y su
potencial detección en ese rango de energı́as. La detectabilidad de la emisión gamma
predicha por los modelos, por detectores actuales o en desarrollo – tal como el arreglo
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de telescopios Cherenkov CTA –, respaldan la existencia de nuevas fuentes de rayos
gamma.

La tesis esta organizada de la siguiente manera. En el Capı́tulo 2 se describe breve-
mente la emisión no térmica en estrellas y la aceleración de partı́culas. El siguiente
capı́tulo, Capı́tulo 3, esta dedicado a las estrellas fugitivas. Se describen su origen y
sus principales caracterı́sticas. Este capı́tulo se enfoca en el modelo teórico desarrolla-
do para la emisión no térmica. En el Capı́tulo 4 se presentan las aplicaciones del modelo
a 3 estrellas fugitivas de gran masa: ζ Ophiuchi, AE Aurigae y HD 195592. El Capı́tu-
lo 5 trata sobre protoestrellas de baja masa – T Tauri –. Se presenta una caracterización
de las fuentes, el modelo de emisión no térmica, y la aplicación a 4 estrellas T Tauri
de la región de ρ Ophiuchi. En el Capı́tulo 6 se presenta a las estrellas fugitivas como
potenciales fuentes de rayos gamma variables. Se describe el modelo teórico desarrol-
lado y los resultados que éste predice. A continuación, en el Capı́tulo 7, se presenta
el cálculo de la emisión producida por protones acelerados en bowshocks de estrellas
fugitivas que escapan de la zona de emisión y se difunden en una nube molecular. El
Capı́tulo 8 presenta un modelo para la emisión gamma de Cygnus X-1. Finalmente, en
el Capı́tulo 9, se dan las conclusiones.

La tesis contiene, además, 3 apéndices: el Apéndice A esta dedicado a la aceleración
de partı́culas en ondas de choque, y a los procesos de emisión no térmica relevantes;
el Apéndice B complementa el Capı́tulo 3, describiendo los aspectos hidrodinámicos
de los choques de estrellas fugitivas; por último, en el Apéndice C se listan las publi-
caciones relacionadas con esta tesis.



Capı́tulo 2

EMISIÓN NO TÉRMICA EN ESTRELLAS

2.1. Emisión no térmica

La emisión no térmica se produce en las interacciones de partı́culas muy energéticas1

(supratérmicas) que poseen una distribución de energı́a no Maxwelliana. Los procesos
radiativos que producen la radiación no térmica surgen de las interacciones de estas
partı́culas con campos de materia, magnéticos y de radiación. Si las partı́culas han sido
aceleradas localmente la fuente es llamada activa, de lo contrario se denomina pasiva.
Ası́, una fuente activa para producir eficientemente emisión no térmica debe ser capaz
de acelerar partı́culas a energı́as relativistas.

La detección de emisión no térmica en una fuente implica que en la misma existe una
población de partı́culas relativistas que produjo la radiación. Como se mencionó an-
teriormente, el continuo de energı́a en rayos gamma (fotones con E > 0,5 MeV) es
no térmico. Obtener un fotón de energı́a E ∼ 1 GeV requiere de una temperatura T
extrema, T ∼ 1013 K (e.g. Romero & Paredes, 2011); esta temperatuta sólo puede alcan-
zarse en el Big Bang o en un Eruptor de Rayos Gamma (GRBs). Por lo tanto, no es de
esperar que existan fuentes térmicas de radiación gamma.

Los mecanismos de aceleración de partı́culas pueden ser de primer orden o de segundo
orden. Esta categorización es según la dependencia de la ganancia de energı́a δE en
cada ciclo de aceleración con la velocidad. En un mecanismo de primer orden ΔE ∝
V/c, donde c es la velocidad de la luz y V es una velocidad macroscópica caracterı́stica;
es decir que la ganancia de energı́a es lineal en V/c. Analogamente, en un mecanismo
de segundo orden ΔE ∝ (V/c)2, es decir que la ganancia de energı́a es cuadrática en
V/c.

1Con energı́a E mayor a la energı́a en reposo de la partı́cula: E >∼ 2mc2, donde c es la velocidad de la
luz y m es la masa de la partı́cula.

5
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Los mecanismos de primer orden son más rápidos y eficientes que los de segundo or-
den. El mecanismo canónico de aceleración de partı́culas en medios astrofı́sicos es el
proceso de aceleración de Fermi de tipo I en ondas de choque – o mecanismo difusivo
de primer orden – (Bell, 1978). Este mecanismo no sólo opera en choques, también lo
hace en regiones de reconexión magnética (ver Apéndice A). Aceleración de segun-
do orden, o estocástica, se produce en medios turbulentos o con inhomogeneidades
magnéticas. Los procesos de aceleración de segundo orden sirven como mecanismos
de pre aceleración. Tambı́en existen otros mecanismos de aceleración más exóticos co-
mo el mecanismo conversor que opera a muy altas energı́as (Derishev et al., 2006), o
la aceleración por cizalladura (shear) – o gradiente de velocidades – que opera en jets
(Rieger & Duffy, 2004).

2.1.1. Choques y aceleración de partı́culas

Las ondas de choque – o simplemente choques – se producen cuando una perturbación
en un fluı́do se propaga más rápido que la velocidad de propagación de los cambios
de presión en el mismo (la velocidad del sonido). Es decir que una perturbación su-
persónica en un fluı́do producirá una onda de choque. Los frentes de choque se mod-
elan como una discontinuidad, donde las propiedades del fluı́do cambian discontin-
uamente a cada lado del choque. La discontinuidad separa el medio en dos regiones:
la región pre choque y la región chocada (o post choque). Los choques comprimen el
gas y las lı́neas de campo magnético, y además calientan el material. La velocidad post
choque es subsónica, es decir que la energı́a macroscópica del fluı́do se transfiere a
otras formas de energı́a (ver Sec. A.2.1).

Las ondas de choque transfieren energı́a cinética a las partı́culas no térmicas a través
del mecanismo de aceleración difusivo Fermi I (e.g. Blandford & Ostriker, 1978; Bell,
1978). En este mecanismo las partı́culas son aceleredas por dispersiones sucesivas a
través del frente de choque, ganando energı́a en cada cruce. La deflección de las partı́cu-
las a cada lado del choque esta mediada por irregularidades magnéticas, producidas
por turbulencia y/o inestabilidades. Para que el mecanismo pueda operar las partı́cu-
las en el medio chocado deben ser capaces de difundirse hasta el frente de choque.

La ganancia de energı́a en cada ciclo – del medio no chocado al chocado y de vuelta
al no chocado – es ΔE/E ∝ (vs/c) donde vs es la velocidad del choque; después de k

ciclos la energı́a de la partı́cula es E = Ei

(
1 + ΔE

E

)k
, donde Ei es la energı́a inicial. El

tiempo que tarda una partı́cula en acelerarse hasta una energı́a E esta dado por

tacc = η
E

eBc
. (2.1)

Aquı́, B es el campo magnético en la región de aceleración, y η es la eficiencia del
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mecanismo (Drury, 1983):

η ∼ 1
10

rgc
D

(vs

c

)2
, (2.2)

donde D es el coeficiente de difusión, y rg = E/(eB) es el giroradio de la partı́cula. En
el lı́mite de Bohm DB = rgc/3. De la ecuación anterior puede verse que los choques
rápidos son más eficientes que los choques lentos. El espectro resultante de partı́culas
injectadas es una ley de potencias en la energı́a, i.e. Q(E) ∝ E−α (e.g. Protheroe, 1999);
este ı́ndice depende de la compresión que sufre el gas por la onda de choque. Para un
choque fuerte – adiabático – y en general vale α ∼ 2− 2,2. En el Apéndice A, sección
A.2 este mecanismo esta explicado en detalle.

2.2. Emisión no térmica en estrellas

2.2.1. Estrellas de gran masa

Las estrellas de masas M > 10 M� se denominan estrellas de gran masa (masivas)
o de tipo temprano; son estrellas de tipos O, B y Wolf-Rayet (WR). Las WRs son es-
trellas masivas durante sus estadı́os evolutivos finales y han perdido una cantidad
substancial de su masa mediante vientos fuertes. Las estrellas de gran masa producen
vientos muy poderosos, con velocidades terminales del orden de 2000− 3000 km s−1,
y tasas de pérdida de masa Ṁ ∼ 10−6 − 10−4 M� Yr−1. A través de sus vientos, y de
su eventual explosión como supernova, las estrellas masivas proveen la mayor inyec-
ción de energı́a mecánica al ISM (Abbott, 1982). También generan la mayor parte de
la radiación ultravioleta (UV) ionizante en galaxias, y energizan la luminosidad en el
infrarojo lejano mediante el calentamiento del polvo interestelar (ver Kudritzki & Puls,
2000; Massey, 2003).

Los vientos de estas estrellas producen emisión térmica, mediante el mecanismo libre-
libre, detectada en radio y en el IR. Este tipo de emisión es un continuo descripto por
una ley de potencia SE ∝ En, donde SE es el flujo, E la energı́a y n el ı́ndice espectral,
en este caso es del orden de 0,6. La temperatura del plasma es del orden de ∼ 104 K.
Los vientos también producen emisión no térmica en radio, lo cual implica un ı́ndice
n < 0. Esta emisión es radiación sincrotrón (ver Sec. A.3.1) producida por electrones
relativistas en interacción con un campo magnético (ver De Becker, 2007; Benaglia,
2010).

El viento de partı́culas en las estrellas tempranas, responsable de la pérdida de masa, es
impulsado por la presión de radiación del campo estelar (e.g. Lucy & Solomon, 1970).
El modelo clásico de vientos acelerados por radiación fue desarrollado por Castor et al.
(1975). Este modelo predice un viento estacionario, con un flujo de materia suave. Sin
embargo, los vientos estelares impulsados por radiación son inestables (Lucy & White,
1980). Estas inestabilidades producen choques y grumos – clumps – (Owocki & Rybicki,
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1985; Owocki et al., 1988; Feldmeier et al., 1995), evidenciables observacionalmente en
la emisión de rayos X térmicos (e.g. Feldmeier et al., 1997) producida por el plasma ca-
lentado hasta T ∼ 106 K por los choques, y como fluctuaciones en las lı́neas de emisión
en el óptico (e.g. Eversberg et al., 1998; Moffat et al., 1994; Brown et al., 1995).

La detección de radiación sincrotrón en radio implica que en estos objetos existe una
población de electrones relativistas acelerados localmente. Las regiones de posible acel-
eración de partı́culas – no sólo electrones – se ilustran en la Fig. 2.1. Región a) – En
presencia de un sistema binario de estrellas masivas la interacción de ambos vientos
provee un nuevo escenario. La región de colisión de los fluı́dos esta confinada entre dos
choques (Stevens et al., 1992; Pittard & Stevens, 1997) que calientan el plasma a T ∼ 107

K produciendo una componente de emsión en X adicional. En estos choques pueden
acelerarse partı́culas. Recientemente, De Becker & Raucq (2013) presentaron un catálo-
go de binarias con colisión de vientos que aceleran partı́culas hasta energı́as relativis-
tas (particle-accelerating colliding-wind binaries, PACWBs). Región b) – Como se men-
cionó anteriormente las inestabilidades en el viento de la estrella producen choques
internos, donde puede operar el mecanismo de aceleración difusiva y producir una
población de partı́culas relativistas. Región c) – La colisión del viento supersónico y
el ISM produce una onda de choque donde las partı́culas pueden acelerarse. (ver Be-
naglia, 2010).

A continuación se mencionan los procesos radiativos no térmicos más relevantes en
estas regiones. En el Apéndice A se da una descripción de estos procesos y las fórmu-
las correspondientes. Regiones a) y b) – La emisión sincrotrón es importante debido a
que estas regiones se encuentran muy cerca de la estrella (o de las estrellas) donde el
campo magnético estelar es fuerte; los electrones también sufrián colisiones Compton
inverso (CI) con los fotones estelares UV (ver Sec. A.3.3), y en las regiones más densas
sufrirán Bremstrahlung relativista (ver Sec. A.3.2). Los protones también pueden pro-
ducir emisión a muy alta energı́a por decaimiento de piones neutros, producidos por
colisiones protón-protón (p − p) con el gas (ver Sec. A.3.2), y colisiones protón-fotón
(p − γ) con el campo radiativo estelar (ver Sec. A.3.3). A pesar de que la emisión a
altas energı́as puede ser muy intensa, la absorción por creación de pares en el campo
de fotones estelares (ver Sec. A.4) puede suprimir la emisión en la región gamma del
espectro. En estas regiones puede existir reprocesamiento de la radiación (cascada elec-
tromagnética). Los pares creados a partir de un fotón gamma en el campo de radiación
estelar a su vez emiten fotones muy enegéticos que pueden crear nuevos pares. Los
nuevos pares emitirán más fotones energéticos; el mecanismo continuará hasta que la
energı́a de los fotones (producidos por los nuevos pares) este por debajo del umbral
para la creación de pares en el campo estelar. El resultado de este proceso es un aumen-
to considerable de la emisión a energı́as menores a las energı́as de los fotones gamma
orginales (ver por ejemplo Romero & Paredes, 2011). Región c) – En esta región el cam-
po magnético y el campo de radiación son más débiles, sin embargo el choque es fuerte,
porque la velocidad terminal del viento es alta, y la región de emisión es muy grande y
estacionaria. Además la absorción fotón-fotón (por creación de pares) es despreciable.
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Figura 2.1: Esquema indicativo de las regiones de posible aceleración de partı́culas por
ondas de choque en el viento de estrellas masivas: región a) en la zona de colisión de
dos vientos estelares en un sistema binario; región b) en el viento de una estrella de
tipo temprano; region c) en el choque terminal del viento contra el medio interestelar.
Adaptado de Benaglia (2010).

Todos los ingredientes necesarios para la producción de emisión de altas energı́as pare-
cerı́an existir en estos sistemas. Sin embargo, aún no se han observado las contrapartes
no térmicas en rayos X y/o rayos gamma de la emisión sincrototrón de estos sistemas.
La no detección en ciertos casos permite restringir ciertos parámetros de los modelos
de emisión (e.g. Werner et al., 2013). Como ya se mencionó la no detección puede de-
berse a que la emisión está tapada – porque domina la emisión térmica, en rayos X por
ejemplo – o es muy débil para ser detectada con los instrumentos actuales – porque
esta altamente absorbida o las pérdidas de energı́a que sufren las partı́culas son muy
grandes –. Sin embargo, existe una excepción: η Carinae, una fuente excepcional.

2.2.2. Binarias con colisión de vientos: η Carinae

η Carinae es una fuente muy luminosa y masiva, se cree que es uno de los objetos de
mayor masa de nuestra Galaxia. Esta ubicada en la nebulosa de Carinae a una dis-
tancia de 2.3 kpc (Smith, 2006). Se cree que η Car es un sistema binario con colisión
de vientos, con un perı́odo de ∼ 5,54 yr (Damineli et al., 2008), que ha sido estable
durante décadas. La fuente sufrió una gran erupción en 1843 lo que dejo al sistema
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Figura 2.2: Imagen compuesta en rayos X y en el óptico de η Carinae. Los datos
provienen del observatorio de rayos X Chandra y del Telescopio espacial Hubble (HST).

inmerso en una nebulosa que se extiende en forma bipolar (ver Fig. 2.2), llamada ho-
munculus (Gaviola, 1950). También existe un pequeño homunculus, que corresponde a
otra eyección de materia de 1890 (Ishibashi et al., 2003). La Fig. 2.2 muestra una im-
agen compuesta de η Car en rayos X (del observatorio de rayos X Chandra) y en el
óptico (del Telescopio Espacial Hubble – HST –); en la imagen se pueden apreciar el
homunculus y el pequeño homunculus rodeando al sistema binario.

Existen evidencias fuertes para pensar que ambas estrellas del sistema producen vien-
tos muy poderosos. La estrella primaria (η Car) es una estrella de tipo variable lumi-
nosa azul (LBV)2 (Davidson & Humphreys, 1997). La estrella secundaria nunca ha sido
observada directamente, se cree que es una estrella O o una WR (Verner et al., 2005; Ip-
ing et al., 2005).

Este sistema emite muy intensamente en rayos X blandos y duros (térmicos), gener-
ados mayormente en la zona de colisión de vientos. El material circundante también
emite y además oscurece el sistema binario en varias longitudes de onda; estos hechos
hacen de este sistema una fuente muy compleja. La emisión térmica y las interacciones
hidrodinámicas de la zona de colisión de vientos han sido modeladas detalladamente

2Las LBVs son estrellas hipergigantes variables azules. Estos objetos son estrellas de gran masa atrav-
esando un perı́odo muy corto de su evolución que ocurre después de su paso por la Secuencia Principal.
Este estadı́o evolutivo conlleva al objeto a transformarse en una estrella WR.
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(e.g. Parkin et al., 2011a,b; Madura et al., 2013). Emisión no térmica se ha detectado en
rayos X duros (Leyder et al., 2008; Sekiguchi et al., 2009), posiblemente también prove-
niente de la región de colisión de vientos y producida por dispersión CI con fotones
estelares UV.

Recientemente AGILE (Tavani et al., 2009b) y Fermi (Abdo et al., 2010a) detectaron
emisión gamma de η Car. Es la primer, y única hasta el momento, detección de emisión
gamma de un sistema binario con colisión de vientos (Reitberger et al., 2012). Los
modelos de esta emisión predicen dos componentes – absorbidas por los campos de
radiación en la región de colisión –, leptónica: dispersión CI de los fotones estelares y
hadrónica: decaimiento de piones neutros producidos en colisiones p− p (ver Bednarek
& Pabich, 2011; Reitberger et al., 2012).

2.2.3. Binarias de rayos gamma

Un escenario completamente diferente que involucra estrellas en sistemas binarios es
el de las binarias de rayos X. Estos son sistemas binarios constituı́dos por una estrella –
masiva o de Secuencia Principal3 – y un objeto compacto – un agujero negro o una es-
trella de neutrones–. Estos sistemas emiten copiosamente en rayos X, de ahı́ su denom-
inación. En estos sistemas la estrella masiva modula el escenario, introduce un campo
radiativo muy intenso que reprocesa la emisión. Además, el viento estelar provee blan-
cos para las interacciones p− p y Bremstrahlung relativista.

Dos clases de binarias de rayos X han sido detectadas en rayos gamma por MAGIC,
HESS, VERITAS, AGILE y Fermi (ver e.g. Paredes, 2011; Dubus, 2013). A estos sistemas
se los denomina binarias de rayos gamma, ambas clases poseen una estrella compañera
masiva. Una clase corresponde a los sistemas binarios constituı́dos por una estrella
masiva donante y un objeto compacto – agujero negro o estrella de neutrones – que
acreta materia a través de un disco de acreción; además, eyectan jets y se los llama
microcuásares. Los microcuásares que han sido detectados son Cygnus X-1 – como se
mencionó anteriormente – y Cygnus X-3 (Tavani et al., 2009a; Fermi LAT Collaboration
et al., 2009). Éstos sistemas emiten radiación no térmica en radio: radiación sincrotrón
generada en sus jets. La otra clase corresponde a sistemas constituı́dos por una estrel-
la masiva y un púlsar, tal como PSR B125963/LS 2883 detectado por HESS, Fermi y
AGILE (Tavani et al., 2010). Además se han detectado dos sistemas más LS I +61 303
(Aharonian et al., 2005b) y LS 5039 (Albert et al., 2006). En estas fuentes la naturaleza
del objeto compacto aún no está firmemente establecida.

Existen muchos modelos para la emisión no térmica en microcuásares de gran masa,
que al tener muchas componentes, presentan multiples escenarios para la emisión (e.g.
Romero et al., 2003; Bosch-Ramon et al., 2006; Romero et al., 2007a; Bosch-Ramon,

3Sin embargo, en esta tésis nos concentramos solo en los sistemas que contienen estrellas de gran
masa.
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Figura 2.3: Esquema de un microcuásar y sus componentes (no realizado a escala).

2012b; Vieyro & Romero, 2012; Vila et al., 2012). En un microcuásar de gran masa exis-
ten campos de radiación muy fuertes de la estrella, del disco de acreción – que emite
en rayos X – y de la corona (plasma muy caliente correspondiente a las regiones más
internas del disco de acreción) – que emite en rayos X duros y rayos gamma blandos –,
un campo magnético muy intenso cercano a la región de lanzamiento del jet, el jet rela-
tivista que contiene una enorme cantidad de energı́a cinética macroscópica, y el viento
poderoso de la estrella temprana. En la Fig. 2.3 se esquematizan estas componentes.

En esta tesis nos concentramos en la fuente Cygnus X-1. Esta fuente esta compuesta
por una estrella O9.7 Iab de 40±10 M� y por un objeto compacto que es el candidato
mejor establecido como agujero negro estelar en la Galaxia, con una masa de 21±8
M�. Esta localizada a 2.2±0.2 kpc y es la fuente en rayos X más luminosa (Ziółkowski,
2005).

En el año 2007 el telescopio MAGIC detectó marginalmente (con una significancia de
4,1 σ) a Cyg X-1 a muy altas energı́as, E > 200 GeV (Albert et al., 2007). La fuente
se detectó durante una fulguración. La detección gamma se produjo cuando la fase
orbital φ era de φ = 0.91. Este hecho ayuda a establecer restricciones en la localización
del emisor dentro del sistema. Más recientemente, la naturaleza de fulguración de Cyg
X-1 en rayos gamma se confirmó con detecciones de AGILE (Sabatini et al., 2010a) y de
Fermi (Bodaghee et al., 2013). En esta tesis estudiaremos la absorción de los fotones de
alta energı́a en el campo radiativo estelar de Cyg X-1, y un mecanismo de producción
de la emisión donde la estrella compañera tiene un rol determinante.



13

Figura 2.4: Imagen WISE del bowshock de α Camelopardalis, en las bandas: azul = 3.4
μm, cian = 4.6 μm, verde = 12 μm y rojo = 22 μm. Créditos: wise.ssl.berkeley.edu/.

2.2.4. Estrellas masivas fugitivas

La mayorı́a de las estrellas masivas se forman en grupo, en cúmulos, embebidos en
NMs gigantes (e.g. Lada & Lada, 2003). Las interacciones gravitacionales cercanas o
la eventual explosión de un miembro contiguo, pueden eyectar estrellas fuera de la
región de formación (e.g. Leonard & Duncan, 1988; Blaauw, 1961). A las estrellas ex-
pulsadas se las conoce como estrellas fugitivas (runaways). Estas estrellas tienen veloci-
dades espaciales muy altas, v� ∼ 30 km s−1 (e.g. Gies & Bolton, 1986a; Tetzlaff et al.,
2011a) y se mueven a velocidades superónicas a través del medio interestelar. Las es-
trellas fugitivas con vientos fuertes – tipos espectrales OB y WR – pueden producir
bowshocks (e.g. van Buren et al., 1995). El material arrastrado por el viento, comprimido
y calentado por el choque es adicionalmente irradiado por los fotones UV de la estrella.
El polvo chocado emite en el infrarojo (IR). La estructura en forma de arco se detecta
con los satélites IR, como se aprecia en la Fig. 2.4. La imagen corresponde al bowshock de
la estrella O α Camelopardalis, detectado en el IR por WISE (Wide-field Infrared Survey
Explorer).

Benaglia et al. (2010) reportaron por primera vez emisión en radio no térmica del bow-
shock de una estrella fugitiva, la estrella O4 If BD +43◦3654. La Fig. 2.5 muestra la dis-
tribución del ı́ndice espectral n, sobre la región del bowshock, obtenido a 1.42 y 4.86 GHz
de la emisión en radio detectada por el arreglo de radiotelescopios VLA (Very Large
Array). Como puede apreciarse el ı́ndice espectral es menor que cero (ver Sec. 2.2.1)
implicando emisión no térmica. El ı́ndice espectral medio es ∼ n = −0,5, compatible
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Figura 2.5: Distribución del ı́ndice espectral del bowshock de BD+43◦ 3654, a 1.42 y 4.86
GHz (Benaglia et al., 2010).

con el ı́ndice espectral de la emisión sincrotrón. Se estima que la emisión detectada
es radiación sincrotrón proveniente de la interacción de electrones, acelerados en el
bowshock, interactuando con el campo magnético local.

La detección en radio implica que estos sistemas son capaces de acelerar partı́culas – al
menos electrones – hasta energı́as relativistas, y producir emisión X y emisión gamma.
Estos sistemas son intrı́nsecamente débiles, pero poseen una gran área de aceleración
de partı́culas, ocupada por campos magnéticos, de radiación y de materia. La emisión
total puede ser intensa y en algunos casos podrı́a detectarse. En esta tesis, en los próxi-
mos capı́tulos, investigamos la emisión no térmica en estas fuentes y su potencial de-
tección.

2.2.5. El Sol

No solo las estrellas de gran masa son capaces de acelerar partı́culas y producir emisión
no térmica. El Sol atraviesa diversos estados de actividad magnética evidenciados en
una gran cantidad de fenómenos y radiación electromagnética (e.g. Priest, 1982). Las
fulguraciones son los fenómenos más violentos, se deben a la reconexión del campo
magnético solar. En la fulguración el Sol emite radiación X y rayos gamma, produc-
to del calentamiento del plasma, de la eyección de partı́culas muy energéticas y de la
eyección de plasmones al viento solar. En la Fig. 2.6 se muestra una prominencia solar
detectada en el UV por el instrumento AIA (Atmospheric Imaging Assembly) del obser-
vatorio solar SDO (Solar Dynamics Observatory). No es la energı́a cinética del viento, o
la acreción, la que energiza las partı́culas, sino la energı́a magnética. Los procesos de
reconexión magnética transfieren energı́a almacenada en el campo magnético a energı́a
cinética del gas y en forma de partı́culas no térmicas (e.g. Biskamp, 2000).
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Figura 2.6: Erupción solar del 26 Abril de 2012 captada por el observatorio SDO
Solar Dynamics Observatory, a la longitud de onda λ = 304 Å(UV). Crédito:
NASA/SDO/AIA.

La emisión gamma solar puede ser significativa. Recientemente Fermi detectó radiación
gamma del Sol muy intensa. El Sol se convirtió brevemente en la fuente de rayos gam-
ma más brillante del cielo. La figura 2.7 muestra el cielo observado por Fermi antes de
la emisión solar y durante la misma, el 7 de Marzo de 2012. Se cree que la emisión
se produjo durante una poderosa fulguración que aceleró protones hasta energı́as rel-
ativistas; estos protones interactuaron con los protones del material circundante me-
diante colisiones inelásticas p − p (ver Sec. A.3.2). Estas colisiones producen piones
neutros que decaen produciendo rayos gamma.

El Sol no solo produce emisión gamma en estado de actividad magnética alta, también
ha sido detectado en altas energı́as durante su estado inactivo. El Sol en este caso es
una fuente gamma pasiva. La emisión es inducida por rayos cósmicos que interactúan
constantemente con el Sol, este escenario fue propuesto por primera vez por Dolan
& Fazio (1965). Recientemente observaciones de Fermi muestran la existencia – y per-
miten separarlas claramente – de dos componentes de esta emisión gamma pasiva:
puntual y extendida (Abdo et al., 2011). La componente puntual se debe a cascadas
producidas por la interacción de protones con la atmósfera solar (Seckel et al., 1991).
La componente extendida es producida por dispersiones CI de RCs electrónicos con
fotones solares (e.g. Orlando & Strong, 2007).
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Figura 2.7: Mapa del cielo en rayos gamma según Fermi el dia anterior a la super ful-
guración solar del 7 de Marzo de 2012 (arriba), y durante la misma (abajo). El Sol se
convirtió brevemente en la fuente de rayos gamma más brillante del cielo. Créditos:
http//kipac.stanford.edu.
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2.2.6. Estrellas T Tauri

Las estrellas de baja masa durante sus etapas previas a la quema de hidrógeno se cono-
cen como estrellas T Tauri. Estas protoestrellas conforman un complejo sistema consti-
tuido por: un disco de acreción, un objeto central y eyectan flujos de materia – a veces
muy colimados – que escapan del sistema (outflows). Los campos magnéticos en la mag-
netósfera de estas fuentes son intensos, y activos. Esta actividad se detecta a través de
emisión de rayos X duros (E ∼ 4-10 keV). La emisión se produce mediante procesos
de reconexión magnética, tal como se observan en el Sol, pero en estas fuentes son más
poderosos.

La reconexión se produce entre lı́neas del campo magnético que conectan el disco con
el objeto central. En estas fuentes la energı́a total liberada en las fulguraciones es 105

veces mayor que la liberada en el sol, el espectro de la emisión en rayos X es más duro
(la temperatura ∼ 108 keV) y la región de emisión tiene un tamaño lineal ∼ 1011 cm
(e.g. Hayashi et al., 1996; Feigelson & Montmerle, 1999).

Si el Sol es capaz de producir emisión no térmica debido a las partı́culas aceleradas en
las regiones de reconexión magnética, las estrellas T Tauri también deben ser capaces
de hacerlo, sobretodo porque en estas estrellas los fenómenos son más violentos y de
mayor magnitud. Además, en la magnetósfera de estas fuentes existen campos inten-
sos – de materia, radiación y magnético – con los que las partı́culas pueden interactuar
para producir radiación. Investigamos por primera vez la emisión de rayos gamma en
este escenario.

2.2.7. Nubes moleculares como fuentes extendidas de rayos gamma

Los rayos cósmicos (RCs) galácticos bombardean continuamente a las fuentes galácti-
cas, y pueden producir emisión gamma pasivamente. Las nubes moleculares (NMs)
son los blancos perfectos para los rayos cósmicos, son regiones muy extendidas con
grandes cantidades de materia. Estos sistemas albergan aceleradores de partı́culas: re-
manentes de supernova, estrellas masivas OB, púlsares, etc. Las partı́culas aceleradas
en ellos se suman a la población de RCs galácticos que iluminan las nubes produciendo
rayos gamma (e.g. Casse et al., 1980; Aharonian & Atoyan, 1996; Torres et al., 2005).

Las nubes moleculares gigantes (NMGs) están emergiendo como una nueva clase de
fuentes gamma (Ackermann et al., 2012a; Fernandez et al., 2013). Sin embargo su po-
tencial como fuente pasiva de rayos gamma data desde los comienzos de la astronomı́a
de rayos gamma, y su emisión fue predicha en modelos teóricos desde hace mucho
tiempo (e.g. Kraushaar et al., 1972; Combi & Romero, 1995; Hunter et al., 1997). La
Fig. 2.8 muestra las NMs Orion A, Orion B y Monoceros R2 a energı́as entre 200 MeV
y 20 GeV de Fermi (Okumura et al., 2009). Orion A y Orion B son los prototipos de
NMGs cercanas. No sólo las nubes moleculares gigantes emiten radiación gamma, re-
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Figura 2.8: Mapa en rayos gamma (200 MeV - 20 GeV) de Fermi correspondiente a la
región de Orion. Se pueden apreciar 3 fuentes extendidas (marcadas en blanco) donde
la emisión es más intensa: las nubes moleculares Orion A, Orion B y Monoceros R2
(ver Okumura et al., 2009).

cientemente las regiones de formación estelar más pequeñas Chamaeleon, R Coronae
Australis, Cepheus y Polaris han sido detectadas por Fermi (Ackermann et al., 2012b).

Las nubes moleculares gigantes albergan cúmulos jóvenes de estrellas donde se forman
las estrellas de gran masa. Muchas de las estrellas de masa M > 4 M� podrı́an ser eye-
ctadas de los cúmulos (ver Perets & Šubr, 2012), tornándose estrellas fugitivas que se
mueven a través de la nube. Estas estrellas, como se mencionó anteriormente, desarrol-
lan bowshocks donde se pueden acelerar partı́culas hasta energı́as relativistas. Una frac-
ción de las partı́culas escapa de la región activa, difundiéndose en la NM. En esta tesis,
proponemos que éstas partı́culas, mayormente protones, contribuyen a la población de
RCs que produce la emisión gamma observada. Los protones interactúan con la ma-
teria via colisiones inelásticas p− p (Aharonian & Atoyan, 1996; Bosch-Ramon et al.,
2005). En el Capı́tulo 7 detallamos resultados originales al respecto.



Capı́tulo 3

ESTRELLAS FUGITIVAS

3.1. Introducción

Las estrellas fugitivas son estrellas que poseen velocidades espaciales muy altas vpec
>∼ 30 km s−1 (e.g. Gies & Bolton 1986a; Tetzlaff et al. 2011b). Una fracción significativa
de las estrellas O (∼ 30 - 40 %) y de las estrellas B (∼ 5 - 10 %) son estrellas fugitivas
(ver Stone 1991). Estas estrellas normalmente son detectadas lejos de sus regiones de
formación, i.e. cúmulos abiertos y asociaciones estelares.

