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Dinamica de supernovas relativistas
por

David Ramon Aguilera Dena

Resumen

Las supernovas se encuentran entre las explosiones més energéticas del universo. Las super-
novas de colapso de nticleo representan el final del ciclo de vida de algunas estrellas masivas: en
éstas se forma un nucleo inerte de hierro, que se vuelve inestable al alcanzar una masa cercana a
la masa de Chandrasekhar (cercana a 1.4 M), y desencadenan una energética explosién donde
se libera una energia de alrededor de 10°! erg a lo largo de un corto periodo de tiempo, llegando
a ser mas luminosas que el resto de toda la galaxia que las alberga.

Se ha encontrado que algunas de estas energéticas explosiones estdn vinculadas con destellos
de rayos gamma (GRBs) que, después del Big Bang, son los eventos electromagnéticos mas
energéticos conocidos. El origen de los GRBs no es conocido con certeza, pero la relacion entre
estos eventos y el colapso de estrellas masivas esté bien establecido.

Existen algunas supernovas que comparten varias caracteristicas con los GRBs. Estas se
distinguen por ser més energéticas; lo cual se infiere a partir de su caracteristica emisién en
radio (producida por emisién sincrotrén en el frente de choque de la explosion), y se conocen
como supernovas relativistas. Dicha sub-poblacién de supernovas es el objeto de estudio de esta
tesis; en particular la supernova SN2009bb, que fue la primera de su tipo confirmada.

Es probable que las supernovas en esta poblacion alberguen GRBs, aunque es dificil de
determinar ya que la emisién en radio en supernovas asociadas con GRBs estan dominadas por
el GRB, y no se puede distinguir la emisién de sincrotréon de la supernova. De no ser asi, se
especula que tienen relacién con estos eventos; podria tratarse, por ejemplo, de GRBs fallidos.

Se sabe que los GRBs son producidos por chorros colimados de material que se propagan
con velocidades ultra-relativistas, por lo que la capacidad para detectar las supernovas relati-
vistas que los albergan sin necesidad de detectar la emisién de rayos gamma puede servir como
herramienta para detectar aquellos destellos que se encuentren colimados fuera de nuestra linea
de visién, lo que podria ayudar a caracterizar las propiedades de los progenitores de destellos
de rayos gamma, y entender mejor el proceso por el cual se producen.

En esta tesis se aborda el estudio de la hidrodindmica de dichos eventos mediante simula-
ciones numéricas hidrodindmicas, consistentes con relatividad especial, de su evolucién y pro-
pagacién a través del medio circumestelar, moldeado por el viento de su estrella progenitora.
Se estudia su variacion como funcién de la energia y la densidad del medio circumestelar.

Ademsds de esto, se estudian las propiedades de la radiacién de sincrotrén generada por el
frente de choque de la supernova a lo largo de su evolucién temprana, que abarca mas o menos
el primer afio después de la explosion, mediante un cédigo de transporte radiativo realizado
durante la elaboracién de esta tesis. El estudio de la radiacién de sincrotrén es especialmente
importante para estos eventos, pues es mediante su observacién que es posible distinguir las
supernovas relativistas del grueso de la poblacién de supernovas clasicas, y porque a partir
de esta radiacion se pueden inferir propiedades de la supernova tales como su velocidad de
expansién y la densidad del medio circumestelar.
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Esta tesis se divide en dos secciones: la primera parte se enfoca en el estudio de la hidro-
dindmica de las supernovas relativistas, que abarca la distribucién de masa y evolucion del
remanente temprano de estas supernovas, y desaceleracién del frente de choque generado por la
explosién. Se hace ademas hincapié en las diferencias que presenta la evolucién de esta sub-clase
de supernovas, respecto a las supernovas clasicas.

La segunda parte abarca la produccién y propiedades de radiacion de sincrotrén en el frente
de choque de la estrella, que es la caracteristica observacional que las distingue de supernovas
normales. Se hace hincapié en las diferencias entre los resultados numéricos y el modelo que
fue utilizado para el estudio de la supernova SN2009bb, y se intenta reproducir su evolucién
espectral ajustustando las observaciones a alguna simulacion.