La distribución de velocidades estelares en la Galaxia da cuenta de la existencia de
dos poblaciones de estrellas, tal como se observa en la Fig. 3.1 (Tetzlaff et al. 2011b).
La muestra de estrellas en esta figura corresponde a estrellas del catálogo Hipparcos,
con una distancia menor a 3 kpc (para más detalles ver Tetzlaff et al. 2011b). Como se
observa en la figura la distribución de velocidades no puede ajustarse con una única
distribución Maxwelliana: se distinguen claramente dos máximos. La distribución se
ajusta con dos Maxwellianas, centradas en las velocidades v̄pec1 ∼ 10 km s−1 y v̄pec2 ∼
40 km s−1. Ambas distribuciones se superponen a una velocidad vpec ∼ 28 km s−1. Esta
velocidad establece la separación entre ambos grupos. Por lo tanto una estrella con V�

> 28 km s−1 pertenece al grupo de estrellas de gran velocidad, y se la considera fugi-
tiva (ver Stone 1979; Tetzlaff et al. 2011b). Puede pensarse que ambas poblaciones, las
estrellas de baja velocidad en un cúmulo estelar y las estrellas que han sido eyectadas,
forman gases en equilibrio, con “temperaturas” v̄pec1 y v̄pec2. Inicialmente el cúmulo
se encuentra a temperatura v̄pec1 y naturalmente se va “evaporando”, a medida que
pierde estrellas.

Una caracterı́stica de las estrellas fugitivas es que su multiplicidad es muy baja (<
10 %). Las estrellas de tipo temprano normales tienen un ı́ndice de binaridad muy alto
(> 50 %) (e.g. Kobulnicky & Fryer 2007; Kouwenhoven et al. 2007). Este hecho puede
estar relacionado con el mecanismo que produce las velocidades altas en las estrellas.
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Figura 3.1: Distribución de velocidades estelares espacial 3D vpec. Las curvas pun-
teadas muestran las distribuciones Maxwellianas ajustadas a los datos, para las ve-
locidades altas y bajas; la curva sólida es la suma de ambas Maxwellianas.

Existen dos mecanismos propuestos como responsables de acelerar y expulsar a las
estrellas de sus regiones de formación. Un mecanismo es el BSS (binary-supernova sce-
nario); en este mecanismo la estrella es expulsada del sistema debido a la explosión
de supernova de una eventual compañera orbital (Blaauw, 1961). En el otro escenario,
DES (dynamical-ejection scenario), la estrella es expulsada por interacciones gravitacionales
entre miembros de un cúmulo o asociación Leonard & Duncan, 1988. La importancia
relativa de ambos mecanismos no se conoce, porque ambos están relacionados con
poblaciones estelares jóvenes, y porque la velocidad de la estrella generalmente se ob-
serva mucho después de haber sido eyectada.

En el BSS la estrella fugitiva es eyectada cuando la estrella primaria (la de mayor masa)
de un sistema binario explota como supernova. Cuando la cáscara de la supernova
atraviesa la estrella secundaria, la atracción gravitatoria de la primera se reduce con-
siderablemente. La estrella secundaria entonces comienza a moverse en el espacio con
una velocidad comparable a su velocidad orbital original. Este mecanismo no produce
estrellas fugitivas binarias, y si bien su frecuencia es baja, existen algunas estrellas de
alta velocidad que son sistemas binarios (e.g. Gies & Bolton, 1986a). Aún no se conoce
con certeza cuan factible es este mecanismo, y con cuanta frecuencia produce estrellas
fugitivas.

En el DES las estrellas son eyectadas mediante interacciones gravitacionales entre es-
trellas en cúmulos densos. Una estrella de gran masa puede acelerarse eficientemente
en una interacción dinámica de 3 cuerpos. Cada interacción resulta eventualmente en
la colisión entre dos estrellas o entre los tres objetos participantes, o en el escape de
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una estrella y una binaria. La velocidad que alcanza la estrella eyectada fácilmente ex-
cede la velocidad de escape de un cúmulo estelar (e.g. Leonard & Duncan 1988; Heggie
1975; Fujii & Portegies Zwart 2011). Simulaciones numéricas del DES muestran que el
mecanismo puede producir estrellas con velocidades de hasta 200 km s−1 – o más altas
en ciertas ocasiones– (e.g. Leonard 1991; Gualandris et al. 2004). Además, este esce-
nario sugiere que muchas estrellas de tipo espectral OB formadas en cúmulos pueden
ser eyectadas de sus regiones de formación y abandonar el cúmulo a altas velocidades.
Simulaciones recientes de interacciones de N-cuerpos en cúmulos masivos concluyen
que la fracción de estrellas fugitivas aumenta con la masa, tal como se observa. El
mecanismo también produce estrellas fugitivas binarias, y su número disminuye al
aumentar la velocidad (ver Perets & Šubr 2012, y referencias ahı́ citadas).

Hoogerwerf et al. (2000) buscaron evidencias de la existencia de ambos mecanismos
de eyección en estrellas fugitivas cercanas. Concluyeron que la velocidad alta de la
estrella ζ Oph se originó en la disosiación de un sistema binario, donde el otro miembro
se transformó en el púlsar PSR J1932+1059; es decir, que se originó mediante el BSS.
También encontraron que la estrella fugitiva AE Aurigae y μ Columbae y el sistema
binario ι Orionis se produjeron en un encuentro entre sistemas binarios.

Algunos estudios tales como el de Moffat et al. (1998) favorecen el mecanismo BSS,
y este escenario fue el favorito para explicar el origen de las estrellas fugitivas du-
rante mucho tiempo. Sin embargo, Fujii & Portegies Zwart (2011) usando simulaciones
numéricas del DES, replicaron las caracterı́sticas claves de la población de estrellas de
alta velocidad OB de la Galaxia. Además, encontraron que ciertas estrellas fugitivas,
VFTS 682 y 30 Dor 016, fueron eyectadas del cúmulo R136 mucho antes de que este
tenga la edad suficiente para producir una supernova. Estos resultados desfavorecen
el escenario BBS, pero no lo descartan, porque existen fuentes concretas que muy prob-
ablemente hayan sido originadas mediante este mecanismo.

En los últimos años se han observado estrellas con velocidades extremadamente altas
HVS (hyper-velocity stars), > 300 km s−1, en el halo de la Galaxia (Brown et al. 2005,
2006a,b, 2007; Edelmann et al. 2005). Se cree que las HVSs son eyectadas del centro
Galáctico siguiendo una interacción dinámica con el agujero negro masivo del centro
galáctico (e.g. Brown 2011, y referencias ahı́ citadas). Aunque bajo ciertas condiciones
los mecanismos DES y BSS pueden producir estrellas fugitivas con velocidades com-
parables a las observadas en las HVSs (Gvaramadze et al., 2009), la fracción producida
– al menos mediante el DES – es muy baja para explicar el número de HVSs observado
(Perets & Šubr 2012).

De acuerdo a simulaciones recientes que muestran que los cúmulos estelares se evapo-
ran gradualmente, la generación de estrellas fugitivas de gran masa es muy frecuente.
Aunque la mayorı́a de las estrellas de alta velocidad son de gran masa, resultados de
simulaciones demuestran que también deberı́a existir una población de estrellas fugi-
tivas de baja masa (e.g. Perets & Šubr 2012). Existen varios catálogos de estrellas fugi-
tivas (e.g. van Buren et al. 1995; Noriega-Crespo et al. 1997; Maı́z-Apellániz et al. 2004;
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Kobulnicky et al. 2010; Tetzlaff et al. 2011b; Gvaramadze et al. 2011).

3.2. Bowshocks estelares

Las estrellas masivas modifican el medio que las rodea mediante su campo de ra-
diación UV, y sus vientos fuertes. Las estrellas fugitivas masivas, al moverse supersónica-
mente a través del ISM, barren el material con sus vientos, formando un choque en
forma de arco, llamado bowshock, en la dirección de movimiento. El bowshock es una
estructura tridimensional, similar a un casquete esférico, ópticamente delgada. El ma-
terial se acumula a cierta distancia de la estrella, que se calienta por la compresión del
choque, y por los fotones estelares. Estas estructuras se detectan en el IR, porque el pol-
vo barrido y acumulado en la superficie de la estructura re- emite en el IR medio-lejano
(van Buren & McCray, 1988).

No sólo las estrellas fugitivas producen bowshocks, también se desarrollan en torno
a muchos tipos de fuentes astrofı́sicas: púlsares, variables cataclı́smicas, binarias con
colisión de vientos, regiones cometarias HII, y aún en grupos y cúmulos de galaxias.
Existen muchos trabajos sobre el modelado de estas estructuras (e.g. van Buren & Mc-
Cray 1988; van Buren et al. 1990; Bandiera 1993; van Buren 1993; Brighenti & DÉrcole
1995; Wilkin 1996; Comeron 1997; Chen & Huang 1997; Comeron & Kaper 1998; Wilkin
2000; Wareing et al. 2007).

No todas las estrellas fugitivas producen un bowshock. van Buren et al. (1995) con-
cluyeron que solo el 30 % de las estrellas fugitivas catalogadas presentan estructuras
de tipo bowshock. Más recientemente, Peri et al. (2012) encontraron que solo el 10 % de
las estrellas fugitivas de tipo espectral temprano desarrolla un bowshock detectable en
el IR. De todos modos la no detección no implica la no existencia del choque. Si el vien-
to de la estrella es débil el choque se formará muy cerca de la estrella y será irresoluble
dadas las escalas espaciales involucradas. Esto último podrı́a explicar porque no se
observan las estrellas fugitivas de baja masa que predicen las simulaciones numéricas.
Existen ciertas condiciones fı́sicas en las cuales la onda de choque no se forma. Si la es-
trella se mueve en una región de densidad muy baja y de temperatura alta entonces su
velocidad será subsónica y el choque no ocurrirá. Tampoco se formará un bowshock si la
estrella tiene un viento débil o si tiene una velocidad espacial muy alta (ver Comeron
& Kaper 1998; Huthoff & Kaper 2002).

El catálogo E-BOSS (Extensive stellar BOw Shock Survey) de Peri et al. (2012), contiene 28
bowshocks de estrellas fugitivas. En la Fig. 3.2 se muestra la distribución de bowshocks
en el plano (l, b) – longitud y latitud galáctica, respectivamente – , y los candidatos de
los cuales no se detectó bowshock 1. La frecuencia de detección de bowshocks no presenta

1La figura muestra dos grupos que conforman la muestra del catálogo.
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Spatial distribution (l,b) - Group 1

BS-C (18)
No BS-C (30)

No data on MSX or WISE (8)

Spatial distribution (l,b) - Group 2

BS-C (17)
No BS-C (147)

No data on WISE (80)

Figura 3.2: Distribución de bowshocks en el plano (l, b).

dependencia significativa con la masa estelar, la posición, la edad, la velocidad o el tipo
espectral de los candidatos (Peri et al. 2012).

3.3. Modelo hidrodinámico

La interacción del viento de una estrella con el medio se modela considerando el
choque de dos fluidos y resolviendo las ecuaciones hidrodinámicas correspondientes.
La colisión entre el viento estelar y el medio produce un sistema de dos ondas de
choque, separadas por una discontinuidad (ver Fig. 3.3). En estado estacionario, la
masa y el momento se conservan y un flujo se establece entre los dos choques que
arrastran la masa y el momento depositado por los fluidos chocados. Bajo una serie
de hipótesis y considerando las leyes de conservación puede obtenerse la forma del
bowshock mediante métodos analı́ticos, relativamente simples.

En el sistema de referencia de la estrella el ISM puede considerarse como un viento en-
trante de lı́neas de flujo paralelas y el viento de la estrella como un flujo radial saliente
desde la estrella (Wilkin 1996; ver Fig. 3.3).

Para obtener la forma del bowshock consideramos el modelo analı́tico desarrollado por
Wilkin (2000). En el Apéndice B se detalla el modelo y se muestran bowshocks calcula-
dos con él. En este modelo las propiedades de la superficie definida por el bowshock en
función de los dos fluidos interactuantes se derivan usando las leyes de conservación
de la masa y del momento. Como estamos interesados en una solución de estado esta-
cionario, se considera que las condiciones del medio y del viento estelar no cambian
con el tiempo. Debido al estado estacionario, la forma geométrica de la cáscara esta fija,
y entonces la velocidad de la materia entre las capas debe ser tangente a la cáscara.
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Figura 3.3: La colisión del viento estelar con el medio interestelar produce un sistema
de dos choques separados por una discontinuidad (lı́nea punteada). La fuente del vien-
to esta situada en el origen. El medio es considerado un viento de lı́neas de flujo par-
alelas y el viento es considerado radial.

Los parametros fı́sicos fundamentales en este modelo son: la velocidad del viento (Vw),
la densidad del viento (o la tasa de pérdida de masa Ṁw), la velocidad espacial de la
estrella (V�) y la densidad del ISM (ρa). Cambios en estos parámetros producen cam-
bios notables en las caracterı́sticas observables de los bowshocks, tal como su morfologı́a
o la existencia de gradientes de temperatura (e.g. Bandiera 1993; Wilkin 2000). Los
parámetros del viento dependerán del tipo espectral de la estrella.

A partir de las leyes de conservación se obtiene la forma de la cáscara en función de
las propiedades del viento y del medio. Con este método analı́tico puede calcularse la
morfologı́a del bowshock, bajo ciertas hipótesis, para los siguientes casos: 1) cuando el
medio y el viento son uniformes (el caso más simple); 2) cuando el ISM es uniforme
pero el viento estelar es isotrópico; 3) cuando existe un gradiente de densidades en el
ISM; y 4) en el caso en el que viento es axisimétrico, pero el eje de simetrı́a no esta
alineado en la dirección de movimiento de la estrella.

En el Apéndice B se calcula la forma de los bowshocks para 3 tipos de estrellas masivas:
O9I, O4I y una WR (ver la Tabla B.1), en varias situaciones fı́sicas. Aquı́ mostramos
en la Fig. 3.3 el bowshock calculado con este método para una estrella similar a ζ Oph,
de tipo espectral O9.5 V (ver Sec. 4.1). Consideramos un viento estelar desalineado
para distintas geometrı́as. En la Sec. 4.1 del próximo capı́tulo mostramos un ajuste al
bowshock observado de ζ Oph.

El sistema fı́sico determinado por la colisión de los dos fluidos, el viento estelar y el
ISM, es propenso al desarrollo de inestabilidades dinámicas. Estas últimas pueden ser
las inestabilidades clásicas en plasmas de Rayleigh-Taylor y de Kelvin-Helmholtz (e.g.
Birkinshaw 1991), o propias de capas delgadas (e.g. Vishniac 1994; Dgani et al. 1996a).
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Figura 3.4: Comparación de dos bowshocks calculados para una estrella tipo O9.5 V,
considerando un viento ecuatorial y un viento polar. El eje z coincide con la dirección
de movimiento de la estrella.

El análisis detallado de las mismas escapa a los objetivos de esta tesis. Una breve de-
scripción de las inestabilidades que ocurren en los bowshocks esta dada en la Sec. B.2.

3.4. Modelo radiativo

La emisión térmica detectada de los bowshocks esta producida por la emisión del pol-
vo acumulado en su superficie, que se calienta por la radiación UV de la estrella. En
general, la señal infraroja producida por el polvo es más fuerte en el IR lejano (e.g. van
Buren & McCray 1988; Kobulnicky et al. 2010). La temperatura del polvo puede expli-
carse a través de modelos de polvo que son altamente complejos. En un bowshock tı́pico
de estrella fugitiva una fracción ∼ 10−2 de la luminosidad bolométrica de la estrella se
emite en el IR. No es el objetivo de este trabajo calcular esta emisión.

La interacción de las partı́culas localmente aceleradas con la materia, los campos de
radiación y los campos magnéticos producen emisión no térmica que se calcula a con-
tinuación. El medio chocado también puede producir emisión mediante interacciones
libre-libre (Bremsstrahlung). Esta emisión, de acuerdo a nuestras estimaciones, tiene
un máximo en energı́as del orden de ∼ 1 eV; la calculamos en la Sec.3.4.4.
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Como ya se mencionó, la colisión del viento con el ISM produce dos choques. Uno de
los choques es delantero y se propaga en la misma dirección que la estrella, con vfs ∼
V�; el otro es un choque reverso y se propaga en la dirección opuesta con vrs ∼ VW. El
viento estelar puede considerarse una fuente de energı́a continua, por lo tanto ambos
choques alcanzan el estado estacionario. Si las pérdidas radiativas son ineficientes el
choque es adiabático; en caso contrario es radiativo.

El viento estelar es divergente porque su presión dinámica (ram pressure) decrece con
la distancia, mientras que la presión del ISM es constante. El punto donde las pre-
siones del viento y del medio se equilibran, i.e. ρwV2

w = ρaV2
� , se llama punto muerto,

o standoff en inglés, donde ρw = Ṁw/4πR2Vw. Este punto sobre la superficie de dis-
continuidad define el radio de standoff, R0:

R0 =

√
ṀwVw

4πρaV2
�

. (3.1)

Las condiciones fı́sicas en los bowshocks de estrellas fugitivas producen un choque re-
verso rápido y adiabático en el viento estelar chocado; y el choque delantero es radiati-
vo y lento (e.g. van Buren 1993). El choque radiativo comprime el material, y mientras
la temperatura decrece, la densidad crece.

Kis et al. (2004) demostraron que las partı́culas en la región pre choque del bowshock
terrestre difunden hasta la región de post choque, una evidencia directa de aceleración
Fermi I (e.g. Burgess 2007). Benaglia et al. (2010) reportaron la detección de emisión
no térmica en radio del bowshock de la estrella fugitiva BD+43◦3654. La radiación no
térmica se cree producida por electrones relativistas acelerados en el choque reverso o
en el delantero, interactuando con el campo magnético local (ver Fig. 2.5).

Proponemos que una población inicial supratérmica de partı́culas relativistas, elec-
trones y protones, se acelera usualmente en el choque adiabático (choque reverso) de
estos sistemas. Este choque es mas rápido que el choque delantero, implicando que
allı́ las partı́culas energéticas se aceleran más eficientemente por el mecanismo de Fer-
mi I (ver Ec. (2.2)). Consideramos una región de aceleración donde el choque es casi
plano, es decir en la nariz del bowshock (ver Fig.3.5). El ancho de la región del viento
chocado, Δ, puede estimarse como Δ ∼ M−2R0, donde M es el número de Mach. La re-
gión de acceleración se considera una zona homogénea, un cásquete esférico, de escala
∼ Δ; el volumen de aceleración se muestra en la Tabla 3.1.

La potencia disponible en el sistema es la energı́a cinética del viento estelar:

LT ∼ 1
2

ṀwV2
w. (3.2)

Para estimar el campo magnético en el flujo, consideramos que la densidad de energı́a
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Figura 3.5: Esquema del sistema de choques (no hecho en escala). La región de emisión
es el área punteda.

magnética está en subequipartición con respecto a la densidad de energı́a cinética LT,
por un factor seq < 1, i.e.:

B2

8π
=

seqLT

VwA
, (3.3)

donde A es el área de una esfera de radio R0. Esta condición asegura que el flujo esta
dominado por la materia (matter-dominated), i.e. es compresible, permitiendo que el
choque fuerte se desarrolle. El campo magnético en la región de emisión (la zona del
viento chocado) será 4B, debido a la compresión del choque (ver Sec. A.2.1).

La energı́a cinética disponible en la región de aceleración es L = f LT, donde f es
el cociente entre el volumen de una esfera de radio R0 y el volumen de la región
de aceleración. Una fracción qrel de esta energı́a cinética esta disponible en partı́cu-
las relativistas, Lrel = qrelL. Una fracción estándar es qrel = 0,1 (e.g. Protheroe 1999).
Consideramos contenido tanto hadrónico como leptónico en la potencia en partı́culas
relativistas, Lrel = Lp + Le. El cociente entre la potencia en protones y en electrones,
a, no se conoce. Consideramos dos valores a = 1 (la misma densidad de energı́a para
ambas especies de partı́culas) y a = 100 (tal como se observa en los RCs, Ginzburg &
Syrovatskii 1964).

Aquı́ analizamos dos tipos de estrellas masivas como ejemplo: una O4I y una O9I. Los
valores de los parámetros adoptados se muestran en la Tabla 3.1.

3.4.1. Pérdidas radiativas no térmicas

Los electrones perderán energı́a mayormente por dispersión CI, radiación sincrotrón, y
Bremsstrahlung relativista. Las fórmulas correspondientes se explicitan en el Apéndice A.

Los campos radiativos que actúan como blanco para las dispersiones CI son el campo
de radiación estelar a una distancia R0 de la estrella – considerado como un cuerpo ne-
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Parámetro O4I O9I
R0 Radio standoff [pc] 8,3 0,2
V� Velocidad espacial [km s−1] 100 30
Va

w Velocidad del viento [km s−1] 2,2× 103 0,8× 103

Ṁa
w Pérdida de masa del viento [M� yr−1] 10−4 10−6

na Densidad ambiental [cm−3] 1 100
Bb Campo magnético [G] ∼ 3,0×10−5 ∼ 10−5

η Eficiencia de aceleración ∼ 2,0× 10−5 ∼ 2,7× 10−6

L Potencia disponible [erg s−1] ∼ 3,2× 1036 ∼ 4,3× 1033

a Cociente de potencia hadrónica/leptónica 1 100
qrel Contenido de partı́culas relativistas 10 % 10 %
α Indice de inyección 2 2
Δ Ancho de la región del viento chocado [R0] ∼ 0,3 ∼ 0,3
Volacc Volumen de la región de emisión [cm−3] ∼ 7×1056 ∼ 1051

L�
c Luminosidad estelar [L�] ∼ 7×105 ∼ 5×104

TIR Temperatura del polvo [K] ∼ 24 ∼ 54

Tabla 3.1: Parámetros para los diferentes tipos de estrellas.
aValores de Kobulnicky et al. (2010).
bEste valor corresponde al campo magnético en la región de aceleración: ∼ 4B,
obtenido con la Ec. (3.3).
cValores de Martins et al. (2005).

gro a la temperatura T�–, y la radiación IR del polvo calentado – también considerado
como un cuerpo negro a TIR –. Los granos de polvo se calientan con la radiación este-
lar, y se enfrián radiando en el IR. Para estimar la temperatura TIR usamos un modelo
simplificado de polvo, basado en Draine & Lee (1984):

TIR = 27 a−1/6
μm L1/6

�38 R−1/3
0pc K (3.4)

(e.g. van Buren & McCray 1988). Aquı́ aμm ∼ 0,2 μm es el radio del grano de polvo; L�38

es la luminosidad de la estrella en 1038 erg s−1 y R0pc es R0 en pc. Modelos más com-
plejos de la emisión del polvo exceden los objetivos de este trabajo. Para más detalles
ver, por ejemplo, Draine & Li (2007) y Draine (2011).

Las pérdidas por Bremsstrahlung relativista se calculan considerando un plasma com-
pletamente ionizado. La densidad de blancos es la densidad en la región de aceleración
(el viento chocado en este caso). La densidad del viento chocado de acuerdo a las rela-
ciones de Rankine-Hugoniot para choques adiabáticos (ver Sec. A.2.1) es 4nw, donde
nw es la densidad numérica del viento.

Los protones pierden energı́a mediante colisiones inelásticas p− p con el material de
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Figura 3.6: Escalas temporales de aceleración y enfriamiento para electrones y protones
para una estrella O4I (arriba), y para una estrella O9I (abajo). Los paneles a la izquierda
corresponden a electrones, y los paneles a la derecha corresponden a protones. Las
perdidas no radiativas producidas por la convección del viento también se muestran.

la región chocada. La producción de fotomesones es irrelevante a las energı́as consid-
eradas.

En la Fig. 3.4.1 se muestran los tiempos de pérdida de energı́a en la región de acel-
eración para una estrella O4I y una O9I. En el sistema O4I la dispersión CI de fotones
IR domina las pérdidas radiativas. En el caso de la estrella O9I, la dispersión CI de
fotones IR y la radiación sincrotrón predominan sobre las demas pérdidas.

Las partı́culas también pueden sufrir pérdidas no radiativas debido al escape de la
zona activa. Las partı́culas pueden ser convectada por el viento estelar en un tiem-
po tconv ∼ Δ/Vw. Esta pérdida domina las pérdidas para protones en ambos tipos de
estrellas considerados.

Las pérdidas por convección pueden ser menores, i.e. tconv > Δ/Vw, debido a la pres-
encia de turbulencia en el viento chocado. Cualquier inestabilidad que se desarrolle
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en la superficie de discontinuidad (ver Sec. B.2, donde se da una breve discusión so-
bre inestabilidades en bowshocks) puede producir turbulencia. Si la escala máxima de
la turbulencia es mayor o del orden del giroradio de la partı́cula, la turbulencia afec-
tará su movimiento. Estas interacciones provocarán que el tiempo que permanezcan
las partı́culas en la zona activa sea mayor que en el caso no turbulento.

La energı́a cinética mı́nima para cada partı́cula se considera del orden de la masa en
reposo. La energı́a máxima para los electrones y protones se obtiene igualando la escala
de enfriamiento más pequeña al tiempo de aceleración, dado por la Ec. (2.1). En el
sistema O4I los electrones alcanzan energı́as ∼ 10 TeV y los protones pueden alcanzar
energı́as ∼ 102 TeV. En caso de la estrella O9I la enegı́a máxima para electrones es ∼
TeV, y para protones ∼ 10 TeV. En ambos casos de satisface el criterio de Hillas (ver
Sec. A.2.4).

3.4.2. Distribución de partı́culas

Para calcular las distribuciones de partı́culas N(E) para electrones y protones, resolve-
mos la ecuación de transporte en estado estacionario (Ginzburg & Syrovatskii 1964):

∂

∂E

[
dE
dt

⏐⏐⏐⏐
loss

N(E)
]
+

N(E)
tesc

= Q(E), (3.5)

donde tesc es el tiempo de convección que determina es escape de las partı́culas, y
(dE/dt)loss son las pérdidas radiativas. Consideramos que todas las propiedades fı́sicas
en la región de aceleración son homogéneas. Q(E) es la función de inyección, una ley
de potencias en la energı́a de las partı́culas, como se espera de un proceso de acel-
eración difusivo por choques:

Q(E) = Q0 E−α. (3.6)

La constante de normalización para cada tipo de partı́cula se obtiene de la potencia
disponible Le,p

Le,p = V
∫ Emax

e,p

Emin
e,p

dEe,pEe,pQe,p(Ee,p). (3.7)

Aquı́ V es el volumen de la región de aceleración. La solución de esta ecuación es una
ley de potencias, en la energı́a de las partı́culas (ver la Sec. A.1 del Apéndice A).

3.4.3. Radiación no térmica

Las interacciones de las partı́culas relativistas producirán radiación no térmica. Los
procesos relevantes para electrones son sincrotrón, dispersión CI con el campo de ra-
diación estelar e IR, y Bremsstrahlung relativista. Para protones se calcula la emisión
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producida por el decaimiento de piones neutros, producto de las colisiones p − p.
Las fórmulas para calcular la luminosidad para los distintos procesos se dan en el
Apéndice A.
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Figura 3.7: Emisión no térmica del viento estelar chocado para una estrella O4I.

Pares secundarios electrón-positrón se crean a través de las colisiones p− p (ver Orel-
lana et al. 2007). Estas partı́culas también producen emisión no térmica, que tomamos
en cuenta. Las fórmulas correspondientes también se detallan en el Apéndice A.

Las Figs. 3.4.3 y 3.4.3 muestran la distribución espectral de energı́a (SED) calculada
para ambos tipos de estrella. Calculamos la contribución de los pares secundarios, a
la emisión sincrotrón y a la luminosidad CI, sólo para el sistema O9I (porque en este
caso a = 100). La luminosidad no térmica en el sistema O4I es muy alta, ya que en este
sistema el valor de la potencia disponible es muy grande; para este caso hemos con-
siderado valores extremos de los parámetros estelares, y una densidad del medio baja
(lo que produce bowshocks más grandes). Por lo tanto las luminosidades resultan max-
imizadas. La emisión CI producida en la interacción con los fotones del polvo domina
ambas SEDs a altas energı́as. A las energı́as más bajas la radiación sincrotrón prevalece,
pero es relativamente más importante en el sistema O9I.

La emisión CI de los fotones del polvo, en general, crece al crecer la temperatura de los
granos. Esta temperatura depende, como primera aproximación, de L� y R0 (ver Ec.
(3.4)). Como se discutió anteriormente, B debe tomar valores en subequipartición. Este
parámetro no solo afecta la emisión sincrotrón, también afecta la tasa de aceleración
(ver Ec. (2.1)). Valores más grandes de B implican un tiempo de aceleración más corto
y la energı́a máxima de las partı́culas cambia (crece).
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Figura 3.8: Emisión no térmica del viento estelar chocado para una estrella O9I.

3.4.4. Emisión del medio chocado

El ISM es afectado por el choque delantero que es radiativo. Debido a las pérdidas
radiativas la temperatura decrece y la densidad aumenta en un medio perturbado;
ambas cantidades son descriptas por un perfil de temperatura Tfs(x) y un perfil de
densidad nfs(x). Adoptamos un perfil de temperatura dado por (Zhekov & Palla 2007):

Tfs =

(
−7× 10−19 2Pad

5naV�k3
B
(3,6)x + T3,6

ad

)1/(3,6)

, (3.8)

donde x es la distancia al choque radiativo; Tad ∼ 2× 109V2
� K y Pad = 3/4ρaV2

� , son
respectivamente la presión y la temperatura en el caso adiabático. El perfil de densidad
es

nfs(x) =
C0Pad

kBTfs(x)
, (3.9)

con C0 una constante de normalización tal que na ≡ nfs(Ta), donde Ta es la temperatura
ambiente. Estimamos el ancho de la región chocada como xc, donde T(xc) = Ta.

Emision no térmica

Una fracción de las partı́culas relativistas prodrı́a difundirse desde la región del vien-
to chocado, a la región del medio chocado sin perder mucha energı́a. El tiempo de
difusión de las partı́culas puede estimarse como tdiff = Δ2/2DB, donde DB es el coefi-
ciente de difusión en el lı́mite de Bohm. Las partı́culas que difundan a la región densa
del medio chocado (ver Fig. 3.5) pueden interactuar a través de colisiones inelásticas
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Figura 3.9: Emisión térmica del medio interestelar chocado producida por mecanismo
libre-libre para estrellas O4I y O9I.

p− p o Bremsstrahlung relativista. El medio interestelar chocado esta confinado a una
región muy angosta.

En general los electrones perderán su energı́a en la región de aceleración, y algunos
protones difundirán. Sin embargo, la gran mayorı́a de los protones serán convectados
por el viento porque tconv < tdiff. La contribución de esta emisión a la SED total es
despreciable frente a la emisión no térmica producida en la región del viento chocado.
En el Capı́tulo 7 se trata en detalle la difusión de partı́culas relativistas en el medio.

Emisión térmica

El medio ISM produce emisión térmica mediante mecanismo libre-libre. Por completi-
tud calculamos esta contribución a la SED total.

Calculamos la emisión térmica integrando la emisividad ε a lo lardo del medio ISM
chocado, considerando los perfiles de temperatura y densidad dados por las Ecs. (3.8)
y (3.9). La emisividad esta dada por (e.g. Lang 1999):

ε ∼ 5,4× 10−39 nine√
T

g(ν, T) exp−hν/kBTerg s−1cm−3 Hz−1 rad−2, (3.10)

donde g(ν, T) es el factor Gaunt dado por ∼ 0,54 ln
[
5× 107 (T3/2/ν

)]
; ni y ne son

las densidades ionicas y electrónicas respectivamente, consideramos ni = ne = nfs. El
volumen de emisión es una cuña esférica de ancho xc y radio Δ, ver Fig. 3.5. En la Fig.
3.9 se muestra el resultado de esta emisión.

Para la estrella O4I la emisión libre-libre es despreciable (ver Fig. 3.4.3). Para el caso
O9I, a las energı́as del orden de ∼ 1 eV esta contribución térmica domina sobre la
radiación sincrotrón.
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3.4.5. Absorción

Los rayos gamma pueden ser absorbidos en la región de emisión inmediatamente de-
spués de ser creados, por aniquilación fotón-fotón. Todos los campos radiativos en la
región emisora, térmicos y no térmicos, proveen blancos para la creación de pares. En
este caso los fotones blanco son los generados en la región de emisión, los fotones IR del
polvo, y los del campo radiativo de la estrella a una distancia d = R0− Δ. Las fórmulas
para el cálculo de la opacidad se presentan en la Sec. 5.2.4 del Apéndice A.