Se concluye que el uso de modelos sencillos, aunque util para la caracterizacion de estos
eventos, no es capaz de explicar las propiedades mas detalladas de las supernovas relativistas,
y que se requiere una exploracion mas a fondo por medio de simulaciones numéricas.

Ademss, se reproduce aproximadamente el espectro de la supernova SN2009bb, y se hacen
conclusiones de la energia necesaria en la explosion para producir la intensa emision observada,
y acerca de la densidad requerida en el medio circumestelar para reproducir la luminosidad
de esta supernova, aunque este resultado es fuertemente dependiente de parametros cuyo valor
es desconocido. Se concluye que la supernova SN2009bb debié haber sido originada por una
explosion alimentada por un motor central, y que no pudo haber sido completamente esférica.

VIII



Capitulo 1

Introduccion

Una supernova es una energética explosiéon que sucede al final de la evolucion de algunas
estrellas. Puede suceder en estrellas que tienen una masa inicial mayor a 10M, o cuando una
estrella enana blanca acreta demasiada masa (de modo que llegue a la masa de Chandrasekhar)
de una estrella companera. Durante la explosién se observa un repentino destello de luz cuya
luminosidad puede llegar a exceder la de la galaxia anfitrionax. Existen varios tipos de superno-
va, que se distinguen por sus caracteristicas espectrales y lugar de origen. Algunas decenas de
supernovas han sido vinculadas con destellos de rayos gamma (GRB, por sus siglas en inglés),
sugiriendo que éstos tienen un origen comun. Esta conexion resulta de gran ayuda para enten-
der el mecanismo de producciéon de los GRBs, y se ha especulado que entender esta conexién
ayudara no solamente a entender més acerca de los procesos de emisién en GRBs, sino también
a aumentar el nimero de GRBs observables, puesto que éstos han sido detectados tinicamente

por su emisién en rayos gamma, que estd colimada dentro de un cono de dngulo pequeno.

En este capitulo introductorio se hace un breve recuento del estudio general de supernovas y
GRBs, haciendo énfasis en una posible conexién entre ellos. Luego se presenta un modelo usado
ampliamente para interpretar observaciones en longitudes de onda de radio de estas explosiones,
presentando por separado la dindmica y la emision, y notando las virtudes y los defectos del
modelo, para finalmente enfatizar la necesidad de estudiar ciertos eventos con simulaciones

numéricas para poder interpretar correctamente las observaciones.



1.1. Supernovas y estrellas masivas

Las supernovas se observan como un repentino aumento de luminosidad de una estrella,

que varfa entre 10°° y 10°2 erg s=!

, con una duraciéon de algunas decenas de dias, y tienen
un complejo sistema de clasificacién basado en sus caracteristicas espectrales y curvas de luz.
Aquellas supernovas en cuyo espectro no se observa la linea Ha, a 656.3 nm, se clasifican como
supernovas de tipo I, mientras que aquellas que si la tienen se clasifican como supernovas de tipo
II. A su vez, aquellas supernovas de tipo I que ademads presentan la linea de Sill, a 615 nm, se
clasifican como supernovas tipo la, y aquellas que no la tienen pueden ser de tipo Ib si presentan
la linea de Hel a 587.6 nm y de tipo Ic si tanto la linea de Hel como la de Sill estan ausentes.
Por otro lado, las supernovas de tipo II se subdividen de acuerdo al comportamiento de sus
curvas de luz: Aquellas que presentan una meseta en su curva de luz son de tipo II-P, mientras
que aquellas que no la tienen se clasifican como supernovas tipo II-NP, y aquellas presentan

un decremento lineal en su curva de luz, se clasifican como tipo II-L. En la figura 1-1 se dan

ejemplos de curvas de luz de cada uno de los tipos de supernova mencionados [Schaeffer, 2003].

Magnitud Azul

SN 198TA

o 50 I00 150 200 250 300 350 400
Dias Desde la Maxima Luminosidad

Figura 1-1: Curvas de luz de los distintos tipos de supernova [Filippenko, 1997]



Existen clasificaciones mas detalladas, pero se ha encontrado que si se analizan con suficiente
detalle la curva de luz y el espectro de cada supernova, todas presentan alguna peculiaridad.
Esta clasificacién, ademas, es anterior a los modelos de supernovas actuales, por lo que no refleja
realmente el mecanismo que dio lugar a la explosién. La clasificacién también puede hacerse en
torno al mecanismo que dio lugar a la explosién, distinguiendo entre supernovas termonucleares

(tipo Ia), y supernovas de colapso de ntcleo (tipo IT y Ibc).

Las supernovas tipo Ia estan asociadas con la explosién termonuclear de una estrella enana
blanca, causada por la acrecion de masa de una estrella companera. Como las estrellas enanas
blancas estdn compuestas de materia degenerada, cuando su masa se aproxima a la masa de
Chandrasekhar (=~ 1.4Mg) la presién en su interior es independiente de la temperatura, y
la acrecién de masa causa que la estrella se contraiga y aumente de temperatura. El aumento
gradual de temperatura provoca reacciones nucleares en la estrella, que eventualmente se vuelve
opaca a neutrinos y convectiva. Consecuentemente (aunque los detalles de este proceso ain son
tema de debate) la estrella genera més energia de la que puede irradiar, y se desencadena
la explosién. La envolvente de esta estrella debe tener muy poco hidrégeno para explicar la
ausencia de lineas en el espectro, y la presencia de lineas de silicio sugiere que se llevé a cabo
nucleosintesis de elementos de masa intermedia en el proceso de explosion. Estas supernovas
forman una clase muy homogénea; tienen espectros y curvas de luz muy similares entre si, y
tienen la misma relacién entre el pico y la anchura a media altura de su curva de luz, por lo
que han sido utilizadas ampliamente como candelas estandar para medir distancias [Schaeffer,

2003; Rosswog y Briiggen, 2007; Longair, 2011].

Las supernovas tipo II, y las tipo Ibc estdn asociadas al colapso del niicleo de una estrella
masiva (con masa inicial > 10 My). Las estrellas de secuencia principal (estrellas jévenes)
estan compuestas principalmente de hidrégeno, y se encuentran en un estado de estabilidad
hidrodindmica gracias al balance entre la fuerza de gravedad y la presién, alimentada por la
fusién de hidrégeno en helio, que se lleva a cabo en el nticleo de la estrella. Este proceso lleva a
la formacién de un nicleo de helio, el cual se contrae (por la ausencia de reacciones nucleares),

hasta que alcanza la temperatura suficiente para fusionar el helio en elementos méas pesados.

Para estrellas suficientemente masivas, este proceso se repite varias veces, formando un

ntcleo de elementos cada vez més pesados. El resto de la estrella se estratifica, generando una



estructura como la que se ilustra en la figura 1-2. Los procesos que se llevan a cabo en el nicleo
de la estrella no alteran apreciablemente su configuracién, ya que la mayoria de la energia es
irradiada en neutrinos, y el resto de la estrella es transparente a ellos. Este proceso se detiene
cuando se forma un ntcleo de hierro, ya que éste es el elemento con mayor energia de amarre

por nucleén, y su fusién no sucede espontaneamente ya que es endotérmica.

Figura 1-2: Esquema de la estructura estratificada de una estrella masiva evolucionada (no se
ilustra la escala de las capas, inicamente su distribucién).