La profundidad óptica se calcula con integral de trayectoria en la cual la dependencia
angular tiene un efecto muy significativo, y consecuentemente la absorción depende
fuertemente de la lı́nea de la visual (e.g. Romero et al. 2010a). Fotones moviéndose
desde la región de emisión en dirección a un observador situado en A, ver Fig. 3.10, no
será absorbido por los fotones estelares. Por otro lado, los fotones que se muevan en
dirección a un observador en B interactuarán fuertemente con el campo de la estrella.
Esta interacción depende de la distancia d entre la estrella y la trayectoria del fotón, y
por lo tanto depende del ángulo α.

Los fotones de menor energı́a serán absorbidos por la materia mediante fotoionización.
El material blanco puede ser el medio interestelar chocado y la materia a lo largo de la
lı́nea de la visual correspondiente a cada fuente en particular. La profundidad óptica
para este mecanismo puede aproximarse como:

τγH ∼ NHσγN(Eγ). (3.11)

Aquı́ NH es la densidad columnar del material absorbente. La sección eficaz σγN puede
obtenerse de Ryter (1996). Para más detalles puede consultarse el trabajo de Reynoso
et al. (2011) y las referencias citadas.

3.5. Discusión y conclusiones

Los bowshocks de estrellas masivas fugitivas son candidatos naturales para la acel-
eración de partı́culas. Los distintos tipos de estrellas tempranas tienen energéticas
diferentes (dependiendo principalmente de los parámetros del viento ). La potencia
disponible para la aceleración de partı́culas también depende de la distancia entre la
estrella y la región de aceleración (R0), que a su vez es función del medio y de la ve-
locidad de la estrella.

Bajo las suposiciones que hemos hecho, la forma del bowshock no produce cambios im-
portantes en la emisión. Las SEDs obtenidas dependen esencialmente de las hipótesis
hechas en la aceleración de partı́culas, el campo magnético y la emisión del polvo.
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Figura 3.10: Diagrama de la trayectoria de un rayo gamma desde la región de emisión
hacia observadores situados delante y detras de la estrella (no realizado en escala).

La emisión no térmica producida en el viento chocado (ver Figs. 3.4.3 y 3.4.3) podrı́a
ser detectable en varias longitudes de onda, si la fuente es suficientemente cercana.
La emisión sincrotrón esperada en radio podrı́a ser detectable como en el caso de BD
+43◦3654. La no detección puede establecer lı́mites en los parámetros tal como el cam-
po magnético en el viento chocado. Los bowshocks estelares también podrı́an detectarse
en el rango X de energı́a.

Sobre la base de este modelo, y los resultados obtenidos, sugerimos que los bowshocks
de estrellas fugitivas masivas podrı́an constituir una nueva clase de fuente de altas en-
ergı́as. En el siguiente capı́tulo aplicaremos el modelo desarrollado aquı́ a tres estrellas
fugitivas: ζ Oph, AE Aurigae y HD 195592.





Capı́tulo 4

APLICACIONES A ESTRELLAS FUGITIVAS

4.1. Aplicación a ζ Oph

4.1.1. Introducción

La estrella ζ Oph (HD 149757) es una de las estrellas masivas más luminosas del hem-
isferio Norte y ha sido estudiada intensamente. Esta estrella tiene tipo espectral O9.5 V
y es una estrella fugitiva bien conocida. Esta rotando rápidamente a cası́ su velocidad
de rotación lı́mite, con v sin(i) ∼ 400− 500 km s−1 (Walker et al. 1979; Repolust et al.
2004).

Figura 4.1: Imagen infraroja del bowshock de ζ Oph tomada por WISE. Créditos:
NASA/JPL-Caltech/UCLA.

El bowshock de ζ Oph ha sido observado por IRAS (van Buren & McCray 1988; Noriega-
Crespo et al. 1997) y más recientemente por WISE. La imagen de WISE, Fig. 4.1, muestra
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Figura 4.2: Bowshock de ζ Oph.

una estructura clara y regular del bowshock. Esta fuente es cercana, localizada a ∼ 222
pc (Megier et al. 2009), esto la convierte en un buen candidato para aplicar el modelo
desarrollado en el capı́tulo anterior.

4.1.2. Forma del bowshock

Adoptamos una tasa de pérdida de masa para ζ Oph de ∼ 10−7 M� yr−1 (Fullerton
et al., 2006) y velocidad terminal del viento Vw = 1550 km s−1 (e.g. Hubrig et al. 2011).
Para la densidad del ISM adoptamos un valor de na ∼ 10 cm−3; como ζ Oph esta
embebida en una región de nubes interestelares, la densidad y temperatura ambiente
es mayor que los valores medios (e.g. Vidal et al. 2011). Éstos parámetros dan R0 ∼ 0,3
pc, que es consistente con el lı́mite superior medido por Peri et al. 2012. En la Tabla 4.1
se listan los parámetros principales adoptados en nuestros cálculos (según Marcolino
et al. 2009) .

Para calcular la forma del bowshock usamos el modelo analı́tico desarrollado por Wilkin
(2000) presentado en el capı́tulo anterior y detallado en el Apéndice B. Consideramos
que la dependencia angular del flujo de momento del viento es ecuatorial (c2 = −1 y λ
= 30◦, ver B). La Fig. 4.2 muestra la forma 3-D del bowshock calculado. Para comparar
la imagen 2-D observada por WISE rotamos el sistema de coordenadas 3-D en tres
ángulos. Definimos las coordenadas xp ≡ E y zp ≡ N (ver Fig. 4.3) para describir
la imagen WISE. El origen de las coordenadas es la posición de la estrella. Desde la
imagen IR es evidente que el punto medio de la estrella al bowshock esta en la dirección
de la velocidad de la estrella (ver Fig. 4 de Peri et al. 2012). La figura 4.3 muestra el
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Figura 4.3: Izquierda: Imagen de WISE del bowshock de ζ Oph. Los puntos señalados por
flechas corresponden a la proyección 3-D de la estructura. Derecha: Bowshock proyecta-
do de ζ Oph.

mejor ajuste del bowshock de ζ Oph.

Este resultado muestra como un modelo simple puede proveer una buena representación
de los datos observacionales, considerando que la imagen IR reproduce fielmente la
forma hidrodinámica del bowshock. Las diferencias entre la forma del bowshock intrı́nse-
ca y observada dependen de muchos factores que involucran transferencia radiativa,
tiempos de enfriamiento, caracterı́sticas del polvo, distribución del polvo, etc.

4.1.3. Distribución espectral de energı́a

En la Fig. 4.4 mostramos las pérdidas radiativas, la tasa de aceleración y los tiempos
de difusión y convección para electrones y protones. La energı́a máxima es∼ TeV para
ambas especies de partı́culas. Éstos valores no superan el máximo establecido por el
tamaño de la región de aceleración (ver Sec. A.2.4).

La profundidad óptica producida por interacciones internas fotón-fotón se muestra en
la Fig.4.5. Es despreciable en los rangos de energı́a de interes. La absorción fotoeléctri-
ca también es despreciable debido a la pequeña cantidad de materia que los fotones
atraviesan en su recorrido hacia el observador. La absorción externa también es des-
preciable dadas las posiciones relativas del bowshock, la estrella y el observador.

La figura 4.6 muestra la SED calculada para la emisión del bowshock de ζ Oph, junto a
las sensibilidades de los detectores gamma CTA, MAGIC y Fermi, el satélite de rayos X
XMM-Newton (lı́mite superior teórico de Hasinger et al. 2001), y de VLA (lı́mite superi-
or del NVSS survey – Condon et al. 1998 –, la resolución angular se obtuvo de Peri et al.
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Tabla 4.1: Parámetros para ζ Oph
Parámetro valor
R0 Radio de Standoff 0,3 pc
Ṁw Tasa de pérdida de masa del viento 10−7 M� yr−1

a Razón de potenica hadrónica/leptónica 1
qrel Contenido de partı́culas relativistas 10 %
α Indice de inyección 2
Vw Velocidad del viento 1.5×108 cm s−1

L Potencia disponible 5×1033 erg s−1

B Campo magnético 5×10−5 G
seq Factor de subequipartición 0,23
V� Velocidad de la estrella 30 km s−1

na Densidad del ISM 10 cm−3

T� Temperatura estelar 3,2× 104 K
R� Radio estelar 9 R�
L� Luminosidad estelar 105 L�
TIR Temperatura del polvo ∼ 66 K

2012). Por completitud los datos en el IR de IRAS también se muestran (van Buren &
McCray 1988).

4.1.4. Conclusiones

La luminosidad no térmica esperada de esta fuente es débil. Sin embargo, como ζ Oph
es una fuente muy cercana, bajo las suposiciones que hemos hecho, su bowshock podrı́a
ser detectable en rayos gamma y rayos X con largas exposiciones. Remarcamos que la
curva de sensibilidad de la Fig. 4.6 para MAGIC corresponde a 50 horas de exposición
sobre la fuente, y para Fermi corresponde a un año de integración. Para este tipo de
fuentes un instrumento como CTA podrı́a ser una herramienta única para explorar la
radiación de altas energı́as producida por estrellas fugitivas y la población de partı́cu-
las relativistas generadas en ellas.
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Figura 4.4: Pérdidas radiativas para electrones (izquierda) y protones (derecha), tasa
de aceleración, y escalas temporales de difusión y convección para ζ Oph.

4.2. Aplicación a AE Aurigae

4.2.1. Introducción

AE Aurigae (HIP 24575) fue eyectada de su región de formación en el cúmulo de la
nebulosa de Orion hace 3 millones de años, muy probablemente por el encuentro cer-
cano de dos sistemas binarios masivos. Como resultado, la estrella AE Aur y μ Col
(ambas con tipo espectral O9.5) fueron expelidas a gran velocidad, mientras que el
sistema ι Ori permaneción como un sistema binario ligado (Hoogerwerf et al., 2000).

AE Aur se desplaza a través de IC 405, una nube molecular con densidad de n ∼ 3
cm−3 Peri et al. (2012). El viento de la estrella barre la materia y produce un bowshock.
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Figura 4.5: Opacidad interna para ζ Oph.
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Figura 4.6: Distribución espectral de energı́a para el bowshock de ζ Oph, a d ∼ 222 pc.
Tambien se muestran la sensibilidad de CTA, Fermi, MAGIC, XMM-Newton, VLA y
datos de IRAS.

El bowshock se detectó en el IR con IRAS (van Buren & McCray, 1988) y por Spitzer
(France et al. 2007). La velocidad terminal del viento de AE Aur es VW ≈ 1500 km s−1

(Hubrig et al., 2011) y su la tasa de pérdida de masa es Ṁ ∼ 10−7 M� yr−1 (Fullerton
et al., 2006). La estrella se mueve a una velocidad V� ≈ 150 km s−1 (Peri et al., 2012). En
la Tabla 4.1 se listan los parámetros relevantes de este sistema para nuestros cálculos.

4.2.2. Observación en rayos X y análisis de los datos

Se analizaron datos de archivo de AE Aur tomados con XMM-Newton EPIC (ID 0206360101,
PI F. Damiani), colectados en septiembre del 2004 en Full Frame Mode con el filtro
medio. Los datos se procesaron con el sistema SAS V12.0 (Science Analysis System).
Los detalles técnicos de la reducción de datos pueden encontrarse en López-Santiago
et al. (2012).

La Fig. 4.7 muestra la imagen WISE a 12μm (en rojo, ver tambien Peri et al. 2012) del
bowshock de AE Aur junto a la imagen de la cámara EPIC pn en la banda de energı́a
1 − 8 keV (izquierda, en verde) y el mapa medio de energı́a, i.e. una imagen donde
cada pixel contiene la energı́a media de los fotones detectados por la cámara pn en la
banda de energı́as 0,3− 8 keV (derecha, en verde; para más detalles sobre el proced-
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BS
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Figura 4.7: Izquierda: imagen WISE 12μm (rojo) e imagen EPIC pn de AE Aur en la
banda 1− 8 keV (verde). El tamaño del bin de la imagen en rayos X es 4′′. Las regiones
seleccionadas para el análisis espectral y el vector de movimiento propio de la estrella
están superpuestos. BKG es la región angular de la cual se extrajo el espectro de fondo.
En esta imagen el Norte es hacia arriba y el Este hacia la izquierda. Derecha: igual al
panel izquierdo con un mapa pn de la energı́a media de los fotones en la banda 0,3− 8
keV en verde. En el mapa cada pixel tiene la energı́a media de los fotones detectados
en la banda de energı́a de la cámara pn. Sólo los pı́xeles con más de 4 cuentas fueron
tenidos en cuenta y la imagen fue suavizada con σ = 8′′ (Miceli et al., 2008).

imiento en la construcción de este mapa ver Miceli et al. 2008). Una fuente brillante en
rayos X, ∼ 30′′ al noreste de la estrella, puede verse en el panel de la izquierda de la
Fig. 4.7 (la región denominada BS en la figura) y aparece embebida en el bowshock IR.
Se verificó que BS no tenga contrapartes puntuales en el óptico o en el IR. El mapa de
energı́as medias claramente muestra que la emisión en X de la fuente BS es significati-
vamente más dura que la de AE Aur. Es decir, el valor promedio de la energı́a de los
fotones es ∼ 850 eV en la región BS y ∼ 750 eV en la región AE Aur. Más aún, este ma-
pa revela una estructura en forma de arco caracterizada por emisión en rayos X duros
y de alguna forma evoca la forma del bowshock detectado en el IR.

Se analiza el espectro de la estrella extrayendo el espectro de las cámaras pn y MOS de
la región AE Aur de la Fig. 4.7. Se substrae un espectro de fondo de una región cercana
(fuera del campo visual de la Fig. 4.7). El espectro de la estrella puede ajustarse con
un modelo de plasma isotérmico a kT = 0,225+0,007

−0,004 keV, medida de emisión EM =

2,8+0,5
−0,4 × 1055 cm−3 (considerando una distancia de d = 550 pc, ver Peri et al. 2012), y

luminosidad X intrı́nseca (sin absorción) en la banda 0,3− 10 keV de LX = 1,9× 1032

erg s−1.

Se analiza el espectro de la fuente BS cuya región de extracción se muestra en la Fig. 4.7.
La contaminación de los fotones de AE Aur dispersados por la función de distorsión (o
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Figura 4.8: Espectro EPIC pn de la región del bowshock de la Fig. 4.7 junto al modelo
teórico, y los residuos correspondientes.

función de dispersión de punto) del telescopio en la region BS fue removida extrayen-
do el espectro del fondo de la región BKG de la Fig. 4.7. Esta región consiste en un
anillo centrado en la estrella con radios interno y externo que se eligieron de forma tal
que contengan pı́xeles a la misma distancia desde la estrella y desde el bowshock. El es-
pectro de esta región puede ajustarse con una ley de potencias, corregida de absorción,
de ı́ndice Γ = 2,6+0,6

−0,5 y normalización N = 6± 2× 10−6 fotones keV−1 cm−2 s−1 a 1
keV.

El espectro de la región BS también podrı́a ajustarse con una componente térmica muy
caliente con kT = 2,4+2

−0,8 keV y EM = 4± 1× 1052 cm−3. Éstas temperaturas tan altas
no pueden asociarse con el viento estelar, porque implican densidades muy altas (≥
3 cm−3). Temperaturas tan altas como 1,6 keV corresponden a una estrella variable
cataclı́smica o a una fulguración coronal muy energética pero, según verificamos, la
curva de luz de BS es consistente con una fuente constante. Dado que la fuente es débil,
las fluctuaciones estadı́sticas son bastante grandes y una exposición más profunda es
necesaria para poder realizar un estudio apropiado de la curva de luz. En conclusión,
los datos actuales no nos permiten discriminar entre un escenario térmico y otro no
térmico para la emisión en rayos X de BS; se necesitan observaciones más profundas.
Sin embargo, la falta de contrapartes en el óptico o el IR, y la temperatura extrema
derivada del modelo térmico hacen de la asociación de BS con una fuente estelar menos
probable. Por el contrario, la correlación espacial entre BS y el bowshock infrarojo, la
morfologı́a de arco de la emisión en rayos X duros en torno a AE Aur, y las propiedas
espectrales del BS (ver la próxima sección) sugieren que BS es el resultado de emisión
no térmica originada en el bowshock de la estrella fugitiva AE Aur.
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Tabla 4.2: Parámetros para AE Aur
Parámetro valor
R0 Radio de Standoff 8,5× 10−2 pc
Ṁw Tasa de pérdida de masa del viento 10−7 M� yr−1

a Cociente de potencia hadrónica/leptónica 1
qrel Contenido de partı́culas relativistas 0,007
α Indice espectral 2,6
Vw Velocidad del viento 1,5× 108 cm s−1

L Potencia disponible 4×1033 erg s−1

B Campo magnético 1,1× 10−4 G
seq Factor de subequipartición 0,1
V� Velocidad estelar 150 km s−1

na Densidad del ISM 3 cm−3

T� Temperatura estelar 3 ×104 K
R� Radio estelar 9 R�
L� Luminosidad estelar 1,84 105 L�
TIR Temperatura del polvo ∼ 90 K

4.2.3. Aplicación del modelo de emisión no térmica

Aplicamos el modelo de la emisión no térmica en el viento chocado al bowshock de
AE Aur. Adoptamos los parámetros de la Tabla 4.2. Para una densidad del ISM de n =
3 cm−3 (Peri et al., 2012), el radio de Standoff R0 para el bowshock es de∼ 17,1× 103 UA1.
Esta estimación es consistente con el valor medido de la imagen en rayos X (∼ 17× 103

UA). El campo magnético en subequipartición es de ∼ 10−4 G.

La potencia disponible en el sistema es de ∼ 4× 1033 erg s−1. Considerando que so-
lo una pequeña fracción ∼ 1 % se transfiere a partı́culas relativistas (consideramos la
misma potencia en electrones y en protones) podemos reproducir el espectro en rayos
X observado.Consideramos que una población de electrones es inyectada en el viento
chocado con ı́ndice α ∼ −2,6. Los electrones son dispersados mediante CI por los fo-
tones IR del bowshock. Este modelo produce un buen ajuste al espectro observado del
bowshock (ver Fig. 4.8).

Modelos con valores mayores del cociente entre la potencia en protones y electrones a
son posibles. Como el tiempo de las pérdidas radiativas de los protones es mucho más
largo, son removidos de la zona de radiación sin tener tiempo de contribuir significa-
tivamente a la SED. Por lo tanto, para mantener el ajuste, una potencia mayor es nece-
saria para modelos dominados por protones. En un caso similar al de los RCs, donde
el cociente mencionado es 100, debemos considerar que cerca de 0,3 de la potencia

11 UA = 1,49× 1013 cm
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Figura 4.9: Distribucion espectral no térmica de energı́a del bowshock de AE Aur. El
cuadrito punteado muestra la región X del espectro observada por XMM-Newton, y
arriba el espectro ajustado.

disponible va a partı́culas relativistas. Esto requiere de una aceleración más eficiente.
El caso con a = 1 es energéticamente más conservador, pero modelos con valores de a
hasta 100 no pueden ser descartados. En todos los casos la forma de la SED es básica-
mente la misma y está determinada por la población de electrones.

En la figura 4.9 se muestra la SED calculada para el bowshock de AE Aur. Las pérdi-
das por CI dominan, produciendo un empinamiento (ver Sec. A.1) en el espectro no
térmico que resulta en la emisión en rayos X observada, detellada en el cuadro de la
figura. Que dominen las pérdidas radiativas requiere un nivel bajo de convección de
las partı́culas. Esto puede resultar, como se mencionó en el capı́tulo anterior, del desar-
rollo de inestabilidades en el bowshock.



47

La SED predicha para la estrella fugitiva tiene emisión sincrotrón débil y empinada,
con un pico en torno a ∼ 1029,5 erg s−1 en rayos X blandos. Contrariamente al caso
de ζ Oph (ver Fig. 4.6), localizada más cerca y con parámetros fı́sicos diferentes, la
emisión esperada en rayos gamma es despreciable. Por lo tanto, la mejor prueba para el
modelo propuesto es la detección en radio a través de observaciones interferométricas
profundas.

4.2.4. Conclusiones

Detectamos una fuente en rayos X duros, espacialmente correlacionada con el bow-
shock de la estrella fugitiva AE Aur. La fuente es consistente con una fuente no térmica
puntual estacionaria, observaciones más profundas son necesarias para determinar su
morfologı́a, su variación (si existe), y su ı́ndice espectral. Sin embargo, del análisis de
la fuente de rayos X BS se desprende que es muy probable que sea la contraparte en
rayos X del bowshock detectado en el IR con IRAS, Spitzer, y WISE. El modelo desar-
rollado para la emisión no térmica en bowshocks de estrellas fugitivas masivas predice
la existencia de esta emisión. Bajo consideraciones razonables el modelo se ajusta muy
bien a la emisión detectada. De acuerdo a nuestro modelo, la emisión en rayos X se pro-
duce por dispersión CI de los fotones del polvo del bowshock. Es la primera vez que se
detecta emisión de rayos X del bowshock de una estrella fugitiva masiva. Observaciones
futuras en rayos X y en radio permitirán restringir sus propiedades.

4.3. Aplicación a HD 195592

4.3.1. Introducción

La estrella HD 195592 (DB+43 3630) es una estrella fugitiva masiva visible desde el
hemisferio norte, localizada a una distancia de ∼ 1,1 kpc (ver Schilbach & Röser 2008).
Existe fuerte evidencia que sostiene que HD 195592 es un sistema binario, con un
perı́odo del orden de 5 dı́as (De Becker et al., 2010). HD 195592 produce un bowshock
detectado mientras se mueve a través del ISM (ver Noriega-Crespo et al., 1997). Re-
cientemente, una fuente gamma, 2FGL J2030.7+4417, que podrı́a estar asociada a HD
195592, se ha reportado en el segundo catálogo de Fermi, el Fermi Large Area Telescope
Second Source Catalog (Nolan et al., 2012), ver Fig. 4.3.1.

HD 195592 es una estrella de tipo espectral O9.5Ia, es una estrella fugitiva originada
en el cúmulo abierto NGC6913 (Schilbach & Röser, 2008). Estudios espectroscópicos
detallados revelan que HD 195592 es un sistema binario con un perı́odo de unos pocos
dı́as, con una compañera menos masiva de tipo B (De Becker et al., 2010). Variaciones
de baja amplitud en la velocidad radial fueron detectadas en cada lı́nea de absorción
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Figura 4.10: Imagen RGB de WISE en las bandas W2 (4.6 μm) , W3 (12 μm) y W4 (22
μm) del gas chocado en torno a la estrella fugitiva HD 195592; se muestra además el
cı́rculo de error –95 %– en la localización de la fuente gamma 2FGL J2030.7+4417 (los
contornos 99 % caen fuera de la figura). Los contornos de probabilidad en rayos gamma
dependen del modelo y deben tomarse solo como indicativos.

fuerte en el espectro azul de HD 195592. Las variaciones exhiben dos escalas tempo-
rales de ∼ 5,063 y ∼ 20 dı́as. La variación de 5,063 dı́as se piensa que es el perı́odo
orbital del sistema binario asociado con HD 195592. Para la segunda escala temporal
de variación, De Becker et al. (2010) da dos posibles explicaciones. La variación puede
indicar la existencia de una estrella adicional o de variabilidad intrı́nseca relacionada
con la rotación estelar.

Observaciones previas en radio hechas con VLA a 4,85, 8,45 y 14,95 GHz revelan emisión
térmica con densidades de flujo de una fracción de mJy2, y un ı́ndice espectral de
0,98 (Scuderi et al., 1998). Adoptando una distancia de 1,1 kpc (Schilbach & Röser,
2008), la luminosidad en radio integrada en el dominio de los centı́metros es del or-
den de 4× 1028 erg s−1. Debe aclararse que la fuente en radio reportada por Scuderi
et al. (1998) tiene una resolución angular del orden de unos pocos segundos de arco, y
entonces debe estar asociada con la estrella y no con el bowshock extendido. Si el bow-
shock produce emisión en radio, su nivel de flujo debe ser menor que la contribución
térmica del viento estelar de las componentes O9.5 y B, ya que Scuderi et al. (1998) no
reportaron emisión no térmica extendida.

En el dominio de los rayos X blandos, HD 195592 nunca fue el blanco de una obser-

21 Jy = 10−23 erg s−1 cm−2 Hz−1.
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vación dedicada. Sin embargo, el survey de fuentes puntales en la región de Cygnus
(incluı́da la posición de HD 195592) llevado a cabo por De Becker et al. (2007), con
el instrumento ISGRI – a bordo del satélite de rayos X duros INTEGRAL – permiten
derivar cotas superiores para fuentes puntuales no detectadas. Aún cuando el fondo
en rayos X duros no es uniforme, depende notablemente de la vecindad de las fuentes
X brillantes, se pueden obtener lı́mites superiores derivados en regiones de similar niv-
el de fondo para ser aplicados a la posición de HD 1955923. De acuerdo con los valores
de la cota superior en flujo determinados por De Becker (2007) y considerando una
distancia de 1,1 kpc, estimamos que la fuente no debe ser más luminosa que 7× 1032

erg s−1, 5× 1033 erg s−1 y 7× 1033 erg s−1, respectivamente, en las bandas de energı́a
20–60 keV, 60–100 keV y 100-1000 keV.

Aquı́ aplicamos el modelo de emisión no térmica en bowshock de estrellas fugitivas
al bowshock de HD 195592. A continuación confrontaremos nuestra SED teórica con
el flujo de la fuente Fermi para explorar la posibilidad de una asociación fı́sica del
bowshock de HD 195592 con 2FGL J2030.7+4417.

Finalmente, vale la pena comentar brevemente el rol potencial de la binaridad en la
producción de emisión no térmica. Esta bien establecido que al menos algunas bina-
rias con colisión de vientos pueden acelerar partı́culas a energı́as relativistas, y con-
secuentemente producir radiación no térmica (ver Sec. 2.2.1). Sin embargo, el perı́odo
orbital tan corto de HD 195592 sugiere que la separación estelar del sistema no per-
mite que los electrones alcancen factores de Lorentz lo suficientemente grandes para
producir emisión gamma significativa, tal como la detectada por Fermi. El proceso de
aceleración de las partı́culas estarı́a probablemente inhibido fuertemente por los cam-
pos UV y visibles de ambas estrellas mediante CI, evitando que los vientos chocados
emitan significativamente en la banda Fermi. Por lo tanto, exploramos el escenario en
el cual los rayos gamma provienen del bowshock de HD 195592.

4.3.2. Cálculo de la emisión no térmica

Como antes, la región de aceleración se considera una región esférica, homogénea cer-
cana a la nariz del bowshock. En el caso de HD 195592, adoptamos un valor del radio
de standoff de R0 ∼ 1,73 pc (Peri et al., 2012). Estimamos el campo magnético en sube-
quipartición con la densidad de energı́a cinética. El mejor ajuste da un parámetro de
subequipartición seq ∼ 5× 10−2. Los parámetros relevantes utilizados para el cálculo
de la emisión se listan en la Tabla 4.3.

Para HD 195592, de acuerdo a los mejores datos disponibles (Tabla 4.3), la potencia
cinética del viento es LT ∼ 1036 erg s−1. Esta estimación se hace con los parámetros

3Los lı́mites superiores publicados por De Becker (2007) se determinaron en una región cercana a la
posición de la fuente luminosa de rayos X Cyg X-3, donde los niveles de fondo deben ser un poco más
altos que en la posición de HD 195592. Estos valores deben considerarse entonces conservadores. Esto
no afecta su relevancia en el contexto de esta discusión.
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Tabla 4.3: Parámetros para HD 195592
Parámetro valor
R0 Radio de Standoff 1,73 pc
Ṁw

(a) tasa de pérdida de masa del viento 3,3× 10−7 M� yr−1

a Cociente de potencia hadrónica/leptónica 1
α Indice de inyección 2
V(a)

w Velocidad del viento 2,9× 108 cm s−1

L Potencia disponible 2×1034 erg s−1

seq Factor de subequipartición 5×10−2

B Campo magnético ∼ 2× 10−6 G
V� Velocidad de la estrella 30 km s−1

T(b)
� Temperatura estelar 2,8× 104 K

L(b)
� Luminosidad estelar 3,1× 105 L�

TIR Temperatura del polvo ∼ 40 K

(a) Valores de Muijres et al. (2012). (b) Valores de Martins et al. (2005).

de la estrella primaria, a pesar de que estamos tratando con un sistema binario. Sin
embargo, la contribución de la estrella secundaria, de tipo B, se espera que sea solo
de una pequeña fracción frente a la de la estrella O súper gigante. Por lo tanto, esta
contribución no afectará seriamente nuestra estimación.

La potencia disponible para acelerar partı́culas en el choque reverso es L = f LT ∼
2 × 1034 erg s−1, donde f es el cociente entre el volumen de una esfera de radio R0
y el volumen de la región de emisión. Una fracción de esta potencia va a partı́culas
relativiastas Lrel = qrelL. La energética de la fuente gamma requiere que Lrel ∼ 4× 1033

erg s−1, entonces qrel ∼ 0,2, lo que parece ser un valor razonable si lo comparamos, por
ejemplo, con una supernova, donde se espera que el 20 % de su potencia cinética se
convierta a partı́culas relativistas (e.g. Ginzburg & Syrovatskii, 1964).

En el cálculo de la SED consideramos protones y electrones, Lrel = Lp + Le, con Lp =
Le, que implica misma eficiencia de aceleración en ambos tipos de partı́culas. Un es-
cenario dominado por los protones parece improbable en el caso de HD 195592. La
fracción de energı́a de los protones relativistas en cada interacción que va a piones
neutros es del ∼ 17 % (e.g. Aharonian & Atoyan, 2000), para obtener la luminosidad
de rayos gamma observada se requiere de una gran eficiencia en la conversión de en-
ergı́a cinética en partı́culas relativistas. Esto requerirı́a de muchas regiones de acel-
eración en el bowshock, o una región de aceleración más extendida. Por simplicidad,
nos quedamos con la hipótesis más simple: equipartición entre electrones y protones.
Esta consideración, desde el punto de vista de la energética, es la más conservadora.

La convección impone un lı́mite superior a la energı́a de los protones. En la Fig. 4.11
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Figura 4.11: Tasa de aceleración y tiempos de enfriamiento para electrones (izquierda)
y protones (derecha) para HD 195592.

mostramos los tiempos de enfriamiento para electrones y protones. La dispersión CI
de fotones IR domina las pérdidas radiativas. Muy poca potencia es radiada en radio
y en rayos X en comparación con la fuente gamma. Como se puede ver de la Fig. 4.11
los electrones alcanzan energı́as del orden del ∼ 0,6 TeV mientras que los protones
alcanzan ∼ 15 TeV. En ambos casos se satisface el criterio de Hillas (ver Sec. A.2.4).

Para determinar la distribución de electrones y protones resolvemos la ecuación de
transporte correspondiente, tal como se explica en el Capı́tulo 3. Aunque muchos pro-
tones se convectan en el viento – ver Fig. 4.11 – inestabilidades en el medio chocado
pueden producir alguna mezcla en el gas exterior. Consideramos que una fracción fp
(∼ 10 %) de los protones convectados interactúa con el gas, intensificando la contribu-
ción p− p. Aún si todos los protones produjeran emisión en la región activa consider-
ada, la contribución hadrónica serı́a menor, excepto a altas energı́as ∼ a 1 TeV. A las
energı́as de interes la emisión no térmica producida en el ISM chocado y la absorción
son despreciables.

La Fig. 4.12 muestra la SED para la emisión no térmica producida en el bowshock de HD
195592. Los datos de la fuente 2FGL J2030.7+4417 también se muestran junto a datos
en otras longitudes de onda, como la emisión en el IR de IRAS (van Buren et al., 1995).
Sólo el flujo gamma es no térmico, mientras que a otras longitudes de onda la emisión
es principalmente térmica. En nuestros cálculos sólo tuvimos en cuenta el viento de la
estrella primaria del potencial sistema binario, entonces nuestras estimaciones pueden
considerarse energéticamente conservadoras.