Este ntcleo inerte de hierro incrementa su densidad rapidamente. Siendo soportado tnica-
mente por presién de degeneraciéon de los electrones, se comprime hasta que alcanza la masa de
Chandrasekhar y colapsa. Los detalles de la explosién dependen de la microfisica del nicleo de
hierro, y de la estructura de la estrella progenitora, lo cual genera la variedad de caracteristicas
observadas en este tipo de explosiones. Estrellas gigantes rojas dan lugar a supernovas tipo I1I-P,
o a supernovas tipo II-L si su capa de hidrégeno no esta extendida, mientras que las supernovas
tipo Ibc corresponden a progenitoras tipo Wolf-Rayet. Estas estrellas se caracterizan por haber

expulsado sus capas superiores de hidrégeno y helio en vientos masivos, y por tener una alta
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velocidad de rotacion (del orden de 200km/s).

1.2. Destellos de rayos gamma (GRBs)

Los destellos de rayos gamma (Gamma-Ray Bursts, GRBs) son, después del Big Bang, los
eventos electromagnéticos mas energéticos que se han observado. Son destellos de radiacién
cuya distribucién espectral alcanza su maximo en la banda de rayos gamma (desde decenas de
keV hasta algunos MeV). Fueron descubiertos accidentalmente en la década de los 60’s por los
satélites Vela del gobierno estadounidense, como parte del Tratado de Prohibicion Parcial de
Ensayos Nucleares, durante la guerra fria.

Tras el descubrimiento de estos destellos transitorios (con duraciones que van de centésimas
de segundo a miles de segundos) se idearon cientos de modelos teéricos para tratar de dar
explicacién a las observaciones, y a la fecha no existe un consenso acerca de su origen y de su
mecanismo de formacion, aunque se ha progresado bastante en su entendimiento.

Los GRBs tienen una fuerte variabilidad en escalas de tiempo tan cortas como At ~ 1 ms,
lo cual puede ser explicado argumentando que éstos son originados por objetos compactos, que
actien como el motor central de la explosién.

Los GRBs son detectados inicialmente en la banda de rayos gamma, pero también pre-
sentan una luminiscencia residual que es observada desde rayos X hasta radio, después de la
emisién principal en rayos gamma. Esta emisién es observada desde los segundos subsecuentes
al GRB, hasta varios meses después de su ocurrencia, y se cree es principalmente producida
por mecanismos diferentes al que produce los rayos gamma.

La distribucién espacial (figura 1-3) de estos eventos es isotrépica, por lo que se sospechaba
que éstos deben tener su origen en escalas cosmoldgicas (en lugar de ser generados en nuestra
galaxia). Esto fue confirmado con mediciones del corrimiento al rojo en la luminiscencia resi-
dual del GRB 970508 [Metzger et al., 1997], y mediciones subsecuentes. El corrimiento al rojo
tipicamente varia entre z = 1 — 2 en los IGRBs, pero cabe destacar que se han observado GRBs
con corrimientos al rojo mucho mayores. Se sospecha que el GRB 090429B tiene un corrimiento

al rojo de z = 9.4 [Cucchiara et al., 2011], el valor mas alto observado hasta ahora.

Los GRBs tienen un espectro no-térmico, compuesto por dos leyes de potencia que estan
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Figura 1-3: Distribucién espacial y fluencia de 2704 GRBs observados con BATSE . El plano
galdctico se encuentra en la linea horizontal central. (Gamma-Ray Astronomy Team, NASA)

unidas suavemente alrededor de una energia mdxima F,. La causa de la forma del espectro
es aun materia de debate, pero suelen estar bien descritos por la llamada funcion de Band,

encontrada empiricamente [Band et al., 1993; Crider et al., 1997], y dada por

E \@ (24+a)E .
A (100 keV) €xp (_E—i> si < By
B

N(E) = .
A (100 ;’éev) exp(f — a) (ﬁ)

(1-1)

SiEZEb

donde Ep = % es la energia a la cual se hace la transiciéon entre un régimen y otro. Los
parametros « y 8 varian entre un GRB y otro, pero el valor tipico de a es —1, y el valor tipico

de f oscila alrededor de —2, y A es una constante de normalizaciéon que varia para cada GRB.