La SED derivada en nuestros cálculos apoya el escenario donde la emisión gamma
de 2FGL J2030.7+4417 proviene del bowshock de HD 195592. Nuestra SED también es
consistente con la falta de detección de rayos X duros con INTEGRAL en la misma
posición. Adicionalmente, la emisión en radio predicha es muy baja para haber sido
detectada por investigaciones previas en radio en las proximidades de HD 195592,
donde la emisión térmica predomina.
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Figura 4.12: Distribución espectral de energı́a para el bowshock de HD 195592, a d ∼
1.1 kpc y datos Fermi de 2FGL J2030.7+4417. Las cotas superiores en raros X duros, los
datos en radio (VLA) (Scuderi et al. 1998) y la emisión IR – IRAS – (van Buren et al.
1995) también se muestran.

4.3.3. Discusión y conclusiones

Las estrellas masivas con vientos fuertes se piensa que son fuentes de rayos gamma
desde comienzos de los 80 (Casse & Paul, 1980; Voelk & Forman, 1982; Chen & White,
1991; White & Chen, 1992). A pesar de alguna evidencia estadı́stica (Montmerle, 1979;
Romero et al., 1999), identificaciones conluyentes permanecen elusivas hasta estos dı́as.
Esto no es sorprendente considerando que las pérdidas no radiativas que sufren las
partı́culas en el viento estelar (Voelk & Forman, 1982) y la fuerte absorción esperada
cerca de la estrella masiva (ver Capı́tulo 8). El mejor prospecto es, entonces, la detección
de fotones de alta enegı́a donde sea que choques fuertes puedan re acelerar electrones
e iones lejos de la estrella. Este es el efecto combinado de estrellas masivas en asocia-
ciones estelares (Torres et al., 2004) y binarias con colisión de vientos (Eichler & Usov,
1993; Benaglia & Romero, 2003; De Becker et al., 2007) (ver Capı́tulo 2). Las detecciones
recientes de Westerlund 2 (Aharonian et al., 2007) y de η Car (Tavani et al., 2009b; Abdo
et al., 2010b), a energı́as del TeV y GeV, respectivamente, respaldan este escenario.

Las estrellas masivas fugitivas ofrecen una oportunidad única para detectar emisión a
energı́as del orden del GeV-TeV de estrellas masivas simples. El radio de standoff R0 es-
ta localizado lo suficientemente lejos como para eludir, bajos los ángulos de visión ade-
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cuados, absorción gamma significativa. La detección reciente en radio de BD +43◦3654
(Benaglia et al., 2010) y la emisión en rayos X del bowshock de AE Aur confirman la
capacidad de estas fuentes de acelerar al menos electrones hasta energı́as relativistas.
La presencia de campos de fotones IR intensos localmente generados garantizan los
blancos apropiados para las interacciones CI, que producen, en algunos casos, flujos
gamma detectables.

La estrella HD 195592 presenta algunas caracterı́sticas – e.g. campo IR fuerte, distancia
estrella-bowshock relativamente corta debido a la velocidad estelar relativamente baja
en un medio denso, ausencia de otra fuente en la caja de error de localización Fermi –
que la hacen una buena candidata a ser el primer bowshock de estrella fugitiva emisor
de rayos gamma identificado hasta el momento.

La confirmación de la naturaleza de esta fuente requiere observaciones en rayos X
profundas para confirmar la existencia de una ley de potencias en el espectro como
predice nuestro modelo. HD 195592 es por lo tanto un buen candidato para observa-
ciones adicionales con, por ejemplo ASTRO-H (misión JAXA que será lanzada en el
2014, Takahashi et al. 2010) para investigar rayos X duros no térmicos, y con ACIS del
observatorio de rayos X Chandra debido a su bajo nivel de ruido y su muy alta res-
olución, necesaria para resolver espacialmente la emisión térmica en rayos X blandos
producida en el sistema binario de la componente no térmica esperada del bowshock.





Capı́tulo 5

PROTOESTRELLAS DE BAJA MASA

5.1. Introducción

Las estrellas T Tauri son estrellas de baja masa (M < 3 M�) en sus estadı́os evolu-
tivos tempranos. Las estrellas T Tauri clásicas tienen tipos espectrales K-M con Teff
∼ 3000-5000 K (Montmerle & André 1989) y radios ∼ 2−3 R�. Estas fuentes son las
progenitoras de las estrellas de tipo solar y por lo tanto son intensamente estudiadas.
Usualmente son visibles en el óptico y los objetos más jóvenes de esta clase producen
jets.

Las protoestrellas se forman en el colapso de nubes moleculares (ver el Capı́tulo 7). El
material de la nube tiene momento angular que conlleva a la formación de un disco
de acreción circumestelar (e.g. Beckwith et al. 1990). Éstos discos de acreción están
truncados por el campo magnético de la estrella central en las cercanı́as de un radio
de co-rotación donde la presión magnética se equilibra con la presión del gas en el
disco (ver Fig. 5.1). El polvo presente en los discos, del orden de 1 %, absorbe muy
eficientemente la radiación del objeto central, y la re emite en el IR. Las observaciones
en el IR permiten inferir radios externos para estos discos de 0.07−0.54 AU (Muzerolle
et al. 2003), consistentes con el radio de co-rotación.

La acreción en las estrellas T Tauri es magnetosférica, es decir que el material del disco
es canalizado a lo largo de las lı́neas de campo magnético que impactan con la superfi-
cie de la estrella Hartmann (2009). La disipación del disco de acreción produce emisión
adicional en el IR, y el material acretado – más caliente – emite en el óptico y en el UV.
Esta emisión en el UV, en el óptico y en el IR se utiliza para estimar la tasa de acre-
ción de materia, que se estima entre 10−9 y 10−6 M� yr−1 (Gomez de Castro & Lamzin
1999; Johns-Krull et al. 2000). La velocidad de caı́da del material sobre la estrella es
muy grande y puede llegar hasta los valores de caı́da libre. Adicionalmente, estudios
de la emisión en rayos X indican densidades del plasma acretado de alrededor de 1012

cm−3 (Günther et al. 2007). Los discos de acreción en algunos casos se observan direc-
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tamente (e.g.Dutrey et al. 1994). El disco eyecta del 1 al 10 % del material acretado en
forma de viento. Éstos vientos tienen tasas de pérdidas de masa Ṁ ∼ 10−8 M� yr−1 y
velocidades del orden de vw ∼ 200 km s−1 (Feigelson & Montmerle 1999).

Las estrellas T Tauri son fuentes de rayos X, emiten radiación térmica variable con lu-
minosidades en el rango de ∼ 1031 a 1033 erg s−1. Esta emisión proviene de un plasma
de muy alta densidad con una temperatura tı́pica de ∼ 107 K. Se han detectado ful-
guraciones con temperaturas de hasta ∼ 108 K (Tsuboi et al. 1998). Éstas fulguraciones
duran cerca de ∼ 103 a 104 s. El calentamiento rápido del plasma y su enfriamiento
en las escalas de tiempo observadas deben ser causados mediante procesos magneto-
hidrodinámicos eficientes, tal como eventos solares de reconexión magnética.

La reconexión magnética es uno de los procesos fundamentales en plasmas astrofı́sicos
porque explica la liberación dinámica de energı́a magnética a gran escala. Es esencial-
mente una reconfiguración topológica del campo causada por el cambio en la conec-
tividad de las lı́neas de campo. Es este cambio el que permite la liberación de energı́a
almacenada, que en muchas situaciones es la fuente dominante de energı́a libre en un
plasma. Tales eventos se espera que ocurran en las estrellas T Tauri en tubos de flujo
magnéticos que conectan el objeto central con el disco circumestelar (e.g. Hayashi et al.
1996; Birk et al. 2000). Análisis de la emisión en X infieren que los tubos de flujo tienen
extensión espacial de ∼ 1010 − 1011 cm (e.g Hayashi et al. 1996). Las fulguraciones en
rayos X de las estrellas T Tauri son extensamente consideradas como versiones a mayor
escala de fulguraciones solares.

Los valores esperados de campo magnético en las estrellas T Tauri son de ∼ 1 kG
(e.g. Johns-Krull et al. 2000) y la estructura del campo es compleja y multipolar, como
en el Sol. Utilizando modelos simples de fulguraciones pueden inferirse propiedades
cuantitativas de las estructuras magnéticas a gran escala (e.g. Montmerle et al. 1983;
Walter & Kuhi 1984). Considerando condiciones de equipartición, B2

eq/8π = 2nekT, la
magnitud del campo magnético en la magnetósfera es∼ 102 G (Feigelson & Montmerle
1999).

Si el Sol es capaz de producir emisión no térmica, hasta energı́as gamma, debido a
las interacciones de partı́culas aceleradas en las regiones de reconexión magnética,
las estrellas T Tauri también deben ser capaces de hacerlo. En lo que sigue discutire-
mos que las estrellas T Tauri pueden ser fuentes de rayos gamma débiles – aunque
en algunos casos detectables –. Nos enfocaremos en los procesos fı́sicos que pueden
generar emisión gamma en la magnetósfera de las estrellas T Tauri. Especialmente,
discutiremos si estas protoestrellas pueden ser responsables de fuentes como 1FGL
J1625.8−2429c, posicionalmente coincidente con un grupo de estrellas T Tauri de la
región de ρ Oph. Los objetos estelares jóvenes masivos ya han sido propuestos como
fuentes gamma (e.g. Araudo et al. 2007; Bosch-Ramon et al. 2010). Sin embargo, hasta
el momentos no han sido consideradas las protoestrellas de baja masa.
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Figura 5.1: Esquema de una estrella T-Tauri adaptado de Feigelson & Montmerle
(1999).

5.2. Modelo

5.2.1. Aceleración de partı́culas

Muchos trabajos se han desarrollado sobre la aceleración de partı́culas en eventos de
reconexión magnética (e.g. Schopper et al. 1998; Zenitani & Hoshino 2001; de Gouveia
Dal Pino et al. 2010; Kowal et al. 2011, 2012; Drury 2012). Adicionalmente, simulaciones
numéricas 3D desarrolladas por Kowal et al. (2011) muestran que en islas magnéticas
en contracción o en láminas de corriente, partı́culas cargadas son aceleradas en un
proceso de aceleración de Fermi tipo I (ver el Apéndice A.4). Éstos resultados están
respaldados por las observaciones de las fulguraciones solares que sugieren que la
reconexión magnética debe ser en un principio lenta, para asegurar la acumulación de
flujo magnético, y volverse rápida repentinamente para permitir la rápida liberación
de energı́a (e.g Lazarian & Vishniac 1999). Las partı́culas dispersadas por turbulencia
entre espejos magnéticos convergentes – formados por flujos magnéticos directamente
opuestos a velocidades de reconexión altas – pueden sufrir aceleración difusiva sin el
requerimiento de la formación de un choque fuerte (Kowal et al. 2011).

Independientemente de los detalles del mecanismo de aceleración, consideramos que
una población de partı́culas relativistas, electrones y protones, se inyecta en la mag-
netósfera de la estrella T Tauri. Estas partı́culas interactúan con el campo magnético,
con los campos de radiación existentes y con el plasma magenotosférico, producien-
do radiación electromagnética no térmica. El tamaño de la región de aceleración es la
escala espacial donde ocurre la reconexión, i.e. la longitud del tubo de flujo.
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La potencia disponible en el sistema magnetizado es

L =
B2

8π
A vA, (5.1)

donde A es el área del tubo de flujo, de longitud l = 1011 cm y radio ∼ 0.1 l (Feigel-

son & Montmerle 1999), y vA es la velocidad de Alfven, vA =
√

B2/(4πmpn), con n

la densidad del plasma y mp la masa del protón. Para B = 2× 102 G, obtenemos L
∼ 1034 erg s−1. Consideramos que el 10 % de esta potencia se libera en el proceso de
reconexión. A su vez, una fracción qrel ∼ 10 % de esta potencia va a partı́culas rela-
tivistas. Estos valores son coherentes con los valores inferidos para el Sol, y pueden
considerarse conservadores. Por ejemplo, en una fulguración solar extensa las partı́cu-
las aceleradas contienen el 10-50 % o más de la energı́a total liberada, mientras que en
eventos graduales ∼ 10 % de la potencia total va a acelerar partı́culas (ver Lin 2008 y
las referencias citadas).

La eficiencia de aceleración en el plasma magnetizado es

η ∼ 10−1 rgc
D

(vrec

c

)2
, (5.2)

en analogı́a con la eficiencia correspondiente a aceleración difusiva de primer orden
en choques (Drury, 1983); aquı́ D es el coeficiente de difusión de la partı́cula, rg es su
giroradio y vrec es la velocidad de reconexión. Si D corresponde a la difusión en el
lı́mite de Bohm DBohm = rgc/3. La velocidad de reconexión en eventos de reconexión
violentos satisface vrec ∼ vA (Lazarian & Vishniac 1999; Kowal et al. 2009), entonces
consideramos vrec = 0,6vA, que da una eficiencia η ∼ 10−6. Esta eficiencia, aunque
no es muy alta, permite energı́as máximas bien dentro del dominio de rayos gamma,
como veremos.

5.2.2. Pérdidas de energı́a

Los mecanismos principales de pérdidas para electrones en la magnetósfera de estrel-
las T Tauri es radiación sincrotrón. Otras pérdidas relevantes son Bremsstrahlng rela-
tivista, y CI. El campo de fotones ambiental principal es la emisión térmica en rayos X,
que corresponde a una temperatura de ∼ 107 K, y tiene una luminosidad tı́pica de ∼
6×1029 erg s−1 de acuerdo con valores observados (ver la Tabla 5.1).

La figura 5.2 muestra los tiempos de enfriamiento y de aceleración para electrones,
calculados para los parámetros listados en la Tabla 5.3. Éstos parámetros se fijan de
acuerdo a los valores tı́picos discutidos más arriba para las estrellas T Tauri (ver e.g.
Feigelson & Montmerle 1999). Las partı́culas pueden escapar por convección fuera de
la región de aceleración en un tiempo t−1

conv = vw/l, donde vw es la velocidad del
viento. La máxima energı́a para electrones se obtiene igualando las pérdidas con la
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Figura 5.2: Tasa de aceleracion y tiempos de enfriamiento para electrones (izquierda),
y protones (derecha).

Tabla 5.1: Parámetros
Parámetro [unidades] valores

l Longitud del tubo de flujo [cm] 1011

vA Velocidad de Alfvén [cm s−1] 6×107

η Eficiencia de aceleración 10−6

a Razón de potencia hadrónica/leptónica 100
qrel Fracción de partı́culas relativistas 10−1

α Indice de inyección 2,2
vw Velocidad del viento cm s−1] 2×107

B Campo magnético [G] 2×102

n Densidad de partı́culas [cm−3] 5× 1011

ganancia de energı́a. El resultado es∼ 2 GeV. Se puede ver que los electrones se enfrı́an
rápidamente mediante mecanismo sincrotrón en escalas de tiempo menores a 1 s.

Las pérdidas radiativas para los protones son interacciones p − γ con los campos de
radiación, sincrotrón y colisiones p− p. Las últimas pérdidas son las más importantes
para protones. La figura 5.2 muestra los tiempos de aceleración y de pérdidas de en-
ergı́a. La máxima enegı́a para protones es mayor que para electrones, ∼ 10 TeV. Los
protones de estas energı́as satisfacen el criterio de Hillas para un campo de 2×102 G
(ver Sec. A.2.4). Las escalas temporales de aceleración para las energı́as más altas son
∼ 105 s, más largas que la duración tı́pica de un evento de fulguración en rayos X
(∼ 104 s). Por lo tanto, energı́as máximas de ∼ 10 TeV son más realistas en una aproxi-
mación de estado estacionario del perı́odo gamma activo.
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Figura 5.3: Distribución de partı́culas en estado estacionario para electrones (izquierda)
y protones (derecha).

5.2.3. Distribución de partı́culas

Consideramos una función de inyección Q(E) que es una ley de potencias, de ı́ndice
2.2, en la energı́a de las partı́culas (ver Drury 1983 y el Apéndice A),

Q(E) = Q0E−αe−E/Emax. (5.3)

La constante de nomalización Q0 para cada tipo de partı́cula se obtiene de,

Le =
Lrel

1 + a
= V

∫ Emax

Emin

Q0E−αEdE, (5.4)

y

Lp =
Lrel

1 + 1/a
= V

∫ Emax

Emin

Q0E−αEdE. (5.5)

Con a el cociente entre la potencia en protones y electrones. Consideramos a = 100, Lrel
es la potencia en partı́culas relativistas y V es el volumen de emisión, i.e. el volumen
del tubo de flujo. Para obtener la distribución de partı́culas N(E) en estado estacionario
resolvemos la ecuación de tranporte en la aproximación homogénea, ver Ec. (A.1). En
este sistema el escape de las partı́culas esta dado por la convección del viento tesc =
tconv.

La figura 5.3 muestra la distribución de partı́culas en estado estacionario para protones
y electrones, Éstas distribuciones son validas sólo mientras se consideren intervalos de
tiempo más cortos que las escalas de la fulguración.

5.2.4. Luminosidad

Para estimar la luminosidad debida a las interacciones de los electrones relativistas
calculamos la radiación sincrotrón, Bremsstrahlung relativista, dispersión CI de los
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fotones sincrotrón – este mecanismo es conocido como SSC synchrotron self-Compton –,
y dispersión CI con fotones semilla externos (campos de radiación en X y en el IR). Para
los protones calculamos emisión sincrotrón y gamma del decaimiento de protones en
colisiones inelásticas p− p. También consideramos la contribución sincrotrón de pares
secundarios inyectados por el decaimiento de piones cargados (ver Apéndice A).

La densidad máxima dentro de la magnetósfera que hemos considerado es ∼ 5×1011

cm−3. Se localiza en las columnas de acreción. Consideramos una porción cilindrica
de la columna de acreción de radio rAC ∼ 1010 cm y altura ∼ 0.1 rAC (e.g. Orlando
et al. 2010). Este volumen es donde la mayor cantidad de interacciones con la materia
ocurren 1.

Absorción interna

En la magnetósfera de estos sistemas se espera atenuación de la radiación por aniquilación
de fotones. La expresión para el cálculo de la opacidad producida por un campo de fo-
tones esta dada en el Apéndice A. Los campos absorbentes son los generados en el
sistema y los campos de radiación térmicos del entorno: el disco (IR), la estrellas – am-
bos cuerpos negros –, y los rayos X del plasma acretado. Para estimar el campo de
fotones IR del disco adoptamos un radio interno para el disco de RD ∼ 120 AU (ver
Fig. 5.1), y una temperatura de T ∼ 30 K (Dutrey et al. 1994). La temperatura en rayos
X se toma T ∼ 107 K (e.g. Feigelson & Montmerle 1999). Respecto a la estrella, consid-
eramos T� ∼ 4×103 K, y un radio R� ∼ 2 R�. En la Fig. 5.2.4 se muetra la opacidad τ
como función de la energı́a Eγ que producen los campos radiativos detallados arriba.
La absorción es casi completa encima de 100 GeV.

1El disco de acreción esta truncado al borde de la magnetósfera. El material del disco exterior no
tiene un impacto significativo en nuestros cálculos debido a que la interacción con la materia es en las
columnas de acreción que penetran la magnetósfera.
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Figura 5.4: Curvas de opacidad en función de la energı́a E.

5.3. Aplicación a posibles estrellas T Tauri emisoras de
rayos gamma

Después de correlaciones cruzadas de catálogos, una posible asociación con estrellas
T Tauri cercanas dentro de la región de formación estrelar ρ Ophiuchi emerge clara-
mente para la fuente Fermi 1FGL J1625.8 −2429c. Dentro del contorno de error de 95 %
de confidencia de la fuente encontramos cuatro estrellas T Tauri: 2MASS J16260160
− 2429449 (Casanova et al. 1995), 2MASS J16253958 − 2426349 (Wilking et al. 1989),
JCMTSF J162556.8 − 243014 (Di Francesco et al. 2008), y 2MASS J16255752 − 2430317
(Grasdalen et al. 1973). Sus propiedades observacionales estan resumidas en la Tabla
5.3. En las Figs. 5.3, 5.3 y 5.3 mostramos este campo (l =353.◦0, b =17.◦0) observado
en el IR, rayos X y ondas de radio. Estas imágenes se confeccionaron a partir de datos
públicos (y calibrados cuando fue necesario) de Spitzer-GLIMPSE, Chandra y archivos
NRAO (VLA), respectivamente. Como se ha discutido más arriba, sugerimos tentati-
vamente que esta fuente Fermi es el resultado de la emisión de al menos estas cuatro
estrellas que caen dentro de la caja de error de localización de 1FGL J1625.8 −2429c.

Para estimar la probabilidad a priori de una asociación puramente casual implementa-
mos simulaciones Monte Carlo de fuentes Fermi generadas computacionalmente sigu-
iendo el enfoque desarrollado por Romero et al. (1999) para fuentes EGRET no iden-
tificadas. Después de 104 simulaciones de poblaciones Fermi artificiales encontramos
una probabilidad de asociación casual de ∼ 10−3. Éstos resultados no cambian con
muestras mayores (corrimos hasta 106 simulaciones).

Sea F(E1, E2)±
[F(E1, E2)] el flujo Fermi integrado en el rango de energı́as [E1, E2] y
su error. Para reproducir los flujos observados, consideramos en primera aproximación
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Figura 5.5: Imagen infraroja en la banda 8,0 μm que muestra el contenido del cı́rculo
de error de 1FGL J1625.8−2429c entorno a la nube ρ Ophiuchi. Varias estrellas T Tauri
coinciden con la posición de la fuente Fermi. Las estrellas están etiquetadas de 1 a 4 en
orden decreciente de ascensión recta. Los ejes coordenados son ecuatoriales J2000.0.

Figura 5.6: Imagen en rayos X compuesta del cı́rculo de error de 1FGL J1625.8−2429c
obtenida con la cámara ASIS de Chandra en el rango energı́a 0.1-10 keV (Dataset identi-
fier: ADS/Sa.CXO#obs/00618). Los números indican las estrellas T-Tauri consistentes
con esta fuente Fermi en orden decreciente de ascensión recta. Todas estas estrellas
emiten en rayos X.
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Figura 5.7: Mosaico en radio del cı́rculo de error de 1FGL J1625.8−2429c observado por
VLA a λ = 6 cm. Los números indican las estrellas T-Tauri consistentes con esta fuente
Fermi en orden decreciente de ascensión recta. Solo la estrella T-Tauri # 3 se detecta en
radio.

Tabla 5.2: Flujos Fermi integrados y flujos calculados.

l Rango de energı́a Flujo ± error [cm−2 s−1] Flujo calculado
100 MeV-300 MeV 1,9× 10−7 ± 1,0× 10−8 6,30× 10−8

300 MeV-1 GeV 2,2× 10−8 ± 0,6× 10−8 1,89× 10−8

1 GeV-3 GeV 4×10−9 ± 0,7× 10−9 4,82× 10−9

3 GeV-10 GeV 8,5× 10−10 ± 2,2× 10−10 1,21× 10−9

10 GeV-100 GeV 2,1× 10−10 ± 1,0× 10−11 3,76× 10−10

Tabla 5.3: Propiedados de las estrellas T Tauri propuestas como la contraparte de 1FGL
J1625.8−2429c.

�# Nombre Mag. Contraparte en rayos X 0.5-7 keV flujo 6-cm densidad de flujo
CXO (erg s−1 cm−2) (mJy)

1 2MASS J16260160−2429449 R = 17,2 J162601.6−242945 2,30× 10−13 −
2 2MASS J16255752−2430317 V = 16,4 J162557.5−243031 4,52× 10−13 −
3 JCMTSF J162556.8−243014/ R = 16,8 J162556.0−243014 4,95× 10−13 0,30± 0,03

2MASS J16255609−2430148
4 2MASS J16253958−2426349 V = 19,1 J162539.5−242634 4,90× 10−14 −
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cuatro estrellas T Tauri, considerando una distancia de 120 pc. La distribución espectral
de energı́a esta corregida de absorción. Los parámetros del modelo se muestran en la
Tabla 5.2.

que las cuatro estrellas emiten la misma luminosidad gamma. Entonces podemos cal-
cular el flujo integrado de:

F = 4
∫ E2

E1

Lγ(E)
4πd2E2 dE. (5.6)

Aquı́ Lγ(E) es la luminosidad gamma total producida por una estrella T Tauri indi-
vidual de acuerdo con nuestro modelo (E > 20 MeV) y d es la distancia a la nube
ρ Ophiuchi, ∼ 120 pc (Loinard et al. 2008). Los flujos Fermi integrados (Abdo et al.,
2010a) y los flujos calculados en las 5 bandas de energı́a se muestran en la Tabla 5.2.
La Fig. 5.8 muestra la luminosidad obtenida con el modelo y la cota superior dada por
datos de Chandra y Fermi. Los datos en radio de VLA también se muestran, pero esta
radiación seguramente es una combinación de emisión térmica y no térmica y por lo
tanto debe considerarse sólo como una cota superior para restringir el modelo.

5.4. Discusión

Vemos que para un conjunto de parámetros fı́sicos de estrellas T Tauri, puede pro-
ducirse una fuente gamma relativamente débil. La luminosidad intrı́nseca no es al-
ta (Lγ ∼ 1031 erg s−1 a ∼ 1 GeV), pero ya que las estrellas están cerca el flujo es
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significativo. Si tal asociación se confirma, las estrellas T Tauri en ρ Ophiuchi serán
las fuentes gamma más cercanas al sistema solar detectada hasta el momento. Una
salvedad es necesaria sin embargo, considerando los efectos potenciales de los rayos
cósmicos galácticos con el material de la nube molecular en ρ Ophiuchi. Esta emisión
ha sido extraı́da de los datos gamma de Fermi (Abdo et al. 2010a), pero podrı́a haber
más materia de la detectada.

En el caso que en que la materia este subestimada en ρ Ophiuchi, calculamos el exceso
de densidad requerida para explicar el origen de la emisión a muy alta energı́a de la
fuente 1FGL J1625.8−2429c. Con este objetivo asumimos que la fuente gamma es el
resultado de la iluminación pasiva del material de la nube por RCs (e.g. Aharonian &
Atoyan 1996; ver también el Capı́tulo 7). Adoptamos un espectro de RCs en la región
de ρ Ophiuchi igual al observado localmente. Las colisiones p − p con el medio con-
stituyen el proceso radiativo principal que contribuye al espectro electromacnético en
altas energı́as. El espectro de RCs en protones tiene un ı́ndice de α = 2.7 y el parámetro
de acrecentamiento se toma como 1 (i.e. ausencia de aceleración local). La constante de
normalizacón se obtiene de la densidad de energı́a de los RCs en las cercanı́as solares,
i.e. ωCR ∼ 1 eV cm−3 (e.g. Ginzburg & Syrovatskii 1964). Con éstas cifras y el flujo Fermi
obtenemos una densidad media de 〈n〉 ∼ 104 cm−3, un órden de magnitud mayor que
las estimaciones actuales2 (e.g. Crutcher 1999). Si los efectos de los RCs galácticos con el
material interestelar son responsables de la fuente Fermi, entonces 1FGL J1625.8−2429c
serı́a la fuente de rayos gamma pasiva más cercana detectada fuera del sistema solar.

5.5. Conclusiones

Hemos encontrado que bajo ciertas hipótesis las estrellas T Tauri podrı́an ser respon-
sables de algunas fuentes Fermi cercanas. Presentamos un modelo simplificado para
la emisión a altas energı́as de este tipo de estrellas, de acuerdo con las observaciones
multilongitud de onda disponibles. Las estrellas T Tauri podrı́an ser una nueva clase
de fuente gamma galáctica. Basados en este nuevo escenario, 1FGL J1625.8-2429c es el
primer candidato para la emisión gamma colectiva de protoestrellas de baja masa. Si
la asociación con la nube ρ Ophiuchi se confirma, serı́a la fuente gamma más cercana
al Sistema Solar. Esta afirmación también se sostiene aún en el caso alternativo donde
los rayos gamma detectados se deben simplemente a RCs interactuando con el gas del
ambiente. Modelos más complejos pueden desarrollarse en el futuro, usando nuevas
observaciones y más profundas. La energı́a donde cae el cutoff a altas energı́as podrı́a
establecerse en el futuro por nuevos instrumentos Cherenkov como CTA.

2Remarcamos que la densidad de energı́a de los RCs en ρ Ophiuchi no se conoce con ninguna ex-
actitud, un hecho que a impactado en las estimaciones. Sin embargo, una diferencia de un orden de
magnitud será, al menos, peculiar.



Capı́tulo 6

FUENTES ESTELARES NO TÉRMICAS VARI-
ABLES

6.1. Introducción

Las estrellas fugitivas son eyectadas de sus regiones de formación, cúmulos embebidos
dentro de nubes moleculares gigantes (e.g. Garay & Lizano, 1999). Eventualmente, es-
tas estrellas pueden viajar a través de las nubes, que son altamente inhomogéneas.
Los vientos poderosos de las estrellas fugitivas de gran masa interactúan con el medio
formando un bowshock.

Observaciones recientes (Benaglia et al. (2010), y los resultados presentados en el Capı́tu-
lo 4) y modelado teórico que hemos desarrollado sugieren que los bowshocks de estrellas
tempranas emiten radiación no térmica. A medida que la estrella se mueve a través del
gas inhomogéneo del ambiente las propiedades fı́sicas del bowshock se modifican, pro-
duciendo cambios en la emisión no térmica. Las propiedades básicas que hemos con-
siderado para modelar el bowshock dependen de la densidad del medio. Como puede
inferirse de la Ec. (B.19), en un medio más denso el radio de standoff decrece. Esto
se debe a que la presión dinámica del ISM se intensifica, y el balance con la presión
dinámica del viento ocurre más cerca de la estrella.

La emisión térmica producida por calentamiento radiativo del gas y polvo acumulado
también se verá afectada por el cambio en la densidad ambiente. La temperatura car-
acterı́stica de esta emisión, TIR, la podemos estimar de la Ec. (3.4). Como la estrella es la
fuente del calentamiento radiativo del material, si la distancia del bowshock a la estrella
disminuye, la temperatura del polvo aumenta. De las Ecs. (3.1) y (3.4) sigue que R0 ∝
ρ−1/2

a , y TIR ∝ ρ1/6
a . Por lo tanto, la luminosidad, la forma y la temperatura del bowshock

dependen de la densidad del medio ambiente.
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Figura 6.1: Perfil del gradiente de densidad en la nube molecular.

6.1.1. Estructura de la nube molecular

Las nubes moleculares son las regiones de formación estelar de prácticamente todas las
estrellas de la Galaxia. Densidades tı́picas son ∼ 102 − 103 cm−3 (e.g. Crutcher et al.,
2010). Adoptamos un valor de nMC ∼ 102 cm−3. Estas nubes tienen estructuras varia-
da en diferentes escalas espaciales, y presentan estructuras filamentosas, grumos, etc.
Las nubes colapsan para formar núcleos más densos, mediante una combinación de
gravedad y turbulencia: fragmentación gravoturbulenta (e.g. Klessen, 2011). Las estruc-
turas más densas tienen temperaturas tı́picas del orden de ∼ 10 K y densidades de ∼
104− 105 cm−3 (Bodenheimer 2011, una descripción más detallada de NMs se da en el
Capı́tulo 7).

Consideramos una región en la NM con un gradiente de densidad plano-paralelo de
tamaño Zc. El perfil de densidad se espera que sea una ley de potencias (Donkov et al.,
2011; Smith et al., 2009, e.g.). Adoptamos un perfil de densidad de la forma (ver Fig.
6.1):

n(z) =
n0

[1 + (z/Zcore)δ]
, (6.1)

con δ ∼ 3/2 (e.g. Smith et al. 2009), y Zcore ∼ 10−2Zc. Este valor de Zcore garantiza que
n(Zc)→ nMC. Adoptamos n0 = 105 cm−3.
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Figura 6.2: Esquema simplificado de una estrella fugitiva moviéndose a través de un
gradiente de densidad en una nube molecular (no realizado en escala).

6.2. Procesos radiativos en la interacción bowshock-medio

Consideramos que el bowshock de una estrella fugitiva se mueve en un gradiente de
densidad en una NM. A medida que la estrella se mueve a través del medio inho-
mogéneo, la emisión producida en el bowshock varı́a (ver Fig. 6.2 para un esquema de
la situación).

Como se mencionó anteriormente, la colisión del viento supersónico con el ISM resulta
en un sistema de dos choques (e.g. Wilkin, 2000). De acuerdo al modelo desarrollado en
el Cap 3, consideramos que partı́culas relativistas se aceleran vı́a el proceso de Fermi
de primer orden en el choque reverso adiabático. Este choque se propaga en direc-
ción opuesta a la dirección de movimiento de la estrella, con velocidad vs ∼ Vwind.
El viento estelar puede considerarse como una fuente contı́nua, por lo tanto ambos
choques alcanzan un estado estacionario. Suponemos que el bowshock alcanza un esta-
do estacionario casi inmediatamente en su camino a través del gradiente de densidad,
de modo que para cada valor de z puede adoptarse un sistema en estado estacionario.

Hacemos cálculos para dos tipos de estrellas masivas: una O4I y una O9I – tal como
en el Capı́tulo 3 – como ejemplos representativos de un caso muy energético y uno
moderado. Los parámetros que adoptamos se listan en la Tabla 3.1. Consideramos dos
casos para la estrella O4I. En el caso a, el cociente de potencia hadrónica/leptónica es
a = 1; en el caso b, a = 100 y además se considera un tiempo de convección un orden
de magnitud mayor (convección lenta). El tiempo de convección puede ser más largo
debido a la turbulencia en el flujo, como ya se discutió en los Capı́tulo 3 y 4.
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z n R0 B TIR Ee max

Zc 102 cm−3 5,4× 10−1 pc 4,49× 10−4 G 60 K 2,5× 1012 eV
10−1Zc 3× 103 cm−3 9,8× 10−2 pc 2,46× 10−3 G 106 K 1012 eV
10−2Zc 5× 104 cm−3 2,4× 10−2 pc 1.× 10−2 G 170 K 5,4× 1011 eV
∼ 0 105 cm−3 1,7× 10−2 pc 1,42× 10−2 G 190 K 6,3× 1011 eV

Tabla 6.1: Parámetros del modelo en función de z para una estrella O4I.

z n R0 B TIR Ee max
Zc 102 cm−3 10−2 pc 1,35× 10−4 G 66 K 5× 1011 eV
10−1Zc 3× 103 cm−3 1,97× 10−2 pc 7,38× 10−4 G 116 K 3,2× 1011 eV
10−2Zc 5× 104 cm−3 4,8× 10−3 pc 3,01× 10−3 G 186 K 2,8× 1011 eV
∼ 0 105 cm−3 3,41× 10−3 pc 4,26× 10−3 G 209 K 2,5× 1011 eV

Tabla 6.2: Parámetros del modelo en función de z para la estrella O9I.

Muchos de los parámetros que definen las pérdidas de energı́a de las partı́culas y la
emisión no térmica cambian con n. En las Tablas 6.1 y 6.2 se listan los parámetros del
modelo en función de z (i.e. n) para ambos bowshocks. La forma de la superficie del
bowshock también cambia con n, pero nuestro modelo no es sensible a estos cambios.
Consideramos una una región homogénea, en forma de casquete, donde las partı́culas
se aceleran y radián. Esta región es cercana a la nariz del bowshock, donde el choque es
casi plano (ver Sec. 3.4).

6.2.1. Pérdidas de energı́a

Calculamos las pérdidas de energı́a a diferentes posiciones z = 0, 10−2Zc, 10−1Zc y
Zc, mientras la estrella se mueve a través del gradiente de densidad. Este escenario es
simétrico: después de alcanzar la densidad máxima en z = 0, la densidad decrece hasta
nMC. Las partı́culas pierden energı́a mediante interacciones con el campo magnético,
los campos radiativos y materiales; además son convectadas por el viento fuera de la
región de aceleración (ver Sec. 3.4.1).

Como la convección del viento impone el lı́mite superior a la energı́a de los protones
para todos los valores de z, la energı́a máxima que estas partı́culas alcanzan permanece
aproximadamente sin variar con z. Para la estrella O4I las energı́as max́imas que alcan-
zan los protones son ∼ 70 TeV y 700 TeV para los casos a y b, respectivamente. Para la
estrella O9I los protones son acelerados hasta ∼ 1 TeV. Muchos protones escapan sin
perder mucha de su energı́a, y podrı́an producir radiación no térmica en la nube (ver el
Capı́tulo 7). Las pérdidas dominantes para electrones cambian con z, decreciendo con
z. En las Figs. 6.3 y 6.4 mostramos las pérdidas más relevantes, a z = 0, 10−2Zc, 10−1Zc
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y Zc, para las estrellas O4I y O9I, respectivamente.

6.2.2. SEDs

Calculamos la luminosidad no térmica para diferentes valores de z mientras la estrella
fugitiva se mueve a través del gradiente de densidad.

Las Figs. 6.7 y 6.8 muestran las SEDs de las estrellas a diferentes posiciones. Para la
estrella O4I caso a, la emisión sincrotrón y la dispersión CI de fotones IR es fuerte y
domina las SEDs para E < 1 TeV. El cut-off del CI decrece con z, y mientras n crece, la
componente p − p se hace más intensa dominando las SEDs para 1 < E < 102 TeV.
En el caso b las componentes leptónicas son más débiles; para z = Zc el sincrotrón y
el CI de fotones IR dominan la SED hasta el cut-off del CI; a medida que la estrella se
mueve en la NM la contribución hadrónica se intensifica a altas energı́as, y domina
las SEDs para E > MeV. En el caso de la estrella O9I las SEDs están dominadas por
contribuciones leptónicas a altas energı́as, mientras que la emisión sincrotrón es débil.
En el rango z = 10−2− 0 Zc la dispersión CI de fotones estelares domina las SEDs para
E > 1 MeV, porque a medida que n crece R0 decrece y la región de emisión se acerca
al campo de radiación estelar. En todos los casos el cut-off a bajas energı́as se corre a
energı́as más altas debido a la auto absorción sincrotrón (ver Sec. A.3.1); este efecto es
más importante cuanto más compacta es la región de emisión.

6.2.3. Absorción

Los fotones pueden absorberse por diferentes mecanismos dentro de la región emisora
– absorción interna – y en su camino hacia el observador – absorción externa –. La absor-
ción interna se produce vı́a producción de pares, los campos absorbentes son: el IR, el
no térmico y el estelar (ver Sec. 3.4.5). La absorción externa se produce por la materia
y el campo estelar. Esta últma contribución depende del ángulo de inclinación i con
la lı́nea de la visual; la distancia más cercana a la estrella está dada por R0 sin i, i.e. la
absorción producida por esta componente será no despreciable en el caso particular en
que i � 0 (ver el Capı́tulo 8).

Para energı́as < 10 keV la absorción en el material ambiental es importante, y catas-
trófico en un amplio rango de energı́as. Los fotones deben atravesar la NM antes de
alcanzar el observador. Pueden ser absorbidos por foto-ionización – Eγ < 13,6 eV –, y
dispersados por polvo a energı́as menores – en el IR hasta el UV – (e.g. Ryter, 1996;
Reynoso et al., 2011). Estimamos esta opacidad como:

τγN � NHσγN (6.2)

donde σγN es la sección eficaz de interacción y NH es la densidad columnar de la NM.
Adoptamos un valor tı́pico NH = 1,5× 1022 cm−2 (e.g. Solomon et al., 1987). La región
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Figura 6.5: Distribuciones espectrales de energı́a para una estrella O4I a z = 0, 10−2Zc,
10−1Zc y Zc, para el caso a (arriba) y el b (abajo).
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Figura 6.6: Distribuciones espectrales de energı́a para una estrella O91 a z = 0, 10−2Zc,
10−1Zc y Zc.

más densa del gradiente en la NM no produce absorción significativa, porque su den-
sidad columnar máxima es∼ ncZc < 1022 cm−2, para zc < 0,1 pc. Lo mismo pasa con la
región del medio ISM chocado: puede ser muy denso pero está confinado a una región
muy angosta.

6.2.4. Resultados

En las Figs. 6.7 y 6.8 se muestran las curvas de luminosidad en función de la energı́a
corregidas de absorción. En las figuras también se indican las curvas de sensibilidad de
1 año de integración de Fermi para distintas distancias. La emisión no térmica aumenta
con n en rayos X, y en radio en todos los casos. La emisión gamma también aumenta,
excepto en el caso a. Para la estrella O4I tanto la componente en gamma como en radio
son comparables. En el caso de la estrella O9I la emisión a muy altas energı́as domina
la SED. Esto se debe a que el campo magnético B es relativamente bajo, y los campos
de fotones, IR y estelar, son fuertes (estos campos son los principales blancos para
la dispersión CI). La emisión en el rango de energı́as entre el IR cercano y los rayos X
blandos esta completamente suprimida. La absorción interna es importante solo a muy
altas energı́as.
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6.3. Discusión: variabilidad

En el escenario presentado aquı́ el bowshock mismo (manifestado mayormente por su
emisión en el IR) podrı́a no ser detectado debido a la extinción de la NM. Rayos X no
térmicos blandos también podrı́an ser difı́ciles de detectar debido a la gran absorción
y la contaminación por la radiación térmica más intensa. Sin embargo, la emisión en
radio y en gamma no esta afectada por la absorción de la NM y podrı́a ser detectable.
La emisión en radio es intensa en la estrella O4I, caso a; y la emisión gamma domina la
producción de energı́a en ambos tipos de estrellas. La variación en la emisión gamma
a energı́as del orden del TeV en ambos casos de la estrella O4I es significativa, debido
al aumento gradual de la componente hadrónica.

Mientras la estrella se desplaza a través del gradiente de densidad, la emisión varia,
con una escala temporal ∼ Zc/V�. Para Zc ∼ 10−4 pc, y los valores adoptados para
V�, la escala de variación para la estrella O4I es ∼ 1 yr, y ∼ 3 yr para la O9I, con los
parámetros aquı́ adoptados. Las Figs. 6.9 y 6.10 muestran la luminosidad integrada
en los rangos de energı́a en radio (1 GHz), rayos X (1− 10 keV) y rayos gamma (3×
10−2 − 100 GeV).

Las nubes moleculares gigantes más cercanas se localizan a distancias d ≥ 100 pc. El
sistema O4I, en el caso a, puede ser una fuente gamma variable, detectable por Fermi a
cualquier z en un amplio rango de distancias. En el caso b, la detección puede ocurrir
para d ≤ 800 pc (ver Fig. 6.7). El sistema O9I podrı́a ser detectable a cualquier z para d
≤ 300 pc (ver Fig. 6.8). En este caso el sistema puede ser una fuente variable pero con
escalas de tiempo de variación más largas porque la estrella se mueve más lentamente.
A distancias mayores podrı́a no ser detectable por Fermi, aunque aparecerı́a como una
fuente débil para el futuro CTA (ver Actis et al., 2011).

La emisión gamma y/o en radio en algunos casos podrı́a ser detectable sólo durante
el máximo de la curva de luz. Años más tarde la emisión podrı́a reaparecer mientras la
estrella viaja a través de otras áreas densas de la NM. Estas fuentes podrı́an encenderse
y apagarse a través de los años. Esta situación podrı́a darse para la estrella O4I – en el
caso b – cuando d ∼ 1.4 kpc (ver Fig. 6.7), y para la estrella O9I cuando d ∼ 300 pc (ver
Fig. 6.8).

Las fuentes débiles o no detectables con Fermi podrı́an ser detectables en el futuro por
CTA, ya que se espera que alcance sensibilidades mayores – de cerca de un orden de
magnitud mayor a Fermi a E ∼ 100 GeV –. También podrı́a detectar la variabilidad a
energı́as más altas (∼ TeV). En particular, CTA podrı́a detectar estrellas fugitivas O9I,
que son más comunes en la vecindad solar.

En el caso de que un bowshock de una estrella fugitiva masiva bien definido moviéndose
a través de una NM se detecte como una fuente de rayos gamma o radio, las varia-
ciones en su emisión permitirán el estudio de la estructura fina de la NM, algo que no
es posible a otras longitudes de onda ya que son altamente absorbidas.
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Figura 6.7: Curvas de luminosidad total a z = 0, 10−2Zc, 10−1Zc y Zc, para una estrella
O4I con a = 1 (arriba) and a = 100 (abajo). También se muestran las curvas de sensibili-
dad de Fermi a 800 pc y 1.4 kpc.
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Figura 6.9: Curvas de variación a z = 0, 10−2Zc, 10−1Zc y Zc, para una estrella O4I caso
a (izquierda) y caso b (derecha).

La existencia de una población de fuentes gamma variables se sospecha desde la época
de EGRET. Más aún, una correlación estadı́stica posicional muy significativa se en-
contró entre fuentes gamma en el tercer catálogo de EGRET con asociaciones OB (e.g.
Romero et al., 1999; Torres et al., 2001). En el segundo catálogo de Fermi (Nolan et al.,
2012) 352 fuentes previamente listadas en el primer catalogo (Abdo et al., 2010b) no
aparecen. La mayoria de estas fuentes esta concentrada sobre el plano Galáctico. Aunque
algunas fuentes hayan desaparecido debido a mejorı́as en el modelo del fondo difuso
– que es más intenso a bajas latitudes – algunas otras podrı́an intrı́nsecamente variar
sus flujos de un catálogo a otro. Este podrı́a ser el caso de estrellas fugitivas masivas
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Figura 6.10: Curvas de variación a z = 0, 10−2Zc, 10−1Zc y Zc, para una estrella O9I.

moviéndose a través de NMs.



Capı́tulo 7

FUENTES GALÁCTICAS NO TÉRMICAS EX-
TENDIDAS

7.1. Introducción

Las NMs son regiones densas y frı́as del ISM compuestas en un 90 % de hidrógeno
molecular H2, un 10 % de helio y otras moléculas. Cerca del 1 % del material de la nube
esta formado por polvo que produce extinción significativa de la radiación. Las NMs
tienen temperaturas del orden de 10 a 20 K, y sus densidades medias son del orden de
102 cm−3. Las NMs constituyen la componente más densa del ISM, y están rodeadas
de capas menos densas de gas atómico. Son los mayores sistemas gravitatoriamente
ligados en la Galaxia, y los objetos más grandes formados de material molecular cono-
cidos en el Universo. En estos sistemas se forman la mayorı́a de las estrellas. Las estrel-
las jóvenes están asociadas con las regiones más densas de las nubes, especialmente
con los núcleos más densos (> 104 cm−3) que se estima son los progenitores directos
de estrellas y grupos de estrellas. Otros tipos de nubes interestelares en las cuales el
hidrógeno es atómico son muy calientes y difusas para que se produzca formación es-
telar. En los núcleos de NMGs (con masas entre 103 y 106 M�) se forman las estrellas
masivas.

En las galaxias el gas molecular se concentra tı́picamente en grandes complejos o seg-
mentos de brazos espirales que tienen tamaños del orden del kpc y masas de hasta
107 M�. Estos complejos deben contener muchas NMGs con tamaños de hasta 100 pc
y masas de hasta 106 M�. Estas NMGs también albergan subestructuras menores tal
como los núcleos con tamaños del orden de 0,1 pc. Una galaxia espiral tı́pica se estima
que contiene del orden de∼ 103 NMGs y numerosas nubes menores. La mayorı́a de las
NMs en nuestra Galaxia se ubican sobre un “anillo molecular” con un radio interno de
∼ 3 kpc, y un radio externo de ∼ 20 kpc que rodea al centro galáctico. También existen
nubes menores aisladas con masas de ∼ 500 M�.

79



80

Debido a que estas nubes son muy densas son muy opacas, y la tasa a la cual se enfrı́an
por excitación colisional de átomos y procesos de emisión molecular es alta; debido
a la alta opacidad, la tasa a la cual se calientan mediante radiación externa es baja.
El resultado es que estas nubes son muy frı́as. Temperaturas más elevadas ∼ 100 K
o más, pueden existir localmente en regiones iluminadas por estrellas recientemente
formadas (Larson 2003).

Las nubes presentan estructura y turbulencia en todas las escalas. Entender el origen
y la naturaleza de la turbulencia es uno de los problemas centrales en la teorı́a de for-
mación estelar. La turbulencia juega un rol fundamental en la formación estelar, puede
inhibirla o promoverla. Casi todas las nubes moleculares de nuestra Galaxia exhiben
formación estelar. La edad media de estos sistemas se estima del orden de 10 Myr
(e.g. Bodenheimer 2011). Las nubes se destruyen y disuelven por efectos de ionización
de las estrellas más masivas, particularmente en los bordes de la nube, donde el gas
caliente en la zona de ionización conduce un flujo de materia fuera de la nube.

La densidad del gas en estos objetos varı́a muchos órdenes de magnitud: la densidad
media de una NMG puede ser del orden de 20, mientras que en las regiones más den-
sas ∼ 105 cm−3. Si bien las NMs están constituidas principalmente de hidrógeno es
muy difı́cil observar lı́neas espectrales del H2 porque las las condiciones requeridas
para la excitación no existen en el sistema, excepto bajo condiciones especiales, cuando
se calientan por ondas de choque o campos radiativos ultravioletas. Para estimar la
densidad de las nubes se utilizan las lı́neas de emisión del CO, la abundancia de este
respecto del H2 se estima ∼ 10−4.

El perfil de densidad es incierto, debido a las subestructuras que presentan las nubes
(filamentos, grumos, núcleos, etc.). Usualmente se considera un perfil de densidad de
la forma1:

n(R) =
n0

1 +
(

R
Rn

)β
, (7.1)

donde R es la distancia al centro de la nube y Rn el radio del núcleo. El ı́ndice β es un
parámetro libre.

Las NMs son estructuras magnetizadas, donde el campo magnético puede ser impor-
tante en la evolución y dinámica de estas nubes. El campo magnético esta ı́ntimamente
ligado a la densidad del gas (Crutcher 1999, y tiene un perfil que puede ajustarse de la
siguiente forma:

B ∼ 100
( n

104 cm−3

)δ
μG. (7.2)

1Es conveniente aclarar que este perfil de densidad corresponde a la distribución de masa a gran
escala de la NM, a diferencia de la Ec. (6.1) que corresponde a un gradiente de densidad a menor escala.
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Aunque esta correlación se ha encontrado en los núcleos de nubes moleculares con
densidades mayores a 103 cm−3, provee valores razonables para regiones de densidad
más baja y usualmente se extrapola para al rango entero de densidades (e.g. Gabici
et al. 2007; Pedaletti et al. 2013).

7.1.1. Emisión gamma de nubes moleculares

Las nubes moleculares gigantes están emergiendo como una nueva población de fuentes
de rayos gamma con las detecciones hechas por los instrumentos como HESS y Fermi.
Sin embargo, estudios de la emisión gamma de nubes moleculares cercanas (con dis-
tancias menores a 1 kpc) datan desde la era de COS-B (e.g. Bloemen et al. 1984) y
EGRET (e.g. Hunter et al. 1994). Trabajos teóricos sobre la iluminación de NMs por
rayos cósmicos en fuentes cercanas son aún anteriores (e.g. Black & Fazio 1973; Mont-
merle 1979).

Se ha detectado emision gamma difusa del centro galáctico, correlacionada espacial-
mente con un complejo de NMGs (Aharonian et al. 2006); como ası́ también regiones
de formación estelar dentro de NMs: Monoceros R2 (Martı́ et al. 2013), Westerlund
2 (Reimer et al. 2008), Westerlund 1 (Ohm et al. 2013), la región de Cygnus (Aha-
ronian et al. 2005a), y la región de Orión, que incluye 3 cúmulos densos de estrellas
jóvenes (Hartmann 2009). Por otro lado, Fermi ha detectado nubes cercanas (a distan-
cias d < 300 pc) en el rango de energı́as 250 MeV-10 GeV con Fermi, estas nubes tienen
masas de entre 103 − 104 M� (Ackermann et al. 2012b). Las luminosidades gamma
observadas en estas NMs varı́an entre ∼ 1033 − 1035 erg s−1.

La emisión gamma de las NMs es de especial interés ya que, cuando es detectada, su
estudio constituye actualmente la mejor manera de investigar la aceleración y propa-
gación de RCs en la Galaxia (e.g. Aharonian 2001). Las nubes embebidas en el mar de
RCs galácticos se espera que emitan rayos gamma como fuentes pasivas. Si las partı́cu-
las pueden penetrar libremente en las nubes, el espectro en rayos gamma se espera que
imite la pendiente del espectro de RCs y la luminosidad gamma total depende solo de
la masa total de la nube (e.g. Gabici 2011). Sin embargo, si los RCs pueden o no pene-
trar libremente las NMs es un tema en discusión. En general depende del coeficiente de
difusión, un parámetro clave muy dı́ficil de determinar teórica y observacionalmente.

Las fuentes favoritas para acelerar e inyectar partı́culas en el ISM son los RSNs, que
inyectan energı́as de hasta 1050 erg; se piensa que estas fuentes son responsables de
los RCs galácticos (Hillas 2005). NMs cercanas a RSNs producen emisión gamma. Ex-
isten 3 fuentes HESS firmemente asociadas con un sistema NM-RSN. Sin embargo, en
las regiones de formación estelar inmersas en NMs existen, además de RSNs, fuentes
muy energéticas tal como estrellas tempranas con vientos muy poderosos. Aquı́ pro-
ponemos que las estrellas masivas fugitivas podrı́an contribuir a la densidad local de
partı́culas relativistas dentro de NMs, y producir emisión no térmica significativa.
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Figura 7.1: Direcciones de eyección randómicas de las 6 estrellas fugitivas eyectadas en
el centro de una NM esférica.

7.2. Estrellas fugitivas en nubes moleculares

Predicciones teóricas y simulaciones numéricas indican que muchas de las estrellas
masivas pueden ser eyectadas de sus cúmulos por interacciones gravitatorias a alta
velocidad. Las estrellas fugitivas se mueven entonces a través de las NMs, tal como se
discutió en el capı́tulo anterior.

Simulaciones numéricas y estimaciones teóricas indican que la probabilidad de eyectar
una estrella con velocidad V� es una ley de potencias ∝ V−ν

� . Donde ν = 3/2 para
estrellas fugitivas de baja velocidad, y 8/3 para las de alta velocidad (ver Perets & Šubr
2012). Además, la probabilidad de eyección aumenta con la masa. Simulaciones de N-
cuerpos muestran que un cúmulo durante su vida puede eyectar cerca de ∼ 6 estrellas
con masas > 8M� independientemente de su masa (Fujii & Portegies Zwart 2011).
Evidencias observacionales consistentes con estos resultados se hallan por ejemplo en
el cúmulo R136, al cual se le asocian 6 estrellas fugitivas masivas (Gvaramadze et al.
2010; Bestenlehner et al. 2011).

Los bowshock de las estrellas fugitivas dentro de NMs podrı́an no ser detectables en el
IR debido a la gran emisión producida en conjunto por la nube, además de la absorción
producida por el material. Sin embargo su presencia puede ser inferida a través del
estudio de ciertas lı́neas espectrales, por ejemplo mediante masers. Los masers son
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� # V� Ṁw Vw Potencia Energı́a máx.

1 30 km s−1 10−4 M� yr−1 2200 km s−1 3×1035 erg s−1 100 TeV
2 30 km s−1 10−6 M� yr−1 800 km s−1 4×1032 erg s−1 1 TeV
3 30 km s−1 10−5 M� yr−1 1000 km s−1 7×1033 erg s−1 10 TeV
4 65 km s−1 10−5 M� yr−1 1000 km s−1 7×1033 erg s−1 10 TeV
5 65 km s−1 10−6 M� yr−1 800 km s−1 4×1032 erg s−1 1 TeV
6 100 km s−1 10−6 M� yr−1 800 km s−1 4×1032 erg s−1 1 TeV

Tabla 7.1: Parámetros del viento de las estrellas inyectadas: velocidad y tasa de pérdida
de masa, velocidad de eyección, potencia inyectada y energı́as máximas de inyección.

excitados colisionalmente por H calentado por el pasaje de una onda de choque (e.g.
Elitzur 1976).

Se mostró en el Capı́tulo 6 que una estrella fugitiva moviéndose en un gradiente de
densidad podrı́a producir emisión no térmica variable. Los protones acelerados es-
capan, y se difunden en la nube. Como puede verse en el gráfico de las pérdidas para
protones de la Sec. 3.4.1, la mayorı́a de ellos escapa después de ser acelerados. Éstos
protones se difunden en la NM, mediante interacciones p− p con la densidad del ISM
producen emisión gamma y pares electrón-positrón (ver Apéndice A.3.2). Estos pares
también producen emisión no térmica. La potencia inyectada en protones por cada
bowshock esta dada en la Sec. 3.4, y depende de las caracterı́sticas del viento estelar y
del medio.

Consideramos una NM tı́pica, de forma esférica de radio RNM = 50 pc y radio del
núcleo Rcore = 0,5 pc. La misma alberga un cúmulo masivo joven. El perfil de den-
sidad de la nube está dado por la Ec. (7.1), con β = 1 (boxy cloud). La masa total de
la nube es MNM ∼ 106 M�. Consideramos que el cúmulo eyectó 6 estrellas de gran
masa en el último Myr. Ademas, suponemos que todas las estrellas han sido eyectadas
aproximadamente al mismo tiempo, y las direcciones randómicas en el espacio, tal co-
mo se observa en la Fig. 7.1.

Como la probabilidad de eyección de una estrella es ∝ V−ν
� , por lo tanto eyectar es-

trellas de baja velocidad es más probable. Consideraremos entonces tres estrellas con
velocidad V� ∼ 30 km s−1, dos de velocidad V� ∼ 65 km s−1, y una de V� ∼ 100 km s−1.
Asimismo, estrellas fugitivas de tipos espectrales O9 son ḿas comunes que las de tipo
O4. Entonces consideramos una estrella de tipo O4I, tres de tipo O9I y dos correspon-
dientes a un caso intermedio; para las energı́as máximas se adoptan los valores 1014 eV,
1012 eV y 1013 eV, respectivamente2. Éstos parámetros y la potencia inyectada se listan
en la Tabla 7.1.

2Éstos valores son consistentes con las energı́as máximas para protones obtenidas en los capı́tulos 3,
4 y 6.
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Suponemos que todas las estrellas fugitivas producen un bowshock que acelera partı́cu-
las relativistas. Además, suponemos que las estrellas inyectan continuamente protones
durante 1 Myr. Las energı́as máximas que alcanzan los protones no dependen de la
densidad del medio (ver Capı́tulo 6) y la potencia inyectada tampoco, de modo que es
constante durante el recorrido de las estrellas a través de la nube.

7.3. Cálculo de la emisividad gamma

Como ya se mencionó antes, no tenemos en cuenta los detalles fı́sicos de los inyectores,
que se consideran puntuales, moviéndose con velocidad constante V� a través de la
nube, sin perturbar la distribución de densidad. Los protones inyectados se difundirán
en la nube.

La distribución espectral de energı́a Np de los protones inyectados obedece la siguiente
ecuación de transporte, en su forma más general:

∂Np(�r, E, t)
∂t

= �∇· [D(�r, E)∇Np(�r, E, t)
]− ∂

∂E
(

P(�r, E) Np(�r, E, t)
)
+

+ Qp(�r, E, t) (7.3)

donde D(�r, E) es el coeficiente de difusión de las partı́culas, P(�r, E) ≡ −(dE/dt) es la
tasa de pérdida de energı́a por procesos radiativos y Qp(�r, E, t) la función inyección.
Aquı́ vamos a considerar un coeficiente de difusión escalar3 que sólo depende de la
energı́a D(�r, E) ≡ D(E); de acuerdo a la geometrı́a de nuestro problema es más apropi-
ado adoptar un sistema de coordenadas esférico (R, θ, φ), con origen en el centro de la
nube (ver Fig. 7.1). Debido a la simetrı́a del problema Np sólo depende espacialmente
de R y θ, i.e. Np ≡ Np(R, θ, E, t). En estas coordenadas la Ec. (7.3) se escribe:

∂Np

∂t
= D(E)

[
1

R2
∂

∂R

(
R2 ∂Np

∂R

)
+

1
R2 sen θ

∂

∂θ

(
sen θ

∂Np

∂θ

)]

− ∂

∂E
(

P(R, θ, E) Np
)
+ Qp(R, θ, E, t). (7.4)

Las pérdidas de energı́a más relevantes para protones en este sistema son las pérdidas
por colisiones inelásticas p− p, mientras que las pérdidas por ionización son desprecia-
bles en el rango de energı́as considerado (Aharonian & Atoyan 1996). De esta manera,
P(R, θ, E) = E/(n c σpp) donde σpp es la sección eficaz para colisiones inelásticas (ver

3En su forma más general, el coeficiente de difusión es un tensor (e.g. Berezinskii et al. 1990).
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Sec. A.3.2), es decir que depende de la posición en la nube a través de la densidad –
ver Ec. (7.1) –.

La función de inyección Qp es:

Qp(R, θ, E, t) = N0 E−2 δ3(�r−�r�), (7.5)

donde�r� = �V�t es la posición de cada estrella respecto del centro de la nube; N0 es la
constante de normalización que depende de la potencia inyectada en partı́culas rela-
tivistas por cada estrella, tal como se discutió más arriba.

La distribución espectral de pares secundarios Ne± obedece la misma ecuación de
transporte que los protones (Ec. (7.4)), pero el término de pérdidas radiativas P(R, θ, E)
y la función inyección Qe±(R, θ, E, t) son diferentes. Los pares se inyectan a través del
decaimiento de los piones cargados producidos en las colisiones p− p (ver Sec. A.4).
La inyección de leptones puede calcularse a partir de (Kelner et al. 2006):

Qe±(R, θ, E, t) =
∫ ∞

Ee±
σpp n c Np(R, θ, Ep, t) F(Ee± , Ep)

dEp

Ep
, (7.6)

donde F(Ee± , Ep) es el espectro de electrones del decaimiento π → μ + νμ.

Las pérdidas relevantes para los pares serán las producidas por emisión sincrotrón y
por Bremsstrahlung relativista (ver el Apéndice A por las fórmulas correspondientes).

Las ecuaciones de transporte para protones y pares secundarios se resuelven simultánea-
mente mediante el método de volúmenes finitos.

7.3.1. Difusión

El coeficiente de difusión es un parámetro clave en el problema de la difusión de
partı́culas energéticas. Sin embargo, es una cantidad pobremente determinada, des-
de el punto de vista observacional y teórico. La determinación teórica del coeficiente
de difusión es una tarea muy compleja (e.g. Yan & Lazarian 2004, 2008) y se necesitan
restricciones impuestas por las observaciones para limitar los modelos. La difusión de
RCs es un proceso no lineal en el cual los propios RCs generan las inestabilidades que
producen la turbulencia con la cual interactúan (e.g. Nava & Gabici 2013, y referencias
ahı́ citadas). Cerca de los aceleradores de partı́culas donde la población de RCs es muy
alta el coeficiente de difusión puede suprimirse considerablemente a través de inesta-
bilidades (Ptuskin et al. 2008; Malkov et al. 2013). Además, se espera difusividad más
lenta en regiones densas (e.g. Ormes et al. 1988).
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Mediante observaciones de la emisión gamma del RSN W28 – un remanente en su fase
radiativa, localizado en una región de gas molecular denso – iluminando una NM, se
reportó la supresión significativa del coeficiente de difusión cerca de la fuente con re-
specto al valor medio galáctico (e.g. Gabici 2011). En estos estudios se consideró una
difusión isotrópica. Si se abandona esta hipótesis las conclusiones son diferentes. Si
la intensidad del campo magnético turbulento a escalas resonantes con el radio de
Larmor de las partı́culas es significativamente menor que el campo magnético a gran
escala, entonces la difusión de las partı́culas energéticas se torna anisotrópica, estas y
se difundirán preferentemente en la dirección de las lı́neas de campo (e.g. Casse et al.
2002). Un tratamiento anisotrópico desarrollaron Nava & Gabici (2013), donde el coe-
ficiente de difusión para ajustar las observaciones no requiere de supresión. Dado que
ambos escenarios bien diferentes ajustan las observaciones muestra existe una gran
incerteza acerca del coeficiente de difusión.

Aquı́ adoptaremos un enfoque fenomenológico similar al adoptado en Gabici et al.
(2007). El coeficiente de difusión se considera una ley de potencias en la energı́a:

D(E) = χD10

(
E

10 GeV

)δ

, (7.7)

donde D10 es el valor del coeficiente para E = 10 GeV. δ varı́a entre 0,3− 0,6 dependi-
endo del espectro de potencias de la turbulencia del campo magnético. El parámetro
χ < 1 da cuenta de la supresión del coeficiente de difusión dentro del medio turbulen-
to de la nube. Para δ y D10 tomamos valores tı́picos en la Galaxia 0,5, y 1027 cm2 s−1,
respectivamente (Berezinskii et al. 1990). Para χ consideramos dos casos: 10−1 – según
se espera en regiones densas – y 10−3 – un caso extremo –.

7.3.2. Mar de RCs

Para comparar la contribución de los protones inyectados con el mar de RCs de la
Galaxia calculamos el flujo esperado de RCs en la nube. Los RCs no penetran libre-
mente en la nube, sino que difunden lentamente, especialmente en las regiones más
densas. Para obtener la distribución de RCs NRC

p de forma consistente con los parámet-
ros que adoptamos resolvemos la ecuación de transporte en estado estacionario. Es de-
cir, la Ec. (7.4) con ∂/∂t = 0, función de inyección nula y con la condición de que la
distribución NRCs

p en el borde de la nube se iguale al mar de RCs. Consideramos solo
protones – ya que es la componente dominante – y los pares que éstos producen en sus
colisiones con protones frı́os. Tomamos el flujo RCs galáctico igual al flujo observado
localmente4 (e.g. Simpson 1983):

Jgal
RC(E) = 2,2

(
E

GeV

)−2,75

cm−2 s−1 sr−1 GeV−1. (7.8)

4Sin embargo, esta suposición es ad hoc, ver discusión en la Sec. 7.4.
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También consideramos el caso en el cual el flujo local de RCs es un orden de magnitud
menor que el observado localmente, dado por la ecuación anterior.

7.3.3. Luminosidad

Calculamos la emisividad p− p para protones, y la emisión sincrotrón de los pares se-
cundarios. En el ISM la luminosidad producida por colisiones CI es en general despre-
ciable frente a la contribución de las colisiones p− p (ver Bosch-Ramon et al. 2005). La
contribución por Bremsstrahlung relativista será considerable sólo a energı́as menores
a 1 GeV (Aharonian 2004; Gabici et al. 2007) y aquı́ no la calculamos. Los resultados se
muestran a continuación.

7.3.4. Resultados

Distribución de partı́culas

A continuación se muestran mapas de la evolución temporal de la distribución de pro-
tones y pares e± a una energı́a fija, sumando la contribución de todos los inyectores
(estrellas). El mapa se realiza integrando a lo largo de la lı́nea de la visual, según la
Fig. 7.2, que muestra además las direcciones de las estrellas proyectadas en el plano
x− y. Las etiquetas en la figura identifican las estrellas, cuyos parámetros se listan en
la Tabla 7.1. Por ejemplo la más poderosa (estrella #1) se mueve hacia la esquina inferior
izquierda, y la más rápida (estrella #6) se mueve desde el centro hacia arriba.

-1
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 0.5

 1

-1 -0.5  0  0.5  1

Y

X

star 1
star 2
star 3
star 4
star 5
star 6

Figura 7.2: Direcciones de eyección proyectadas en el plano x− y de las estrellas fugi-
tivas. Las etiquetas identifican cada estrella listada en la Tabla 7.1.
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En las Fig. 7.3 y 7.3.4 mostramos la evolución de la distribución de protones, para dos
energı́as: 10 GeV y 10 TeV, para el caso χ = 10−1 y χ = 10−3, respectivamente (i.e.
difusión rápida y difusión lenta). Las partı́culas mas energéticas difunden más rápido
debido a la dependencia de D(E) con la energı́a, y se isotropizan más. En los mapas,
durante la evolución pueden distinguirse las distintas estrellas; en partı́cular las estrel-
las #6 y #4 abandonando la región central de la nube, y la estrella más energética, #1,
que produce una importante anisotropı́a en la distribución de las partı́culas.

La Fig. 7.3.4 muestra la evolución de la distribución de pares creados en las interac-
ciones p − p. Los mapas corresponden a dos energı́as: 10 GeV y 1 TeV, para el caso
χ = 10−1. La densidad de pares será mayor en las regiones más densas de la nube, y
las pérdidas por sincrotrón también serán mucho mas intensas.

Emisividad

Calculamos emisividad sincrotrón y por decaimiento de piones neutros, según comen-
tamos más arriba. Las Fig. 7.6 y Fig. 7.7 muestran la evolución de la emisividad gam-
ma para E = 10 GeV, para ambos regı́menes de difusión. La emisión es altamente
anisotrópica, y la intensidad acompaña el movimiento de los inyectores, el efecto es
mayor en el caso χ = 10−3. El máximo se alcanza inmediatamente después de la eyec-
ción de las estrellas.

Los pares son creados con energı́as altas y producen emisión sincrotrón desde radio
hasta rayos X. En el mapa de la Fig. 7.8 mostramos la evolución de la emisividad sin-
crotrón proyectada a lo largo de la lı́nea de la visual, para E = 1 keV (rayos X blandos).
Aquı́ sumamos la contribución de todas las estrellas, pero no todas producirán pares
que emitan radiación sincrotrón hasta estas energı́as como se verá a continuación. De-
bido a la dependencia de esta emisión con el campo magnético, es considerablemente
más intensa en el centro de la nube.

SEDs

En la Fig. 7.3.4 mostramos la evolución de la SED total – integrada dentro de una esfera
de radio RNM = 50 pc – y la SED nuclear – integrada dentro de una esfera de radio
r = 1,5 pc –, para el caso χ = 10−1. También se gráfica la luminosidad producida por
los RCs de fondo para los dos casos considerados aquı́. El pico que aparece en las SEDs
a energı́as∼MeV se debe a que la aproximación utilizada para la sección eficaz de col-
isiones p− p, Ec. (A.45), no es buena a bajas energı́as. La emisión gamma y la radiación
sincrotrón producida por la inyección de las estrellas #2-#6 es despreciable en la SED
total, para ambos fondos de RCs. La contribución de la estrella #1 domina el espectro
total por sobre el nivel de RCs, considerando un flujo en RCs igual al observado local-
mente 100 GeV a 10 TeV, hasta t ∼ 0,8 Myr. Si el fondo de RCs es menor (lı́nea gris
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Figura 7.3: Distribución de protones proyectada a lo largo de la lı́nea de la visual para
el caso χ = 10−1, para Ep = 10 GeV (arriba) y Ep = 10 TeV (abajo). El tiempo aumenta
hacia la derecha. Las curvas corresponden a 0.1 (lı́nea punteada), 1 (lı́nea a trazos) y 10
(lı́nea contı́nua) veces la distribución de los RCs de fondo.
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Figura 7.4: Igual a la Fig. 7.3 para el caso χ = 10−3.
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Figura 7.5: Distribución de pares proyectada a lo largo de la lı́nea de la visual para el
caso χ = 10−1, para Ee = 10 GeV (arriba) y Ee = 10 TeV (abajo). El tiempo aumenta
hacia la derecha. Las curvas corresponden a 0.1 (lı́nea punteada), 1 (lı́nea a trazos) y 10
(lı́nea contı́nua) veces la distribución de los RCs de fondo.
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Figura 7.6: Evolución de la emisividad gamma proyectada a lo largo de la lı́nea de la
visual para el caso χ = 10−1. La energı́a de los fotones corresponde a E = 10 GeV, el
tiempo evoluciona hacia la derecha. Las curvas corresponden a 0.1 (lı́nea punteada),
1 (lı́nea a trazos) y 10 (lı́nea contı́nua) veces la emisividad producida por los RCs de
fondo.
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Figura 7.7: Igual a la figura anterior para el caso χ = 10−3.
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Figura 7.8: Evolución de la emisividad sincrotrón proyectada a lo largo de la lı́nea de
la visual para el caso χ = 10−1. La energı́a de los fotones corresponde a E = 1 keV, el
tiempo evoluciona hacia la derecha.
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claro) la estrella #1 domina la SED desde t ∼ 0,2 Myr, en los rangos de energı́a 10−5 eV
- 10 kev y 1 MeV - 10 TeV.

En el caso de la SED nuclear la emisión no térmica producida por las partı́culas inyec-
tadas por la estrella #1 domina por sobre el nivel de emisión producida por los RCs, y
la emisión de las estrellas #4 y #5 supera el nivel de fondo cuando se encuentran muy
cerca del centro. Si la densidad de RCs es menor, la emisión producida por las partı́cu-
las inyectadas por las estrellas más débiles (#2, #3 y #6) supera la emisión de fondo en
radio y en energı́as ∼MeV cuando comienza la inyección. En este caso la contribución
de las estrellas #4 y #5 supera el fondo durante más tiempo, hasta ∼ 0,7 Myr.

La Fig. 7.3.4 corresponde a la evolución de la SED total y la SED nuclear para el caso
χ = 10−3 (difusión lenta). En este caso la SED total es dominada por la contribución de
la estrella #1 de radio a rayos X duros, y de energı́as∼MeV hasta 10 TeV, durante todo
el tiempo de integración. Si el nivel de RCs es el menor considerado aquı́, las estrellas
#3 y #4 lo superan también durante todo el tiempo de integración. En la zona nuclear
la contribución de todas las estrellas supera el fondo de RCs (ambos casos), cuando las
estrellas se encuentran cerca del núcleo. Las estrellas #3 y #4 en el rango de energı́as
del MeV al GeV y TeV, respectivamente, superan el fondo aún en el tiempo final. La di-
fusión más lenta produce que las partı́culas inyectadas dentro de la nube permanezcan
más tiempo en ella, radiando en las regiones más densas; los rayos cósmicos penetran
en la nube más lentamente, y las pérdidas de energı́a serán más eficientes.

7.4. Discusión y conclusiones

Bajo las consideraciones hechas y los parámetros adoptados aquı́, protones acelerados
en bowshocks de estrellas fugitivas masivas son inyectados en el medio, i.e. la NM por
donde viaja la estrella fugitiva. En algunas circunstancias el nivel de protones y de
pares secundarios domina sobre el mar de RCs que penetra en la nube. Esto último
se ve claramente en las curvas sobre los mapas de las figuras 7.3-7.8. La luminosidad
gamma producida por los protones es comparable a la luminosidad de algunas NMs
detectadas.

Una estrella muy energética, como el caso de la estrella #1, puede inyectar una canti-
dad significativa de protones en el medio y producir emisión gamma significativa en
toda la nube, superando el fondo de RCs. Esta estrella dominará la emisión gamma casi
durante todo su pasaje por la NM en ambos casos considerados aquı́ para la difusión
– χ = 10−1 y χ = 10−3 –. La contribución de estrellas con potencias menores domi-
nan localmente por sobre los RCs. Sin embargo, estrellas con vientos débiles, como las
estrellas #2, #5 y #6 no inyectan la potencia suficiente para superar el mar de RCs glob-
almente. La potencia inyectada en protones que hemos supuesto depende de nuestro
modelo de aceleración de partı́culas en bowshocks de estrellas fugitivas, y podrı́a ser
superior.
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Figura 7.9: Evolución de la SED total (derecha) y la correspondiente a la región nuclear
(izquierda) para el caso χ = 10−1. También se muestra la emisión producida por el
fondo de RCs en la nube. La lı́nea gris claro corresponde al caso en el cual el flujo de
RCs es menor que el observado localmente. El tiempo aumenta hacia a abajo.
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Figura 7.10: Igual a la figura anterior para el caso χ = 10−3.
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La emisión no térmica desde radio hasta rayos X es significativa, con luminosidades
de hasta 1031 erg s−1. Sin embargo, en las NMs, en estos rangos de energı́a la emisión
térmica podrı́a dominar. Además deben tenerse en cuenta los efectos de la absorción
producida por la columnas materiales de la nube molecular, que será muy intensa des-
de el IR hasta los rayos X duros (ver Capı́tulo 6).

Como puede inferirse de los casos que presentamos, los resultados son muy sensibles
a la difusión de las partı́culas y al nivel de RCs en el ambiente. Ambas cantidades no
se conocen con exactitud.

La hipótesis de que un flujo uniforme de RCs penetra toda la Galaxia puede ser in-
apropiada en algunas circunstancias, especialmente a escalas espaciales pequeñas (Gabi-
ci 2013). Además, generalmente se piensa que el flujo local de RCs da una estimación
correcta para el nivel del mar de RCs galácticos, y no es obvio que el flujo local sea
representativo de la población de partı́culas relativistas en toda la Galaxia. Existe la
posibilidad de que el flujo de RCs local este dominado por una o unas pocas fuentes lo-
cales. Ésta hipótesis requiere de una confirmación observacional fidedigna, que puede
resultar de la observación en rayos gamma de NMGs pasivas (Aharonian 2004).

Respecto al coeficiente de difusión, observaciones adicionales son necesarias para obten-
er restricciones sólidas. Se espera que CTA juegue un papel fundamental en este tema
debido a su gran resolución angular y sensibilidad (e.g. Gabici 2013; Pedaletti et al.
2013).



Capı́tulo 8

PRODUCCIÓN DE RAYOS GAMMA EN BINA-
RIAS CON ESTRELLAS MASIVAS

8.1. Introducción

Como mencionamos en el Capı́tulo 2 Cygnus X-1 es una binaria de rayos X masiva.
Este sistema es una de las fuentes de rayos X más estudiadas desde su descubrimien-
to y una de las fuentes de rayos X más luminosas del cielo. El sistema binario esta
compuesto por una estrella masiva y un agujero negro (AN).

Las binarias de rayos X presentan distintos estados espectrales en rayos X. Los dos
estados básicos son: el estado high/soft y el estado low/hard. En la Fig. 8.1 se muestran los
distintos estados espectrales en rayos X de Cyg X-1. El estado high/soft esta dominado
térmicamente. La distribución espectral de energı́a tiene un pico a energı́as del orden
de 1 keV. En este estado, además se observa una contribución débil en forma de ley de
potencia con un espectro muy blando. Esta componente se cree originada en la corona.
En este estado no se observan jets y la emisión en rayos X esta dominada por el disco
de acreción que se extiende hasta la última órbita estable.

El estado low/hard esta dominado por la emisión no térmica. Este estado esta carac-
terizado por una distribución espectral de energı́as en la cual la componente térmica
está disminuı́da y corrida hacia energı́as más bajas. Hay ahora una fuerte contribución
en forma de ley de potencia con un espectro mucho más duro que llega a energı́as del
orden de los 150 keV. Esta emisión se interpretada usualmente como la comptonización
de rayos X blandos en la corona (Ichimaru 1977), aunque se han sugerido otros origenes
(e.g. Georganopoulos et al. 2002; Markoff et al. 2001, 2003). En este estado se observa
un jet que emite radiación sincrotrón hasta bajas frecuencias de radio. El papel de la
corona es ahora más importante y el disco de acreción en esta configuración parece es-
tar truncado a cierta distancia del objeto compacto. Los microcuásares permanecen la
mayor parte del tiempo en el estado low/hard, tal como se observa en Cyg X-1. El cam-
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bio al estado high/soft suele ser rápido y va acompañado de la eyección de componentes
o plasmones relativistas.

El monitoreo en rayos X y en radio de la fuente durante las últimas décadas ha mostra-
do que Cyg X-1 se encuentra la mayor parte del tiempo en un estado low/hard de rayos
X y eyecta y colima jets (e.g.Stirling et al. 2001), por lo tanto es un microcuásar de gran
masa (Mirabel & Rodrı́guez 1999).

Figura 8.1: Estados espectrales en rayos X de Cygnus X-1. Adaptado de Zdziarski et al.
(2002).

Cygnus X-1 se encuentra localizado a una distancia de 2,2± 0,2 kpc (Ziółkowski 2005).
La estrella es de tipo O9.7 Iab y masa 40±10 M� y el AN tiene una masa de 21±8
M� (Ziółkowski 2005). La órbita del sistema es circular, con un perı́odo de 5,6 dı́as y
con una inclinación entre 25◦ y 65◦ (Gies & Bolton 1986b). Se detecta un semi-anillo en
radio que rodea a Cyg X-1. Este anillo se cree que es el resultado de la interacción del
jet cuando impacta con el ISM (Gallo et al. 2005).

8.1.1. Fulguración gamma

Cygnus X-1 se detectó en un estado de fulguración a muy altas energı́as, E > 200 GeV,
con el telescopio atmosferico Cherenkov MAGIC. La detección se produjo con una
significancia de 4.1 σ y fue confirmada recientemente por los satélites AGILE (Saba-
tini et al. 2010b) y Fermi (Bodaghee et al., 2013). Esta detección constituye la primer
evidencia de emisión de rayos gamma a muy altas energı́as producida en el entorno
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de un AN de masa estelar en nuestra Galaxia (ver Paredes 2008). Los satélites INTE-
GRAL y Swift/BAT detectaron con un poco de retraso una fulguración relacionda en
rayos X duros, mientras que una detección de estadı́stica pobre se encontró en datos
de RXTE/ASM en rayos X blandos. Esta dependencia con la longitud de onda puede
sugerir que diferentes regiones de emisión están involucradas. La Fig. 8.2 muestra el
mapa de emisión gamma detectada por MAGIC durante la fulguración.
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Figura 8.2: Mapa de la emisión gamma detectada por MAGIC durante la fulguración (
Albert et al. 2007). La cruz negra muestra la posición de la fuente gamma. La posición
de las fuentes de rayos X y radio asociadas a Cyg X-1 se muestran como una estrella y
un anillo verdes, respectivamente.

La estrella masiva del sistema provee un campo de radiación muy intenso que puede
absorber rayos gamma por producción de pares en sistemas binarios. Durante la con-
junción superior, el AN se encuentra detrás de la estrella compañera (φ = 1), esta
opacidad es máxima. La fulguración ocurrió en la fase orbital φ = 0,91, donde se es-
pera una gran absorción de los fotones gamma por aniquilación fotón-fotón con el
campo estelar. Esto puede ayudar a establecer restricciones sobre la localización de la
región de emisión.

El espectro observado se ajusta con una ley de potencias relativamente blanda (ver
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Figura 8.3: SED de Cygnus X-1 durante la fulguración detectada por MAGIC. También
se muestra el espectro de la nebulosa del Cangrejo (Crab) y la ley de potencias que
mejor ajusta los datos.

Fig. 8.3, Albert et al. 2007):

dN
dAdtdE

= (2,3± 0,6)× 10−12( E
1TeV

)−3,2±0,6cm−2s−1TeV−1. (8.1)

La estrella masiva tiene un viento poderoso. Evidencia observacional considerable
respalda la idea de que los vientos de estrellas masivas son grumosos (e.g. Owocki &
Cohen 2006; Moffat 2008). En un microcuásar de gran masa algunos grumos podrı́an
eventualmente penetrar en el jet del sistema intensificando la emisión no térmica, tal
como lo propusieron Owocki et al. (2009). La fulguración detectada por MAGIC puede
ser el primer evento de interacción jet-viento jamás detectado a muy altas energı́as.

Nuestro objetivo es establecer un modelo para la emisión y absorción de alta energı́a
en Cyg X-1 que pueda explicar la naturaleza de la fulguración gamma observada. A
continuación estudiamos la opacidad gamma debida a la creación de pares a lo largo de
toda la órbita, y para diferentes posiciones del emisor. Luego, en base a los resultados
de la opacidad, proponemos un mecanismo posible para la producción de la emisión
de muy alta energı́a.

8.2. Opacidad de los rayos gamma

8.2.1. Cálculos

En un microcuásar de alta masa el campo radiativo de la estrella provee de fotones
blandos que pueden aniquilar rayos gamma por creación de pares: γ + γ → e+ + e−.
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Figura 8.4: El fotón gamma en P viaja en la dirección dada por eγ. Este fotón puede
ser absorbido por fotones de energı́a ε emitidos en S en la dirección e�. Adaptado de
Dubus (2006).

Consideramos el tratamiento para la absorción gamma en binarias de rayos X masivas
como en Dubus (2006) y Romero et al. (2007b). La opacidad diferencial para un rayo
gamma en P moviéndose en la dirección dada por eγ, debido a fotones de energı́a ε
emitidos en S en la dirección e�, es (Fig. 8.4):

dτγγ = (1− eγe�)nεσγγdεdΩdl, (8.2)

donde dΩ es el ángulo sólido de la superficie que emite los fotones y nε es la densidad
especı́fica de radiación.

La sección eficaz para la aniquilación de fotones es (Gould & Schréder 1967):

σγγ(β) =
πr2

e
2

(1− β2)

[
2β(β2 − 2) + (3− β4) ln

(1 + β

1− β

)]
, (8.3)

donde β = (1− 1/s)1/2, y s = Eγε(1− eγe�)/(mec2)2. Aquı́, Eγ y ε son las energı́as
del rayo gamma y del fotón estelar, respectivamente. Esta reacción ocurre sobre un
mı́nimo dado por

Eγ ε =
2(mec2)2

(1− eγe�)
, (8.4)

donde eγ es un vector unitario en la dirección de la propagación del rayo gamma.

La profundiad óptica se calcula con una integral de trayectoria en la cual la depen-
dencia angular tiene un efecto muy significativo. La absorción esta entonces altamente
modulada por el movimiento orbital. Depende también del campo de fotones blanco,
que es altamente anisotrópico a lo largo de la trayectoria del rayo gamma.
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Figura 8.5: Esquema de la geometrı́a adoptada para el cálculo de la absorción de un
fotón producido sobre el objeto compacto.

Debido a que la estrella masiva domina por completo la distribución espectral del cam-
po radiativo a bajas energı́as, cualquier otra fuente de radiación para la producción de
pares con rayos gamma es despreciable. La estrella tiene un radio R�, y por simplicidad
consideramos una densidad de radiación de cuerpo negro de temperatura T�:

nε =
2ε2

h3c3
1

(exp(ε/kT�)− 1)
. (8.5)

La geometrı́a considerada para la absorción de rayos gamma se muestra en la Fig. 8.5.
Si la emisión ocurre a a una altura h sobre el objeto compacto y perpendicular al plano

orbital, la distancia d desde la estrella es d =
√

d2
0 + h2 y el ángulo inicial cambia de

ψ0 = sin(θ) sin(i) a ψ1. Nótese que según la Fig. 8.5

cos ψ1 = e1 · eobs =
1√

(d2
0 + h2)

(d0 cos 2πφ sin i− h cos i). (8.6)

Las parámetros adoptados para el cálculo se muestran en la Tabla 8.1.

Bajo condiciones adecuadas, la absorción produce la creación de pares energéticos,
y la emisión CI de estos pares, puede operar de forma efectiva para desarrollar cas-
cadas electromagnéticas que pueden modificar considerablemente el espectro original
de rayos gamma (ver e.g. Bednarek 1997 y Orellana et al. 2007 para un tratamiento
detallado). Electrones con energı́as del orden del TeV en el campo de radiación estelar
también pueden generar esta situación. A energı́as del orden del TeV la tasa de enfri-
amiento para electrones en el regimen de Klein-Nishina se reduce por la disminución
de la sección eficaz CI (ver Sec. A.3.3). El campo magnético local debe ser menor que
un valor crı́tico Bc para que las pérdidas sincrotrón no dominen sobre las pérdidas CI.
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Tabla 8.1: Parámetros del modelo.
Parámetro [unidades] valores

R� Radio estelar [cm] 1,5× 1012

T� Temperatura estelar [K] 3× 104

rorb Radio orbital [cm] 3,4× 1012

θ Ángulo de la visual π/6
MBH Masa del AN [M�] 20
h0 Punto de eyección del jet [RSch] 50
hint Altura sobre el objeto compacto [cm] 1013

� Parámetro de equipartición 0,1
Γjet Velocidad macroscópica del jet 1,4
B Campo magnético [G] 0,9
η Eficiencia de aceleración 0,1
Ljet Energı́a cinética del jet [erg s−1] 1037

a Cociente de potencia hadrónica/leptónica 100
qrel Contenido de partı́culas relativistas en el jet 5 %
Rjet Radio del jet [hint] 0,1
e Ancho de la “uno zona” [hint] 0,05
ζ Indice espectral de las partı́culas 2,8
Ṁ� Tasa de pérdida de masa estelar [M�yr−1] 3×10−6

v∞ Velocidad terminal del viento [cm s−1] 2× 108

Para determinar si cascadas electromagnéticas efectivas pueden ocurrir en el sistema
es necesario conocer la magnitud del campo magnético en la región de propagación
gamma. Tal campo esta dominado por el campo magnético estelar. Campos magnéticos
medidos en estrellas masivas pueden alcanzar valores ∼ 103 G, que es mucho mayor
que el valor crı́tico Bc. Para sistemas binarios cercanos como Cyg X-1 podemos esperar
que B > Bc (Bosch-Ramon et al. 2008) sobre toda la región de producción de rayos
gamma. Aquı́ consideramos que B > Bc, y despreciamos los efectos de las cascadas
electromagnéticas, también el reprocesamiento de la energı́a absorbida por radiación
sincrotrón. Esta última situación fue considerada por Bosch-Ramon et al. (2008), que
lidiaron con la difusión de pares secundarios en el sistema. Zdziarski et al. (2009), por
otro lado, sı́ consideraron que los fotones de alta energı́a inician una cascada de pares
espacialmente extendida, más adelante se comenta esto.

8.2.2. Resultados

En la Fig. 8.6 mostramos un mapa 2D del coeficiente de atenuación e−τ como función
de la energı́a E y la altura h sobre el plano orbital. Este mapa de absorción corresponde
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Figura 8.6: Mapa de absorción en función de la altura h sobre el objeto compacto y la
energı́a E, para la fase orbital φ = 0,91.

a la fase orbital φ = 0.91, cuando ocurrió la fulguración. Como puede verse de la figura,
la atenuación es alta a energı́as entre 10 GeV y 10 TeV, cerca del objeto compacto, lo que
hace que el problema de la absorción en el rango de energı́as donde MAGIC detectó la
fulguración muy relevante.

Figura 8.7: Mapa de absorción en función de la fase orbital φ y la altura sobre el objeto
compacto h, para la energı́a E = 1 TeV.

En la Fig. 8.2.2 mostramos un mapa 2D del coeficiente de atenuación para E = 1 TeV
como función de la fase orbital φ y la altura h. Puede verse que la absorción baja fuerte-
mente a medida que la altura sobre el objeto compacto crece para h > 1011 cm. Cuando
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h < 1011 cm la absorción no produce grandes cambios, debido a las distancias involu-
cradas que hacen que la densidad de fotones se mantenga aproximadamente constante
(i.e. R� ∼ 1012 cm y rorb = 3,4× 1012 cm; ver Fig. 8.5).

Bosch-Ramon et al. (2008) encontraron a partir de cálculos de opacidad cerca de la con-
junción superior que el emisor gamma en Cyg X-1 debe estar localizado a una distancia
mayor a 1012 cm sobre el objeto compacto. Nuestros cálculos de absorción concuerdan
con este resultado. Nótese que nuestros resultados cubren un espacio de parámetros
más amplio.

El flujo observado es una ley de potencias (Ec. 8.1), en el rango de energı́as entre 150
GeV y 3 TeV (ver Fig 8.3, Albert et al. 2007). Considerando que el flujo intrı́nseco de la
fulguración también es una ley de potencias Fint = κE−α, podemos relacionar ambas
expresiones a través de

Fobs = Fint e−τ(E). (8.7)

Para los valores numéricos calculados de τ(E), usando la dependencia de τ con la al-
tura h, obtenemos el ı́ndice espectral intrı́nseco α como funcion de h. La Fig. 8.8 mues-
tra el resultado. Nótese que para una altitud de h ∼ 1013 cm el espectro deabsorbido y
producido son esencialmente el mismo.
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Figura 8.8: Rango dentro de las barras de error del ı́ndice espectral del flujo intrı́nseco
en función de la altura h.

8.3. Mecanismo de producción de la fulguración

Un modelo hadrónico para Cyg X-1 ya se ha considerado en Orellana et al. (2007)
basado en ideas propuestas por Romero et al. (2003). Aquı́ revisamos este escenario con
el adicional de la interacción entre el jet estacionario y un blanco mucho más denso:
un grumo del viento estelar que permite a través de choques localmente generados
la re-aceleración de las partı́culas que generan emisión a muy alta energı́a lejos del
AN. Aquı́ usaremos una versión simplificada del modelo desarrollado en Araudo et al.
2009. El sistema jet+grumo se considera momentáneamente en estado estacionario.
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Tal como se observa en la configuración estable de un microcúasar en un estado low-
hard de rayos X (e.g. (Fender et al., 2004)), y particularmente en Cyg X-1, consideramos
un jet continuo. Los cálculos de la emisión se basan en los trabajos de Bosch-Ramon
et al. (2006) y Romero & Vila (2008). El jet se supone perpendicular al plano orbital, y
eyectado a una distancia h0 sobre el objeto compacto.

Consideramos que cerca del objeto compacto el campo magnético alcanza valores bien
por debajo de los valores de equipartición. Siguiendo Bosch-Ramon et al. (2006) el
campo magnético en el sistema de referencia del jet puede calcularse como

B(h) =
√

�8πep. (8.8)

En la Ec. (8.8) � es el parámetro de equipartición y ep es la densidad de energı́a de la
materia. Entonces,

ep =
ṁjet

πR2
jetvjetmp

〈Ep k〉 =
˙mjet

2πh2 vjet, (8.9)

donde vjet es la velocidad macroscópica del fluı́do, fijamos vjet ∼ 0,7c ( Heinz 2006). El
radio del jet es Rjet = χh, y 〈Ep k〉 es la energı́a cinética de los protones frı́os, considera-
da como la energı́a cinética clásica con la velocidad de expansión del jet (vexp = χvjet).

Una pequeña fracción de la potencia del jet se transforma en partı́culas relativistas en
una región de aceleración donde los parámetros fı́sicos del sistema no cambian, una
“uno-zona”. Esta región localizada sobre el objeto compacto, a la altura del impacto
con el grumo. Aquı́ consideramos hint = 1013 cm, basándonos en las restricciones im-
puestas por la opacidad.

La potencia cinética en forma de partı́culas relativistas se considera proporcional a la
potencia del jet, Lrel = qrelLjet, con qrel = 0,05 y Ljet = 1037 erg s−1 ( Gallo et al.
2005). Consideramos contenido hadrónico y leptónico, Lrel = Lp + Le. El cociente de la
potencia hadrónica/lepónica en el jet se toma a = 100. Se considera una eficiencia de
aceleración alta, con η ∼ 10 %.

Las pérdidas para electrones son adibáticas, CI, sincrotrón y Bremsstrahlung relativista,
y se calculan en el sistema de referencia del jet (RF). Los fotones semilla para la coli-
siones CI son los correspondientes al campo de radiación de la estrella compañera,
considerada como un cuerpo negro a T� y se transforma al sistema de referencia del jet
como sigue (Dermer & Schlickeiser 2002):

n′ε′,Ω′ =
nε,Ω

Γ2
jet(1 + βμ)2

, (8.10)

donde Γjet es el factor de Lorentz del jet, Ω representa la dirección del fotón, μ = cos Θ,
y Θ es el ángulo entre la dirección del fotón y el eje del jet (las cantidades primadas
corresponden a cantidades en el RF del jet). Consideramos la aproximación “head on”,
en la cual μ = −1, es decir que todas las colisiones son frontales.
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Figura 8.9: Tasa de aceleración y de enfriamiento a hint = 1013cm en el jet para elec-
trones y protones primarios.

Para Bremsstrahlung externo la densidad de los iones blanco es el viento estelar (el
viento se considera un plasma completamente ionizado). A una altura h:

nwind(h) =
Ṁ�

4πv∞mp(h2 + a2)

(
1− R�√

h2 + rorb
2

)−1

, (8.11)

donde v∞ es la velocidad terminal del viento (e.g. Romero et al. 2003 y las referencias
citadas). Para tener en cuenta la mezcla entre el jet y el material del viento de forma
fenomenológica, introducimos un factor de penetración fp = 0,3 ( Romero et al. 2005).
El grumo se lo considera como una condensación del viento con una densidad de ∼
1014 cm−3. Nótese que el rechazo de las partı́culas en la frontera viento-jet se considera
solo para el viento de fondo. Suponemos que el grumo penetra completamente el jet
(ver Araudo et al. 2009 para mayores detalles). Para Bremsstrahlung interno la densi-
dad de los iones blanco es la densidad de protones en el jet, directamente obtenida de
ṁjet = Ljet/Γc2.

Los protones relativistas pierden energı́a a través de la expansión adiabática, radiación
sincrotrón, y por pérdidas producidas en interacciones p− p. Producción fotomesónica
no se considera porque los fotones estelares no tienen la energı́a suficiente para super-
ar la energı́a umbral de este proceso. Para más detalles y las fórmulas correspondi-
entes ver el Apéndice A. Las energı́as máximas para protones están restringidas por el
tamaño de la región, debido a que el giroradio de las partı́culas no puede exceder Rjet
(ver Sec.A.2.4).

En la Fig. 8.3 mostramos los tiempos de pérdida y ganancia de energı́a para electrones
y protones en la región de aceleración, el bowshock que se forma entre el jet y el grumo.
Los electrones alcanzan energı́as del orden del TeV mientras que los protones pueden
acelerar hasta energı́as ∼ 102 TeV.



110

Para obtener la distribución N(E) de partı́culas en estados estacionario resolvemos la
ecuación de transporte en la uno-zona. La función de inyección de las partı́culas, Q(E),
es una ley de potencias en la energı́a de las partı́culas,

Q(E) = Q0 E−ζ . (8.12)

El ı́ndice ζ se considera 2,8 para ambos tipos de partı́culas, de acuerdo con los resulta-
dos obtenidos que se muestran en la Fig. 8.8. La constante de normalización para cada
partı́cula, como antes, se deriva de Le,p

Le,p = V
∫ Emax

e,p

Emin
e,p

dEe,pEe,pQe,p(Ee,p), (8.13)

donde V es el volumen co-movil de la uno-zona.

8.3.1. Procesos radiativos
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Figura 8.10: Distribución espectral de energı́a y datos observacionales de Cyg X-1
obtenidos con MAGIC (Albert et al. 2007). También se muestra una corona de dos tem-
peraturas con una componente no térmica. Los datos son de McConnell et al. (2000).
Los datos similares de Malzac et al. (2008) pueden ajustarse fácilmente (Romero et al.
2010b).

En el cálculo de la emisión no térmica consideramos radiación sincrotrón para elec-
trones y protones, colisiones CI de los electrones con los fotones estelares, Bremss-
trahlung relativista interno y externo, y colisiones inelásticas entre protones en el jet
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y el material frı́o que lo conforma, más la materia del grumo y del viento de fon-
do. La emisión producida por partı́culas secundarias y por SSC es despreciable. En
el Apéndice A se dan las fórmulas correspondientes para el cálculo de estas luminosi-
dades.

Todas las luminosidades se calculan en el RF co-movil del jet. Las energı́as de los
fotones en ambos RFs (del observador y del jet) se relacionan mediante el factor de
Doppler D de esta manera

Eγ = DE′γ, (8.14)

donde

D =
1

Γjet(1− βjet cos θp)
. (8.15)

La luminosidad en el RF del observador esta dada por (e.g. Lind & Blandford 1985)

Lγ(Eγ) = D2L′γ(E′γ). (8.16)

Para calcular la emisión gamma producida por el decaimiento de piones neutros la
parametrización de la sección eficaz p − p (Eq. (A.45)) esta dada en el RF de labora-
torio. Por lo tanto, convertimos el flujo de protones relativistas al RF de laboratorio,
mediante:

N(Ep, θp) =

AΓ−(α−1)
(

Ep − β cos θp

√
E2

p −m2
pc4

)−α

4π

[
sin θ2

p + Γ2
(

cos θp − βEp√
E2

p−m2
pc4

)2]1/2 , (8.17)

donde A es una constante de normalización. El flujo de protones, que es isotrópico en
el RF del jet, esta colimado en el RF de laboratorio, como lo indica la dependencia con
el ángulo de la visual θp.

Para reproducir la SED observada, el cociente entre la densidad del grumo y la del
viento en la base es ∼ 4.6×104, i.e. nc ∼ 3,3× 1014 cm−3. La Fig. 8.10 muestra la SED
calculada. Hemos incluı́do la emisión térmica de la estrella, que domina ampliamente
el rango óptico de energı́as. En la región de los rayos X las componentes del disco de
acreción y de la corona deben adicionarse a este resultado. Estas componentes en el
estado low-hard tienen luminosidades del orden de ∼ 1037 erg s−1 y se extienden hasta
∼ 150 keV (ver Romero et al. 2002), de manera que dominan el espectro completamente
sobre la radiación no térmica. La emisión de la corona y la cola no térmica ( McConnell
et al. 2000; Malzac et al. 2008) también se muestran. El modelo para esta emisión se
encuentra en Romero et al. (2010b). Aquı́ mostramos sólo los resultados relevantes a
Cyg X-1.
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8.3.2. Absorción interna

La aniquilación interna de fotones en la región de producción de rayos gamma puede
resultar en una atenuación considerable de la radiación (Aharonian et al. 2008b; Romero
& Vila 2008). Los campos de fotones absorbentes en este caso son los generados en el jet
(i.e. aquellos calculados en la sección anterior). Las fórmulas correspondientes se en-
cuentran en el Apéndice A. A energı́as Eγ > 1015 eV, el campo que domina la absorción
es la radiación sincrotrón de los electrones. Encontramos que τ(Eγ) es completamente
despreciable (al nivel de τ ∼ 10−6), implicando que el coeficiente de atenuación es∼ 1.

8.4. Discusión

La emisión a muy alta energı́a de Cyg X-1 ocurrió cuando el AN estaba detrás de la
estrella con respecto al observador. Debido a la alta absorción en la región de detección
de la fulguración, la emisión producida cerca del objeto compacto no es suficiente para
explicar las observaciones, a menos que los fotones viajen lejos de la estrella, iniciando
una cascada de pares espacialmente extendida como la considerada por Zdziarski et al.
(2009). Esto requiere un campo magnético adecuado, que permita la isotropización
instantánea de electrones, pero que no supere sus pérdidas CI.

Simulaciones de cascadas 1D (Orellana et al. 2007) son consistentes con absorción in-
tensa y espectro blando (empinado) a energı́as del orden del TeV. Los resultados de
Bosch-Ramon et al. (2008) han mostrado que si las cascadas se suprimen por efectos
del campo magnético, la emisión sincrotrón de los pares secundarios tiene un máximo
a energı́as menores (∼ GeV).

Romero et al. (2002) han sugerido que Cyg X-1 puede atravesar ocasionalmente fases
de microblazar (el jet apunta en dirección al observador) y han estimado que la lumi-
nosidad en el RF del observador puede ser hasta un orden de magnitud mayor que en
el RF del jet. Aún teniendo esto en cuenta, una fulguración disparada en la base del jet
no es detectable debido a la absorción en la fase. Otra opción serı́a un episodio muy
corto con un alto incremento de la tasa de acreción/eyección, pero esto es especulativo
debido a la falta de evidencias a energı́as bajas que respalden la hipótesis.

Bajo la geometrı́a considerada aquı́ (un jet perpendicular al plano orbital, que tiene una
inclinación de ∼ 30 grados), la emisión de alta energı́a debe haber ocurrido a grandes
distancias sobre el objeto compacto donde el campo de fotones absorbente esta diluı́do.
Para cuantificar la radiación producida en este escenario hemos considerado la inter-
acción de partı́culas relativistas aceleradas en una región del jet con partı́culas blanco
de un grumo denso del viento.

La escala temporal de la fulguración esta relacionada con el tiempo de permanencia
del grumo dentro del jet. Para un grumo esférico de radio Rc menor que el radio del jet
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Rjet ∼ 1012 cm podemos hacer una estimación a orden cero del tiempo que le lleva al
grumo atravesar el jet: tc. La velocidad del grumo es la velocidad del viento, que a esta
altura es simplemente v∞:

tc ' 2Rjet/v∞ ∼ 104 s. (8.18)

El episodio de fulguración tiene una escala temporal menor a un dı́a y tiempo de as-
censo del orden de una hora, que es del mismo orden que el tc estimado.

El modelo simple presentado aquı́ para el espectro de banda ancha de Cygnus X-1 re-
produce bien la SED observada por MAGIC durante la fulguración usando un conjun-
to de parámetros en acuerdo con valores razonables para esta fuente. Las interacciones
entre vientos grumosos de estrellas masivas en microcuásares de gran masa con los
jets relativistas se espera que produzcan fulguraciones a altas y muy altas energı́as.
Este escenario podrı́a explicar las fulguraciones ya detectadas en esta clase de objetos
por Fermi, AGILE y MAGIC.





Capı́tulo 9

CONCLUSIONES

En esta tesis hemos estudiado los procesos de altas energı́as en sistemas donde las
estrellas tienen un rol determinante por medio de sus vientos, sus campo magnéticos,
y sus campos intensos de radiación. Éstos últimos aportan la energética necesaria para
la aceleración de partı́culas, y constituyen blancos adecuados para la interacción de
esas partı́culas.

Hemos desarrollado un modelo para la emisión no térmica en bowshocks de estrel-
las fugitivas masivas. Estos bowshocks son candidatos naturales para la aceleración
de partı́culas. Los distintos tipos de estrellas tempranas tienen energéticas diferentes
(según las caracterı́sticas del viento) y por lo tanto proveen diferentes potencias en
partı́culas relativistas. La potencia disponible para la aceleración de partı́culas tam-
bién depende de la distancia entre la estrella y la región de aceleración que es función
del medio y de la velocidad de la estrella.

La emisión no térmica producida en el viento chocado podrı́a ser detectable en varias
longitudes de onda, si la fuente es suficientemente cercana. La emisión gamma dom-
inante es de origen leptónico, producida por dispersiones CI. La emisión sincrotrón
esperada en radio y la radiación X podrı́an ser detectables. A partir de este modelo
y sus predicciones sugerimos que los bowshocks de estrellas fugitivas masivas podrı́an
constituir una nueva clase de fuente de altas energı́as.

Las estrellas fugitivas masivas ofrecen una oportunidad única para detectar emisión a
energı́as del orden del GeV-TeV de estrellas masivas no binarias. El radio de standoff
R0 esta localizado lo suficientemente lejos como para eludir, bajo los ángulos de visión
adecuados, absorción gamma significativa. La presencia de campos de fotones IR in-
tensos localmente generados proveen de blancos apropiados para las interacciones CI,
que producen, en algunos casos, flujos gamma detectables. Para este tipo de fuentes un
instrumento como CTA podrı́a ser una herramienta única para explorar la radiación de
altas energı́as producida por estrellas fugitivas y la población de partı́culas relativistas
generadas en ellas.
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Hemos aplicado nuestro modelo de emisión no térmica al bowshock de la estrella ζ
Ophiuchi. Bajo las suposiciones que hemos hecho el bowshock podrı́a ser detectable en
rayos gamma y rayos X con largas exposiciones.

Hemos detectado una fuente no térmica en rayos X duros, espacialmente correlaciona-
da con el bowshock de la estrella fugitiva AE Aurigae. Es la primera vez que se detecta
emisión de rayos X en este tipo de fuentes. Esta emisión muy probablemente sea la con-
traparte en rayos X del bowshock de AE Aurigae detectado en el IR, tal como lo predice
nuestro modelo de la emisión no térmica en bowshocks estelares. Bajo consideraciones
razonables el modelo se ajusta muy bien a la emisión detectada. La emisión en rayos X
se produce por dispersión CI de los fotones del polvo del bowshock.

También hemos aplicado nuestro modelo al bowshock de la estrella fugitiva supergi-
gante HD 195592. La posición de esta estrella es compatible con la localización de
la fuente Fermi (2FGL J2030.7+4417). Concluı́mos que esta fuente gamma podrı́a pro-
ducirse por dispersión CI con los fotones del polvo de la estrella fugitiva. La ausencia
de otra fuente en la caja de error de localización la hacen una buena candidata a ser
el primer bowshock de estrella fugitiva emisor de rayos gamma identificado hasta el
momento.

En esta tesis hemos propuesto por primera vez a las estrellas T Tauri como fuentes
de rayos gamma, y desarrollamos un modelo para estimar la radiación no térmica. En
estas fuentes las partı́culas son aceleradas en procesos de reconexión magnética que
se sabe ocurren en sus magnetósferas. La potencia para la aceleración de partı́culas es
provista por la energı́a magnética. La emisión gamma se produce por el decaimiento
de piones neutros en colisiones inelásticas p − p. Las columnas de acreción densas
en estos sistemas proveen los blancos para estas colisiones. Bajo ciertas hipótesis las
estrellas T Tauri podrı́an ser responsables de algunas fuentes Fermi cercanas.

Hemos aplicado el modelo de emisión de estrellas T Tauri a un grupo de estrellas en la
región de formación estelar ρ Ophiuchi, que coinciden espacialmente con la fuente Fer-
mi 1FGL J1625.8-2429c. Nuestro modelo podrı́a explicar la emisión detectada por Fermi.
También hemos propuesto un mecanismo alternativo para la generación de los rayos
gamma detectados, iluminación por rayos cósmicos del material de la nube donde se
encuentran las estrellas T Tauri. Sin embargo, la fuente 1FGL J1625.8-2429c no esta in-
cluı́da en el segundo catálogo de Fermi. Esto último favorece nuestra hipótesis sobre
que la emisión es generada por las estrellas T Tauri. Si la emisión se debe a iluminación
del material por rayos cósmicos no deberı́a presentar variabilidad.

Hemos propuesto que estrellas fugitivas tempranas moviéndose a través de las nubes
moleculares – altamente inhomogéneas – donde se formaron producen emisión no
térmica variable. La emisión no térmica se produce en los bowshocks de estos sistemas.
Los principales parámetros fı́sicos varı́an al variar la densidad del medio, produciendo
la variación. Concluı́mos que, bajo ciertas hipótesis, los bowshocks de estrellas masivas
fugitivas producen emisión gamma variable, con escalas de tiempo dependiendo de las
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escalas espaciales de las inhomogeneidades de la nube y de la velocidad estelar. Bajo
ciertas condiciones estos sistemas podrı́an ser fuentes gamma variables prendiéndose
y apagándose a través de los años. Por lo tanto, presentamos aquı́ una nueva clase de
fuente galáctica gamma variable.

Nuestros cálculos de aceleración de partı́culas en bowshocks estelares han demostra-
do que los protones relativistas escapan difundiéndose en el espacio. Hemos prop-
uesto que los bowshocks de estrellas fugitivas masivas, eyectados de cúmulos jóvenes,
inyectan protones en las nubes moleculares, contribuyendo significativamente a la
población local de rayos cósmicos.

Bajo ciertas consideraciones, el efecto colectivo de las partı́culas inyectadas por bow-
shocks en nubes moleculares podrı́an producir emisión gamma, con luminosidades del
orden de las observadas en estos sistemas. La emisión gamma es de origen hadrónico;
por otro lado, la emisión en radio y en rayos X es de origen leptónico, producida por
las interacciones de los pares secundarios con el campo magnético local.

Finalmente, hemos calculado la absorción producida por el campo de fotones de la es-
trella masiva en el microcuásar Cygnus X-1. Bajo la geometrı́a considerada, concluı́mos
que la emisión – de tipo fulguración – de muy alta energı́a detectada por MAGIC de-
bió producirse a una gran distancia del objeto compacto, en consistencia con otros
trabajos. En este escenario presentamos un modelo simple para la emisión.

En el modelo desarrollado la radiación es producida por la interacción de protones
relativistas en el jet con un grumo del viento estelar. La escalas temporales de la emisión
predichas son del mismo orden que el tiempo de la fulguración detectada.

El modelo simple que hemos presentado para el espectro de banda ancha de Cygnus
X-1 reproduce la SED observada durante la fulguración. Se espera que las interacciones
de grumos del viento con los jets relativistas en microcuásares de gran masa produzcan
episodios de fulguración a altas y muy altas energı́as.

Los resultados de esta tesis abrieron nuevas lı́neas de investigación. Detallamos al-
gunas de éstas lı́neas a continuación, varias de las cuales abordaremos en el futuro
próximo.

Mediante las simulaciones numéricas de la interacción del viento de una estrella con el
medio, además de obtener una buena caracterización de las propiedades del bowshock,
su localización, etc., se podrán analizar su estructura y estabilidad frente a cambios en
el medio interestelar, y el desarrollo de inestabilidades dinámicas.

Adicionalmente, herramientas numéricas más poderosas permitirán el estudio de fenómenos
que afectan directamente la producción de emisión no térmica, como la reconexión
de lı́neas de campo magnético – que puede acelerar partı́culas eficientemente a en-
ergı́as relativistas o re-acelerar las partı́culas aceleradas en el choque – o la formación
de choques secundarios – que pueden re-acelerar partı́culas energéticas – o la amplifi-
cación del campo magnético – el cual incrementa la emisión sincrotrón –.
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La búsqueda de emisión gamma en la base de datos del satélite Fermi, en regiones coin-
cidentes con bowshocks detectados de estrellas fugitivas podrı́a llevar al descubrimiento
de nuevos bowshocks de estrellas masivas fugitivas en rayos gamma. Los casos en los
que no se encuentre emisión significativa serán útiles para establecer cotas superiores
de los parámetros fı́sicos en la región del viento chocado.

Por último, otra lı́nea a investigar es la interacción de estrellas magnéticas de gran
velocidad con el ISM. En este caso es la magnetósfera de la estrella – y no el viento como
en el caso de una estrella fugitiva masiva – quien interactúa con la presión dinámica
del medio. Podrı́an formarse choques detrás de la estrella, acelerando partı́culas en esa
región, y tal vez produciendo emisión no térmica significativa.



BIBLIOGRAFÍA
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Malzac, J., Lubiński, P., Zdziarski, A. A., et al. 2008, An intense state of hard X-ray
emission of Cyg X-1 observed by INTEGRAL coincident with TeV measurements,
A&A, 492, 527

Marcolino, W. L. F., Bouret, J.-C., Martins, F., et al. 2009, Analysis of Galactic late-type
O dwarfs: more constraints on the weak wind problem, A&A, 498, 837



131

Markoff, S., Falcke, H., & Fender, R. 2001, A jet model for the broadband spectrum of
XTE J1118+480. Synchrotron emission from radio to X-rays in the Low/Hard spectral
state, A&A, 372, L25

Markoff, S., Nowak, M., Corbel, S., Fender, R., & Falcke, H. 2003, Exploring the role of
jets in the radio/X-ray correlations of GX 339-4, A&A, 397, 645
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Apéndice A

PROCESOS DE EMISIÓN NO TÉRMICA

En este Apéndice presentamos una descripción más detallada de los procesos radia-
tivos no térmicos calculados en esta tesis y los procesos involucrados en la producción
de la misma, tal como la aceleración de partı́culas.

A.1. Introducción

La emisión no térmica se produce por la interacción de una población de partı́culas
relativistas con los campos electromagnéticos y materiales. La distribución de partı́cu-
las N(E) se obtiene mediante la resolución de la ecuación de transporte. En esta tesis
(excepto en el Capı́tulo 7) se considera una región de aceleración homogénea, y una
distribución de partı́culas en estado estacionario. Bajo estas condiciones la ecuación
resulta (Ginzburg & Syrovatskii, 1964):

∂

∂E

[
dE
dt

⏐⏐⏐⏐
loss

N(E)
]
+

N(E)
tesc

= Q(E), (A.1)

donde tesc es el término de escape de las partı́culas, (dE/dt)loss son las pérdidas radia-
tivas de las partı́culas y Q(E) es el término de inyección. Todos estos términos depen-
den del escenario astrofı́sico considerado. La ecuación anterior tiene una solución de
la forma:

N(E) =
⏐⏐⏐⏐dE

dt

⏐⏐⏐⏐
−1

loss

∫ Emax

E
dE′ Q(E′)exp

(
− τ(E,E′)

tesc

)
, (A.2)

con

τ(E, E′) =
∫ E′

E
dE′′

⏐⏐⏐⏐dE′′

dt

⏐⏐⏐⏐
−1

loss
. (A.3)
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Figura A.1: Quiebre en el espec-
tro de partı́culas producido por
péridas b(E) ∝ E2 – por ejem-
plo sincrotrón o CI–. El espec-
tro inyectado tiene ı́ndice p, y a
energı́as altas la distribución se
quiebra hacieńdose más blanda,
i.e. p + 1.

La deducción de esta ecuación y tratamientos más generales se encuentran por ejemplo
en Ginzburg & Syrovatskii (1964); Berezinskii et al. (1990).

La funcion de inyección, Q(E), es una ley de potencias en la energı́a de las partı́culas,

Q(E) = Q0 E−ζ . (A.4)

Este tipo de distribución se espera en procesos de acelerción de partı́culas relativis-
tas. El ı́ndice espectral ζ depende del mecanismo de aceleración. El ı́ndice espectral
resultante en la distribución N(E) puede modificarse por las pérdias (ver Fig. A.1).
El mecanismo más común para la aceleración eficiente de partı́culas en medios as-
trofı́sicos es el mecanismo de Fermi de tipo I en ondas de choque (e.g. Bell, 1978), que
se describe a continuación.

A.2. Proceso de aceleración de Fermi tipo I

Aquı́ continuamos la discusión sobre aceleración de partı́culas en ondas de choque
de la Sec. 2.1.1. La idea básica de este mecanismo es que partı́culas cargadas ganan
energı́a al cruzar de un lado a otro una onda de choque. Las partı́culas ganarán energı́a
en cada cruce hasta que escapen del sistema (si no existen pérdidas). A continuación
obtendremos el ı́ndice espectral resultante en este mecanismo.

Supongamos que la energı́a media de una partı́cula después de una colisión es E =
βE0, con β a determinar, y sea Pr la probabilidad de que la partı́cula permanezca en
la región de aceleración después de una colisión. Entonces, después de k colisiones,
como las probabilidades son independientes, hay N = N0Prk partı́culas con energı́as
E = βkE0. Si eliminamos k de ambas relaciones (e.g. Longair, 2010):

ln N/N0

ln E/E0
=

ln Pr
ln β

, (A.5)

entonces
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N
N0

=

(
E
E0

)ln Pr/ ln β

. (A.6)

N es el número de partı́culas que alcanzan la energı́a E, y una fracción de ellas sigue
acelerando a mayores energı́as, entonces

N(E)dE = constante× E−1+ln Pr/ ln β dE. (A.7)

N(E) es entonces una ley de potencias, cuyo ı́ndice depende de la probabilidad de que
la partı́cula permanezca en la región de aceleración, y de la ganancia de energı́a en
cada interacción. Estas cantidades dependerán de los efectos de las ondas de choque
sobre el medio, que se presentan a continuación.

A.2.1. Relaciones de Rankine-Hugoniot

Una onda de choque puede modelarse como una discontinuidad a ambos lados de un
choque, donde las propiedades fı́sicas del fluido cambian abruptamente. Esta situación
esta esquematizada en la Fig. A.2. Consideramos un sistema de referencia solidario
al choque. Las expresiones que relacionan las propiedades del fluido – densidad ρ1,
velocidad u1, presión P1 y energı́a interna e1 – antes y después del choque – ρ2, u2, P2 y
e2 – se llaman relaciones de Rankine-Hugoniot (e.g. Landau & Lifshitz, 1959).

Suponemos un choque adiabático con campo magnético nulo, en un medio en estado
estacionario. El choque se propaga en la dirección del eje x con velocidad no relativista.
Las relaciones de Rankine-Hugoniot en este caso son:

ρ1u1 = ρ2u2, (A.8)

ρ1u2
1 + P1 = ρ2u2

2 + P2, (A.9)

ρ1u1

(
e1 +

1
2

u2
1 + P1/ρ1

)
= ρ2u2

(
e2 +

1
2

u2
2 + P2/ρ2

)
. (A.10)

En un gas ideal e = P/ρ(γ− 1), donde γ es el ı́ndice adiabático – en el caso de un gas
ideal monoatómico γ = 5/3 – . Entonces la última ecuación se escribe:

γp1

(γ− 1)ρ1
+

1
2

u2
1 =

γp2

(γ− 1)ρ2
+

1
2

u2
2. (A.11)

Teniendo en cuenta que la temperatura del gas es T = p/(kB n), con n la densidad
numérica y que el número de Mach del medio pre choque es M = u1/

√
γ p1/ρ1, las

relaciones se escriben
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Figura A.2: Esquema del salto en las propiedades de un fluido al atravesar una onda
de choque (tomado de http : //2dshocks.wordpress.com/shocks/).

P2

P1
=

2γM2 − (γ− 1)
(γ + 1)

, (A.12)

ρ2

ρ1
=

u2

u1
=

(γ + 1)M2

(γ− 1)M2 + 2
, (A.13)

T2

T1
=

[2γM2 − (γ− 1)][M2(γ− 1)] + 2
(γ + 1)2M2 . (A.14)

En una onda de choque M > 1 – porque es supersónica por definición –, de modo que
podemos sacar las siguientes conclusiones: el choque comprime el gas, i.e. ρ2 > ρ1, y
lo calienta T2 > T1, también aumenta la presión P2 > P1. Además, u2 < u1 ası́ vemos
que el choque entrega energı́a cinética macroscópica al gas. Puede demostrarse que la
velocidad u2 es subsónica.

En un choque fuerte M → ∞, y las relaciones dan:

P2

P1
=

2γM2

(γ + 1)
(=

5
4

M2 para γ = 5/3), (A.15)

ρ2

ρ1
=

u2

u1
=

(γ + 1)
(γ− 1)

(= 4 para γ = 5/3), (A.16)

T2

T1
=

2γ(γ− 1)
(γ + 1)2 M2 (=

5
16

M2 para γ = 5/3). (A.17)
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Figura A.3: Modificación del ı́ndice espectral ζ = 2α + 1 de las partı́culas aceleradas
en ondas de choque no relativistas (Longair, 2010).

Nótese que hemos considerado un choque plano, no hemos tenido en cuenta pérdidas
radiativas, o campo magnético (estas relaciones son válidas en presencia de un campo
magnético paralelo a la propagación de la onda de choque). El campo magnético en
una onda de choque fuerte sufrirá una compresión igual a la sufrida por la densidad.
Relaciones más generales pueden hallarse, por ejemplo, en Boyd & Sanderson (1969).

A.2.2. Índice espectral

Considerando un choque fuerte, adiabático, y un gas monoatómico, las cantidades
antes y después del choque se relacionan mediante el lado derecho de las relaciones
(A.15)-(A.17). En el sistema de referencia en el cual el medio esta en reposo, el choque
se propaga con velocidad U = u1. En el sistema de referencia donde la región de post
choque esta en reposo, el gas se acerca a una velocidad V = (3/4)U.

Evaluemos el incremento de energı́a de la partı́cula cruzando a la región post choque.
La energı́a de la partı́cula en el sistema de referencia solidario al post choque se calcula
haciendo una transformación de Lorentz con velocidad V = (3/4)U:

E′ = γV(E + pxV), (A.18)
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como el choque no es relativista γV = 1; además E = pc, y px = (E/c) cos θ. Entonces

ΔE = p V cos θ y
ΔE
E

=
V
c

cos θ. (A.19)

Por otro lado, la probabilidad de que la partı́cula llegue con un ángulo θ, θ + dθ es
proporcional a sin θdθ, la tasa a la cual se acerca a choque es proporcional a c cos θ (la
componente x de su velocidad). Entonces la probabilidad de que la partı́cula cruce el
choque es proporcional a sin θ cos θdθ, y considerando la normalización de la probabil-
idad para todo θ, P(θ) = 2 sin θ cos θdθ. Por lo tanto, la ganancia de energı́a promedio
es

〈
ΔE
E

〉
=

V
c

∫ π/2

0
2 cos θ2 sin θdθ =

2
3

V
c

. (A.20)

La velocidad de la partı́cula se vuelve isotrópica por las dispersiones del otro lado del
choque, sin perder energı́a, entonces en un ciclo la ganancia de energı́a de la partı́cula
es 〈

ΔE
E

〉
=

4
3

V
c

. (A.21)

Como 〈ΔE/E〉 = E− E0/E = 1− E/E0, entonces

β = 1 +
4V
3c

. (A.22)

Sólo resta estimar Pr. El flujo de partı́culas es isotrópico, la tasa de cruces – con-
siderando un frente de choque plano – esta dada por la proyección del flujo isotrópico
c npar/4π en el frente de choque:

∫ 1

0
d cos θ

∫ 2π

0
dφ

cnpar

4π
cos θ =

c npar

4
. (A.23)

En la región post choque las partı́culas serán advectadas a una tasa npar u2, entonces la
probabilidad de escape:

Pesc =
npar u2

c npar/4
=

4u2

c
, (A.24)

debido a las condiciones de salto 4u2 = U. La probabilidad de cruce será entonces

Pr = 1− Pesc = 1− U
c

. (A.25)

Ahora podemos evaluar el indice espectral de la Ec. A.7.

ln Pr = ln
(

1− U
c

)
∼ −U

c
(A.26)
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y

ln β = ln
(

1 +
4U
3c

)
∼ 4V

3c
=

U
c

. (A.27)

Ası́

ln Pr
ln β

= −1, (A.28)

por lo tanto la Ec. (A.7) es

N(E)dE = constante× E−2 dE. (A.29)

(ver Gaisser 1990; Longair 2010). Ası́, en una onda de choque fuerte el ı́ndice espec-
tral de las partı́culas es ζ = 2. Este ı́ndice puede modificarse por diferentes causas,
como se resume en la Fig. A.3; para más detalles ver (Longair, 2010), y las referencias
ahı́ citadas. El caso relativista no es de nuestro interés, este caso se trata en, por ejemplo,
en (Longair, 2010).

A.2.3. Aceleración de partı́culas en procesos de reconexión magnética

La reconexión magnética rápida ocurre en muchas fuentes astrofı́sicas y actualmente
se lo considera un proceso importante para la aceleración de partı́culas a través de un
mecanismo de Fermi de primer orden, como se propuso originalmente en de Gouveia
dal Pino & Lazarian (2005) (ver además Drake et al. (2010); Drury (2012); Bosch-Ramon
(2012a)), y fue testeado numéricamente en Kowal et al. (2011, 2012).

Las partı́culas son dispersadas entre flujos magnéticos convergentes de polaridad op-
uesta, en una región de reconexión magnética. Las partı́culas giran en torno a lı́neas
de campo reconectadas, ganando energı́a con cada colisión con las irregularidades
magnéticas entre los flujos convergentes (ver Fig. A.4), resultando un proceso de tipo
Fermi de primer orden. La ganancia de energı́a en cada ciclo es ΔE/E ∝ Vrec/c.

En la presencia de turbulencia débil se induce reconexión magnética rápida (Lazari-
an & Vishniac, 1999). En el régimen de reconexión rápida la velocidad de reconexión
puede ser del orden de la velocidad de Alfvén VA =

√
B/4πρ. La turbulencia aumen-

ta la eficiencia de la aceleración mediante la combinación de dos efectos: la presencia
de un gran número de hojas de corriente a pequeña escala y el ensanchamiento de la
región de aceleración (para más detalles ver de Gouveia Dal Pino & Kowal (2013)).

En este proceso el espectro de partı́culas f (p) – en función de su momento p – resul-
tante es

f (p) ∝ p
−3r
r−1 , (A.30)
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Figura A.4: Esquema de aceleración de partı́cuas en una región de reconexión. La
partı́cula circula en torno a una lı́nea de campo reconectada y rebota entre los puntos
A y B dentro de la hoja de corriente, mientras que los flujos convergentes se aproximan
mutuamente a velocidad Vrec.

donde r es el cociente de las densidades outflow e inflow de la región de reconexión.
Este mecanismo puede comprimir mas eficientemente el gas que una onda de choque
fuerte, y r en general se espera que sea >> 4. Para valores grandes de r f (p) ∝ p−3,
por lo tanto

N(p) ∝ E−1. (A.31)

Puede verse que este mecanismo puede producir una distribución de partı́culas más
dura.

A.2.4. Criterio de Hillas

Las partı́culas no pueden acelerar hasta cualquier energı́a, independientemente del
mecanismo que las acelere, ya que si su giroradio es mayor que el tamaño de la fuente
se escapan del sistema. Esto se conoce como el criterio de Hillas (e.g. Hillas, 1984). De
modo que las partı́culas en una dada región de aceleración de escala caracterı́stica l y
campo magnético B, sólo podrán ser aceleradas si su radio de Larmor, rg = E/eB, es
menor que l. Esta condición puede escribirse:

Emax < 300 (rg/cm) (B/G) eV. (A.32)

Es decir que, independientemente de las pérdidas que sufran las partı́culas, siempre
existe una cota superior para la energı́a máxima que puedan alcanzar.
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Figura A.5: Esquema de la emisión sincrotrón.

A.3. Procesos radiativos

La población de partı́culas relativistas producirá emisión al interactuar con los cam-
pos electromagnéticos y materiales. Una breve descripción de los mecanismos y las
fórmulas utilizadas en la tesis se presentan a continuación. Mayores detalles sobre los
procesos no térmicos pueden hallarse en (e.g. Romero & Paredes, 2011). Las fórmu-
las correspondientes pueden encontrarse en Vila & Aharonian (2009) y las referencias
citadas.

A.3.1. Interacción con el campo magnético: emisión sincrotrón

La interacción de una partı́cula cargada con el campo magnético produce emisión no
térmica conocida como emisión sincrotrón.

El tiempo de las pérdidas sincrotrón para una partı́cula cargada de masa m, en un
campo B es

t−1
synchr =

4
3

σTcUB

mec2

(
me

m

)3 E
mc2 , (A.33)

donde σT es la sección eficaz de Thomson, σT = 8/3πre
2 con re el radio clásico del

electrón y UB = B2/8π es la densidad de energı́a magnética.

La emisión sincrtotrón en un volumen V, se calcula mediante la siguiente aproxi-
mación
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Lγ(Eγ) = κSSA(Eγ)EγV
√

3e3B
hmc2

∫ Emax

Emin

dEN(E)
Eγ

Ec
1,85×

(
Eγ

Ec

)1/3

exp
(

Eγ

Ec

)
, (A.34)

donde

Ec =
3

4π

ehB
mc

(
E

mc2

)2

. (A.35)

κSSA es el factor de auto absorción (SSA). Los fotones sincrotrónicos pueden ser ab-
sorbidos por los propios electrones en presencia de un campo magnético. Esto lleva a
una modificación del espectro sincrotrónico a bajas frecuencias. κSSA es

κSSA =
1− e−τSSA(Eγ)

τSSA(Eγ)
; (A.36)

aquı́ τSSA(Eγ) es la profundidad óptica del mecanismo (ver Rybicki & Lightman, 1986).

A.3.2. Interacción con el campo de materia: Bremsstrahlung relativista
y colisiones p− p

La radiación por Bremsstrahlung relativista es la radiación producida cuando un elec-
trón relativista es acelerado en el campo electroestático de un núcleo u otra partı́cula
cargada. La Fig A.6 esquimatiza de forma sencilla esta situación.

Las pérdidas por Bremsstrahlung relativista en un gas completamente ionizado de
iones de carga Ze se calculan (Berezinskii et al., 1990):

t−1
Br = 4nZ2r2

e αc
[

ln
2Ee

mec2 −
1
3

]
, (A.37)

donde n es la densidad de los iones blanco, re el radio clásico del electrón y α = 1/137
es la constante de estructura fina.

La radiación producida por Bremsstrahlung relativista, en un volumen V, esta dada
por

Lγ(Eγ) = EγV
∫ ∞

Eγ

nσB(Ee, Eγ)
c

4π
Ne(Ee)dEe, (A.38)

donde

σB(Ee, Eγ) =
4αr2

e
Eγ

φ(Ee, Eγ), (A.39)

y

φ(Ee, Eγ) = [1 + (1− Eγ/Ee)
2 − 2/3(1− Eγ/Ee)]

{
ln

2Ee(Ee − Eγ)

mec2Eγ
− 1

2

}
. (A.40)
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Figura A.6: Bremstrahlung relativista.

Figura A.7: Colisión inelástica protón-protón, se muestra el canal de interés para la
creación de rayos gamma, otros canales producirán partı́culas (ver texto).
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En la interacción de un protón cargado con la materia se producen piones cargados π±
y piones neutros π0 mediante los siguientes canales:

p + p → p + p + ζ1π0 + ζ2(π
+ + π−), (A.41)

p + p → p + n + π+ + ζ1π0 + ζ2(π
+ + π−), (A.42)

p + p → n + n + 2π+ + ζ1π0 + ζ2(π
+ + π−), (A.43)

donde ζ1 y ζ2 son enteros positivos cualesquiera.

Las pérdidas producidas por interacciones protón-protón pueden calcularse de

t−1
pp = npcσppKpp, (A.44)

donde np es la densidad de protones blancos y Kpp la ineslasticidad (∼ 0,5). La sección
eficaz puede aproximarse por (Kelner et al., 2006)

σpp = (34,3 + 1,88L + 0,25L2)

[
1−

(
Eth

Ep

)4]2

mb, (A.45)

donde L = ln(Ep/1TeV).

σinel = (34.3 + 1.88 L + 0.25 L
2)×⎡

⎣1−

(
Eth

Ep

)4
⎤
⎦

2

, mb

Figura A.8: Sección eficaz inelastica para colisiones p− p aproximada por la Ec.(A.45),
de (Kelner et al., 2006).

Los piones neutros creados decaerán en rayos gamma

π0 → γ + γ, (A.46)
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con una probabilidad del 98 %, este es el canal de interés para la producción de rayos
gamma, la situación se esquematiza en la Fig.A.7.

La luminosidad producida por el decaimiento de los piones neutros, para Ep < 0.1 TeV,
puede obtenerse de

Lγ(Eγ) = 2VE2
γ

∫ ∞

Emı́n

qπ(Eπ)√
E2

π −m2
πc4

dEπ, (A.47)

con Emin = Eγ + mπc4/4Eπ. En el formalismo de la función δ (Aharonian & Atoyan,
2000) la emisividad de piones neutros esta dada por

qπ(Eπ) =
np

κπ
σpp

(
mpc2 + Eπ/κπ

)
Np

(
mpc2 + Eπ/κπ

)
(A.48)

con κπ ∼ 0,17 (Gaisser, 1990). Para Ep < 0.1 TeV hasta la energı́a umbral, una versión
levemente modificada de la aproximación anterior se necesita, usando el reemplazo

δ(Eπ − κπEkin)→ ñδ(Eπ − κπEkin). (A.49)

Aquı́ ñ es el número total de π0 creados por colisiones p− p.

La luminosidad gamma en el rango 0,1 TeV≤ Ep ≤ 105 TeV puede obtenerse de Kelner
et al. (2006)

Lγ(Eγ) = npE2
γV

∫ ∞

Eγ

σinel(Ep)Np(Ep)Fγ

(
Eγ

Ep
, Ep

)
dEp

Ep
, (A.50)

con Fγ

(
Eγ

Ep
, Ep

)
una función de Eγ y Ep.

Los piones cargados decaerán con una probabilidad del 99 % en

π± → μ± + νμ(νμ), (A.51)

y los muones decaerán en pares e± + neutrinos:

μ± → e± + νμ(νμ) + νe(νe). (A.52)

La inyección de estos pares producidos por interacciones p− p se calcula mediante

qe(Ee) = c nH

1∫
0

σinel(Ee/x) Np(Ee/x) Fe(x, Ee/x)
dx
x

. (A.53)

Aquı́, Fe(x, Ee/x) es el espectro de electrones del decaimiento π → μ νμ:
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Fe(x, Ep) = C1(Ep)
(1 + C3(Ep)(ln x)2)3

x + 0,3x(1−C2(Ep))
(− ln(x))5 , (A.54)

donde

C1(Ep) =
1

69,5 + 2,65 L + 0,3 L2 , (A.55)

C2(Ep) =
1

(0,201 + 0,062 L + 0,00042 L2)1/4 , (A.56)

C3(Ep) =
0,279 + 0,141 L + 0,0172 L2

0,3 + (2,3 + L)2 , (A.57)

donde L, como antes, es L = ln(Ep/1 TeV).

A.3.3. Interacción con el campo de radiación: dispersión Compton
inversa y colisiones p− γ

La dispersión CI se produce mediante la interacción de un electrón muy enegético con
un fotón. El electrón transfiere energı́a al fotón, el cual aumenta su frecuencia. En la
Fig. A.9 se ilustra esta interacción. En la Fig. A.10 se muestra la sección eficaz de in-
teracción en función de la energı́a del fotón; puede verse claramente que exiten dos
regı́menes de interacción. A altas energı́as del electrón la sección eficaz cae abrupta-
mente, este lı́mite se conoce como régimen de Klein-Nishina. En este régimen el elec-
trón pasa casi toda su energı́a al fotón.

Las pérdidas por colisiones CI se calculan usando la siguiente expresión (Blumenthal
& Gould, 1970):

t−1
IC =

1
Ee

∫ εmax

εmin

∫ bEe
1+b

ε
(ε1 − ε)

dN
dtdε1

dε1, (A.58)

donde ε y ε1 son las energı́as de los fotones incidentes y dispersados, respectivamente
y

dN
dtdε1

=
1
Ee

2πr2
0mc3

γ

nph(ε)dε

ε
f (q), (A.59)

con

f (q) = 2q ln q + (1 + 2q)(1− q) +
1
2
(bq)2

a + bq
(1− q). (A.60)

Donde b = 4εγ/mc2 y q = ε1/[b(Ee − ε1)].
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Figura A.9: Ilustración de la dispersión Compton inversa, el fotón saliente tiene mayor
energı́a que el entrante.

Figura A.10: Sección eficaz de la interacción CI en función de la energı́a del electrón
para una energı́a inicial del fotón fija de 1 eV.
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Figura A.11: Esquema de la interacción protón-fotón, se muestra el canal de interés
para la creación de rayos gamma, otros canales producirán partı́culas (ver texto).

La emisión CI se calcula mediante la expresión:

LIC(Eγ) = E2
γV

∫ Emax

Emin

dEeNe(Ee)
∫ εmax

εmin

dεPIC(Ee, Eγ, ε), (A.61)

donde el espectro de fotones dispersados es

PIC(Ee, Eγ, ε) =
3σTc(mec2)2

4E2
e

nph(ε)

ε
F(q), (A.62)

son

F(q) = 2q ln q + (1 + 2q)(1− q) +
1
2
(1− q)

(qΩ)2

(1 + Ωq)
, (A.63)

y Ω = (4εEe)/((mec2)2) , q = (Eγ)/[(ΩEe(1− Eγ/Ee))].

Las colisiones de protones relativistas con campos de fotones – llamadas colisiones
foto-hadrónicas – , al igual que las colisiones inelásticas p − p, producirán piones y
otras partı́culas:

p + γ → p + ζ1π0 + ζ2(π
+ + π−), (A.64)

p + γ → n + π+ + ζ1π0 + ζ2(π
+ + π−). (A.65)

El canal de creación de rayos gamma es de nuevo el decaimiento de piones neutros,
según se ilustra en la Fig A.11. En los escenarios presentados en esta tesis este proceso
no es relevante. Las fórmulas para calcular las pérdias y la emisión producida por esta
interacción pueden encontrarse en Stecker 1968 y Kelner & Aharonian 2008, respecti-
vamente.
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A.4. Absorción por creación de pares en el campo de fo-
tones

Los fotones gamma serán absorbidos mediante aniquilación de fotones en campos ra-
diativos: γ + γ → e+ + e−. La situación se ilustra en la Fig. A.12.

La opacidad diferencial para un rayo gamma viajando en la dirección eγ debido a
fotones de energı́a ε en la dirección e� es

dτγγ = (1− eγe�)nεσγγdεdΩdl, (A.66)

donde dΩ es el ángulo sólido de la superficie que emite los fotones y nε es la densidad
especı́fica de radiación.

Figura A.12: Un fotón de muy alta energı́a unteractúa con un fotón menos energético
creando un par e± (aniquilación de fotones).

La sección eficaz para aniquilación de fotones es (Gould & Schréder, 1967):

σγγ(β) =
πr2

e
2

(1− β2)

[
2β(β2 − 2) + (3− β4) ln

(1 + β

1− β

)]
, (A.67)

donde β = (1− 1/s)1/2, y s = Eγε(1− eγe�)/(mec2)2. Aquı́, Eγ y ε son las energı́as
del rayo gamma y del fotón absorbente, respectivamente. Esta reacción ocurre sobre
un mı́nimo dado por

Eγ ε =
2(mec2)2

(1− eγe�)
, (A.68)

donde eγ es un vector unitario en la dirección de la propagación del rayo gamma.

En el caso de absorción interna se integra la Ec. (A.66), pero considerando el campo de
fotones producido localmente de densidad nph(ε):

τ(Eγ) =
1
2

∫
l

∫ εmax

εth

∫ umax

−1
(1− u) σγγ(β)nph(ε)dudεdl. (A.69)
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Aquı́, u = cos ϑ, ϑ es el ángulo entre el momento de los fotones y l es la distancia
recorrida por los fotones.



Apéndice B

HIDRODINÁMICA DE BOWSHOCKS

Este apéndice es complementario al modelo hidrodinámico de bowshocks estelares pre-
sentado muy brevemente en el Capı́tulo 3. Además se discuten muy brevementes las
inestabilidades que puden desarrollarse en bowshocks de estrellas fugitivas masivas.

B.1. Modelado analı́tico del bowshock

La colisión del viento de la estrella con el ambiente produce dos choques separados
por una discontinuidad (ver Fig. 3.3). En estado estacionario, la masa y el momento
se conservan y un flujo se establece entre los dos choques que acarrea la masa y el
momento depositado por los fluidos interactuantes.

En el sistema de referencia de la estrella el ISM puede considerarse como un viento
entrante de lineas de flujo paralelas y el viento estelar como un flujo radial (Wilkin
1996, ver Fig. 3.3). Adoptamos un sistema de coordenadas con origen en la posición
de la estrellas. El eje z se define a lo largo de la trayectoria de la estrella. Usamos un
sistema de coordenadas esférico (r,θ,φ), donde θ es el ángulo medido desde el plano
x − y, y φ es el ángulo acimutal, medido entorno al eje z. El radio de la superficie de
discontinuidad en este sistema es r = R(θ, φ) (ver Fig. B.1).

Adoptamos el modelo analı́tico desarrollado por Wilkin (2000) para construir el mod-
elo hidrodinámico. Las propiedades de la superficie definida por el bowshock en térmi-
nos de los dos flujos interactúantes se deriva usando leyes de conservación de la masa y
del momento. Como estamos interesados en la situación de estado estacionario, consid-
eramos que el viento y las condiciones del medio no cambian con el tiempo. También
consideramos que la mezcla es instantánea. Debido a la condición de estacionariedad,
la forma geométrica de la superficie esta fija, entonces la velocidad de la materia entre
la capa angosta debe ser tangente a la superficie. Aceleración normal a la superficie
puede ocurrir debido a que el fluido no sigue necesariamente una linea recta.
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Figura B.1: Esquema geométri-
co de la superficie, y los ángu-
los considerados. El eje z se de-
fine en la dirección de la trayec-
toria de la estrella. θ es el ángu-
lo medido desde el plano x− y,
y φ es el ángulo acimutal, me-
dido en torno al eje z. Un pun-
to sobre la superficie del bow-
shock tiene un radio r = R(θ,
φ). Se muestra además el ángu-
lo sólido correspondiente a un
gajo Δφ, visto desde el origen.

Se considera que el enfriamiento es tan eficiente que la superficie chocada colapsa a
una capa infinitamente fina, con una densidad superficial de materia muy delgada. Si
el campo magnético en el gas chocado esta muy acoplado al gas, podrı́a soportar un
espesor de la capa aún en el régimen de enfriamiento eficiente. Si β – el cociente entre
la presión del gas y la presión magnética – es mayor que 1, entonces el campo no esta
altamente acoplado. En las fuentes que consideramos estas consideraciones se cumple
debido a que el campo es débil.

Bandiera (1993) notó de que la condición de grosor despreciable elimina una variable
espacial, y que en este problema especı́fico el movimiento en la superficie es a lo largo
de planos.

Wilkin (1996) demostró que superficies delgadas producidas por vientos supersónicos
conservan el momento en el sentido vectorial – siempre que el flujo sea meridional
–. El método de resolución esta basado en esta última observación. Para conservar el
momento en estado estacionario, el flujo de momento en la superficie debe ser la suma
vectorial de los flujos de momento incidentes, integrada desde el punto de standoff al
punto de interés. La integración se realiza sobre el área de la superficie entre dos planos
de ángulo acimutal φ constante, en el limite en el que Δφ is infinitesimal (ver Fig.B.1).

Los parámetros fı́sicos principales del modelo son: la velocidad del viento (Vw), la den-
sidad del viento (o la tasa de perdida de masa Ṁw), la velocidad espacial de la estrella
(V�) y la densidad del ISM (ρa).Cambios en estos parámetros producen cambios en
las caracterı́sticas observables de los bowshocks, tal como su morfologı́a o la existen-
cia de gradientes de temperatura o densidad (e.g. Bandiera (1993), Wilkin (2000)). Los
parámetros del viento depende de la clase espectral de la estrella masiva. Aquı́ consid-
eramos tres tı́pos: una O9I, una O4I y una WR (ver Tabla B.1).
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El flujo de masa (Φm), de momento (Φ) , y de momento angular (ΦJ) por unidad de
ángulo acimutal, para un elemento de la superficie limitado por planos de φ constante,
están dados por:

Φm = � σ Vt sec α, (B.1)

Φ = Φm Vt t̂, (B.2)

ΦJ = R×Φ. (B.3)

Aquı́ � = R sin θ, y t̂ = φ̂ × n̂/|φ̂ × n̂| es el vector unitario a φ constante tangente
a la superficie, donde n̂ es la norma unitaria saliente de la superficie. El elemento de
arco ds trazado a lo largo de la superficie esta dado por (ds)2 = (dR)2 + R2(dθ)2 +
R2 sin2 θ (dφ)2, entonces el elemento de arco trazado a lo largo de la superficie a θ
constante es � sec α dφ, y α esta dado por tan α = ∂R/∂φ/R sin θ. Las formas explı́citas
de estas cantidades se encuentran en Wilkin (2000).

Para el viento estelar los flujos por unidad de ángulo acimutal son

Φm,w =
∫ θ

0
R2 ρw Vw sin θ′ dθ′, (B.4)

Φw =
∫ θ

0
R2 ρw V2

w [�̂ sin θ′ + ẑ cos θ′] sin θ′ dθ′, (B.5)

ΦJ,w = 0. (B.6)

El viento estelar radial no ejerce momento angular sobre la superficie, por lo tanto el
flujo de momento angular es cero.

Como consecuencia de la conservación de la masa en estado estacionario para el viento
las cantidades ρwVw y ρwV2

w están dadas por:

ρwVw =
Ṁw

4π r2 fw(θ, φ), (B.7)

ρwV2
w =

Ṁw V̄w

4π r2 gw(θ, φ). (B.8)

Aquı́ fw y gw son funciones adimensionales normalizadas y V̄w es la velocidad media
de la linea de flujo (Wilkin, 2000). Con estas consideraciones las expresiones (B.4) y
(B.5) se escriben

Φm,w =
Ṁw

4π

∫ θ

0
fw(θ

′, φ) sin θ′ dθ′, (B.9)
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Φw =
Ṁw V̄w

4π

∫ θ

0
gw(θ

′, φ) [�̂ sin θ′ + ẑ cos θ′] sin θ′ dθ′. (B.10)

Para obtener soluciones estacionarias, la densidad del medio debe ser independiente
de la coordenada z: : ρa = ρa(x, y). En coordenadas esféricas x = � cos φ y y = � sin φ,
i.e. ρa = ρa(�, φ). Se considera una densidad del medio de la siguiente forma

ρa = ρ0 fa(�, φ), (B.11)

donde ρ0 es el valor de la densidad a lo largo del eje z y f (0, φ) = 1.

El flujo por unidad de ángulo acimutal para el medio son:

Φm,a = ρ0 Va

∫ �

0
fa �′ d�′. (B.12)

Φa = −Va ẑ Φm,a. (B.13)

ΦJ,a = ρ0 V2
a

∫ �

0
fa �′2 d�′. (B.14)

Los flujos de masa, momento y momento angular son integrales a lo largo del fluido
que no dependen de los detalles de la forma de la superficie. La integarción se realiza
sobre el ángulo sólido del gajo Δφ (ver Fig.B.1).

Las leyes de conservación de la masa, momento y momento angular son:

Φm = Φm,w + Φm,a, (B.15)

Φ = Φw + Φa, (B.16)

ΦJ = ΦJ,w + ΦJ,a. (B.17)

Este es el conjunto fundamente de ecuaciones. El radio de la superficie en términos de
las propiedades del viento y del ISM resulta:

R =
ΦJ

Φ� cos θ −Φz sin θ
. (B.18)

En esta expresion cada flujo de momento en la superficie debe evaluarse, usando las
expresiones (B.9)-(B.10) y (B.12)-(B.14), a través de las expresiones (B.1)-(B.3).
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� V� Ṁw Vw na

O4Ia 30/100 km s−1 10−4 M� yr−1 2,2× 103 km s−1 1 cm−3

O9Ia 30 km s−1 10−6 M� yr−1 0,8× 103 km s−1 1/ 100 cm−3

WRb 30 km s−1 2,5×10−4 M� yr−1 1,0/3×103 km s−1 1 cm−3

Tabla B.1: Parámetros usados para modelar los bowshocks de los diferentes tipos de
estrellas.
aValores derivados de Kobulnicky, Gilbert & Kiminki (2009).
bPara una estrella WR poderosa (Ignace, Oskinova & Foullon 2000).

B.1.1. Tratamiento para una medio uniforme y un viento isotrópico

En esta subsección adoptamos una densidad para el medio que es uniforme y un viento
estelar istrópico. El viento y el medio colisionan frontalmente a θ = 0. Debido a que
el viento es divergente, su presión dinámica decrece con la distancia, mientras que
la presión dinámica del medio es constante. El punto donde el viento y el medio se
equilibran, i.e. ρwV2

w = ρaV2
� , se llama punto de standoff, donde ρw = Ṁw/4πR2Vw.

Este punto de la superficie define un el radio de standoff R0:

R0 =

√
ṀwVw

4πρaV2
�

. (B.19)

Para un medio de densidad uniforme ρa y un viento isotropico y velocidad estelar
constante V�, la expresion (B.18) da

R(θ) = R0 csc θ
√

3(1− θ cot θ), (B.20)

La Fig. B.1.1 muestra las formas del bowshock calculado usando la Ec. (B.20) para difer-
entes tipos de estrellas, considerando los parámetros de la Tabla B.1. Bowshock con
valores grandes de R0 producirán flujos IR muy débiles para ser detectados con los
instrumentos actuales.

B.1.2. Viento anisotrópico y densidad inhomogénea

Las estrellas fugitivas pueden estar embebidas en nubes traslúcidas, nubes molecu-
lares, regiones de alta densidad del ISM; estas regiones podrı́an tener una distribución
de densidades no uniforme. Aquı́ consideramos los efectos de un gradiente de densi-
dad en el medio ambiente. El viento estelar se lo considera isotrópico. Consideramos
una distribución exponencial de la densidad del medio.
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Figura B.2: Bowshocks en un medio uniforme. Las figuras a y b corresponden a la es-
trella O4I, con velocidad espacial de 30 y 100 km s−1; el valor de R0 es ∼ 27.7 y ∼ 8.3
pc respectivamente. Un incremento en la velocidad espacial produce una estructura
menor. Las figuras c y d corresponden a una estrella O9I, considerando una densidad
ambiente de 1 y 100 cm−3; el valor de R0 es∼ 1.7 y∼ 0.2 pc respectivamente. Un incre-
mento en la densidad del medio produce bowshocks menores. Finalmente, las figuras e
y f son para unas estrella WR, considerando una velocidad terminal del viento de 3000
y 1000 km s−1; para estos parámetros los valores de R0 son relativamente altos, ∼ 51,
para el viento más rápido, y ∼ 29.6 pc para el más lento. El tamaño de la superficie es
sensible a cualquier incremento en la velocidad del viento.
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En el caso de una distribución exponencial del ISM a lo largo del eje x fa(x) = exp(−η).
donde η = x/H, y H es la escala de densidad. La Ec. (B.11) toma la forma

fa(x) = exp(−η). (B.21)

Para esta ley de densidad la forma del bowshock esta dada por:

R(θ, φ) = H sec φ csc θη(θ, φ), (B.22)

donde η(θ, φ) se obtiene de resolver numéricamente la siguiente ecuación:

(H/R0)
2 sec2 φ η−1[η − 2 + exp(−η)(η + 2)] (B.23)

=
1
2
(1− θ cot θ).

Definiendo η0 = R0/H cos φ
√

3(1− θ cot θ), como el valor de η = x/H para la solu-
ción axisimétrica, la ecuación previa toma la forma simple

1
η

[
η − 2 + exp(−η)(η + 2)

]
=

1
6

η2
0. (B.24)

El gradiente de densidad del medio distorsiona la forma del bowshock a lo largo de
la dirección x y podrı́a producir estructuras irregulares en bowshocks observados (e.g
Dgani et al. 1996a; Comeron & Kaper 1998). R(θ, φ) esta distorsionado en la dirección x.
La distorsión depende de la escala de densidad dada. La Fig. B.3 muestra los bowshocks
correspondientes a R(θ, φ) dado por Ec. (B.22), para la estrella O4I y los tres casos H =
R0, H = 0,1R0, H = 10R0.

B.1.3. Viento asimétrico

Las estrellas fugitivas podrı́an rotar. ζ Oph, por ejemplo, rota a casi su velocidad lı́mite,
con Vrot sin i∼ 400 km s−1. La rotación puede producir vientos no uniformes. Aquı́ con-
sideramos un viento axisimétrico, donde el eje de simetrı́a esta desalineado con la di-
rección del movimiento de la estrella. Definimos un sistema de coordenadas de forma
tal que el eje z∗ coincida con el eje de simetrı́a del viento. El sistema de coordenadas
original y el nuevo se relación a través de:

sinθ∗cosφ∗ = sinθcosφ, (B.25)
sinθ∗sinφ∗ = sinθsinφcosλ− cosθsinλ, (B.26)

cosθ∗ = sinθsinφsinλ + cosθcosλ, (B.27)

donde λ es el ángulo ente z y z∗.
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Figura B.3: Bowshocks asimétricos para una estrella O4I embebido en un gradiente de
densidad exponencial, con ρ0 = 100 mp, para diferentes escalas de altura. Desde arriba
hacia abajo H = 0.1 R0, H = R0, y H = 10 R0 .
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Figura B.4: Bowshocks calculados para ζ Oph. La figura de arriba muestra el bowshock
para un viento polar (c2 = 1) y λ = 30. La figura del medio muestra el bowshock para
un viento polar con λ = 70, y la figura de abajo muestra el bowshock para un viento
ecuatorial (c2 = -1) y λ = 70.
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La densidad de flujo de masa y momento del viento ahora dependen del ángulo polar
θ∗:

ρwVw =
Ṁw

4π r2 fw(θ∗), (B.28)

ρwV2
w =

Ṁw V̄w

4π r2 gw(θ∗). (B.29)

Las funciones adimensionales fw y gw estan normalizadas a la unidad sobre 4π (ver
Wilkin (2000)).

Cuando la asimetrı́a se manifiesta debido a la rotación de la estrella, el viento tiene
simetrı́a respecto al plano ecuatorial. Para vientos que son simétricos respecto a θ =
π/2, las funciones fw(θ∗) y gw(θ∗) tendrán expansiones solo en términos de potencias
pares de cos θ∗ Bandiera (ver 1993); Wilkin (ver 2000).

Los flujos de masa y momentos se describen:

fw = b0 + b1 cos θ∗ + b2 cos2 θ∗, (B.30)

gw = c0 + c1 cos θ∗ + c2 cos2 θ∗, (B.31)

y la normalización requiere b0 = (1− b2/3) y c0 = (1− c2/3). Valores positivos de c2
indican un exceso a lo largo del eje de simetrı́a (polar), mientras que valores negativos
indican un exceso en el plano ortogonal (ecuatorial) (ver Bandiera (1993)).

Para este tipo de vientos la forma de la superficie esta dada por:

R = R0 csc θ

{
3(1− θ cot θ)(c0 +

c2

4
(3(sin φ sin λ)2 (B.32)

+ (cos λ)2)) + 2c1(1− cos θ)
[
cos λ + sin φ sin λ tan

(θ

2
)]

+
3 c2

4
[
((cos λ)2 − (sin φ sin λ)2) sin2 θ

+ sin φ sin λ cos λ(2θ − sin 2θ)
]}1/2

.

La Fig. B.4 muestra el bowshock calculado para la estrella como ζ Oph (ver Sec. 4.1)
considerando un viento estelar desalineado para diferentes geometrı́as.

B.2. Estabilidad de bowshock estelares

El modelo hidrodinámico descripto en la sección previa no considera las varias inesta-
bilidades que pueden desarrollarse en los bowshocks de estrellas fugitivas. Un tratamien-
to completo que tenga en cuenta estas inestabilidades, y sus consecuencias globales,
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requiere un tratamiento hidrodinámico 3-D. Este tratamiento esta mas allá del alcance
de este trabajo. Aquı́ simplemente mencionamos brevemente las inestabilidades que
pueden desarrollarse en estos sistemas.

Las inestabilidades en capas delgadas limitadas por choques dependen de la eficiencia
de los procesos de enfriamiento involucrados, diferentes mecanismos podrı́an domi-
nar la dinámica, por lo tanto diferentes inestabilidades podrı́an manifestarse. Estudios
sobre estas inestabilidades pueden encontrarse, por ejemplo, en Ryu & Vishniac 1987;
Dgani 1993; Mac Low & Norman 1993; Vishniac 1994; Dgani et al. 1996a,b; Blondin &
Marks 1996.

Cuando el viento estelar chocado se enfrı́a ineficientemente se desarrolla una inestabil-
idad similar a la blast wave overstability. Este fenómeno aparece en capas chocadas lim-
itadas por presión térmica en un lado, y por presión dinámica del otro. Es el resultado
de que la presión dinámica actúa solo en la dirección de movimiento, mientras que la
presión térmica actúa en dirección perpendicular a la superficie del choque (para una
descripción detallada de la blast wave overstability ver Mac Low & Norman 1993). En el
caso de burbujas en expansión en un medio en reposo, este fenómeno actúa como una
sobre-estabilidad, pero en el caso de un bowshock estelar este fenómeno se torna una in-
estabilidad. Comeron & Kaper (1998) estudiaron este fenómeno en bowshocks estelares,
las distorsiones producidas cerca de la nariz se propagan hacia la cola del bowshock por
el flujo de materia.

En el caso de enfriamiento instantáneo otras inestabilidades son importantes: la in-
estabilidad no lineal en capas delgadas NTSI (Vishniac, 1994) y la inestabilidad por
aceleración normal TAI (Dgani et al., 1996a). La inestabilidad TAI domina por sobre
la NTSI en bowshocks. La inestabilidas TAI se desarrolla cuando el equilibrio entre las
presiones dinámicas no es estable (e.g. Dgani, 1993). Cuando el viento colisiona con el
medio, la porción de fluido chocado tiende a oscilar fuera de la posición de equilibrio,
y es acelerado hacia afuera.

Las condiciones de estabilidad de la inestabilidad TAI para bowshocks de estrellas fugi-
tivas masivas dependen de un parámetro adimensional ᾱ = V�/Vw. Bowshocks con ᾱ
<< 1 (vientos rápidos) son más estables que bowshocks con ᾱ >> 1 (vientos lentos).
Bowshocks de estrellas fugitivas de tipos OB tienen valores tı́picos de ᾱ entre 0,01 y 0,1.
Para las fuentes que consideramos en este Apéndice (ver Tabla B.1) 0,01 < ᾱ < 0,1.
Dgani et al. (1996a) demonstraron que el bowshock de ζ Oph es estable bajo la inesta-
bilidad TAI. En un studio en el regimen no lineal, Dgani et al. (1996b) concluyeron
que las irregularidades observadas (grumosas) en bowshocks podrı́an surgir como una
consecuencia de esta inestabilidad.

Las inestabilidades hidrodinámicas clásicas también pueden desarrollarse – e incluso
dominar las inestabilidades – : la inestabilidad de Rayleigh-Taylor (RT) y la inestabil-
idad de Kelvin-Helmholtz (KH) (e.g. Blake, 1972; Birkinshaw, 1991). La inestabilidad
de RT se manifiesta cuando dos fluidos de densidad diferente se ejercen fuerza mutua-
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mente, e.g. cuando un fluido denso descansa sobre un fluido mas liviano en un sistema
acelerado o en un campo gravitatorio. Su efecto es causar gotas de fluido más denso
que penetran en el medio menos denso. La inestabilidad de KH se desarrolla cuando
dos fluidos en contacto se encuentran en movimiento. Los modos de inestabilidad KH
crecen y se convierten en estructuras ondulatorias que causan transferencia de mate-
rial a través de la superficie común. La inestabilidad RT puede desarrollarse cerca del
ápside de la superficie, mientras que la inestabilidad de KH puede manifestarse a lo
largo de la cola del bowshock.

En general, parecerı́a que los bowshocks de estrellas fugitivas son propensos a desar-
rollar inestabilidades. Las irregularidades observadas podrı́an deberse a las inestabil-
idades descriptas más arriba o debido a irregularidades en el ISM, cambios en la tasa
de pérdida de masa, campos magnéticos, etc. Bowshock observados que sean regulares,
bajo ciertas hipótesis, pueden dar información sobre los parámetros del viento de la
estrella, la velocidad estelar y el medio ambiente.
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