Se encontrd, ademéds, que pueden distinguirse (al menos) dos poblaciones a partir de la
duracién de los GRBs (figura 1-4). Por convencidn, la duracién es medida a través del parametro
Ty0, que es el tiempo en el que se reciben el 90 % de las cuentas del GRB, quitando el 5 % inicial
y el 5% final. Las dos poblaciones se distinguen como sigue: aquellos que tienen un Ty de més
de 2 s son llamados GRBs largos (IGRB, long Gamma-Ray Burst) y aquellos con Tyy de menos
de 2 s son llamados GRBs cortos (sGRB, short Gamma-Ray Burst) [Kouveliotou et al., 1993].
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Figura 1-4: Distribucién bimodal de la duraciéon de GRBs observados con BATSE. Ty es el
tiempo durante el cual se detectaron el 90 % de las cuentas, quitando el 5% de ellas desde la
deteccion inicial y el 5% final [Kouveliotou et al., 1993].

Tipicamente, ademas de ser de menor duracion, los SGRBs tienen espectros més duros; es decir,
con una mayor proporcion de fotones de alta energia.

Se cree que estas dos poblaciones son generadas a través de mecanismos distintos. Esta idea
es reforzada por aquellos GRBs cuyo lugar de origen ha sido identificado. Los 1IGRBs para los
cuales se ha encontrado su galaxia anfitriona suelen estar asociados a galaxias con una alta tasa
de formacién estelar, sugiriendo que se originan en estrellas masivas. Ademds, algunos IGRBs
cercanos han sido observados acompanando a supernovas de tipo Ibc (seccién 1.3), por lo que
se asocian a un flujo colimado relativista (con un factor de Lorentz I ~ 300), formado durante
el colapso del nicleo de estrellas masivas (= 25M).

Por otro lado, los sGRBs se han encontrado en galaxias elipticas evolucionadas con poca
formacién estelar, y no se han detectado evidencias de una explosién de supernova en la vecindad
de ninguno de ellos, por lo que se han asociado a objetos compactos, resultantes de la evolucién
de las poblaciones estelares; en particular, a la fusién de estrellas de neutrones binarias, o
de una estrella de neutrones con un hoyo negro. De ser asi, esto podrd confirmarse mediante

observaciones de ondas gravitacionales generadas durante esta fusion.

En ambos casos, se cree que el colapso del niicleo o fusion de objetos compactos da lugar a la



creacion de un hoyo negro de masa Mpp y un disco de acrecién. Se espera que aproximadamente
en el tiempo de duracién del GRB la mayoria de la energia gravitacional (~ 10°* erg) del
sistema sea irradiada en neutrinos térmicos de alrededor de 10 MeV, y otra fraccién sea liberada
en forma de ondas gravitacionales. Mientras tanto, el hoyo negro, con radio de Schwarzchild
ry ~ 109(Mp/3Mg) acreta masa eficientemente del disco (con M entre 0.01 y 0.1 Mg/s),
lo cual genera la emisién de alrededor de 10°! erg en un jet bipolar altamente relativista,
responsable de la creacion de los rayos gamma observados.

La energia total emitida en un GRB, asumiendo que es emitida isotrépicamente (FEjs),
puede ser estimada si se conoce la distancia a la fuente, a partir de la energia de los fotones

observaods mediante la ecuaciéon

4rd?

donde dj, es la distancia de luminosidad, z el corrimiento al rojo y /N encontrada a partir de
la ecuacién 1-1. Si se asume que la emisién es producida por un jet colimado a un dngulo 6;
(tipicamente de alrededor de 5°), entonces la energia realmente emitida en rayos gamma Egrp

esta dada por

AQ 0,\>
EGRB = E’isog ~ E@'so <2j> . (1‘3)

Para los IGRBs, Ej,, suele ser del orden de 10°? o0 10°3 erg, mientras que la energia corregida
por el dngulo de emisién es del orden de 10°' erg [Rosswog y Briiggen, 2007; Gehrels et al.,
2009; Gehrels y Razzaque, 2013].

1.3. La conexiéon GRB-supernova

Un GRB (Seccién 1.2), es un destello intenso de radiacién electromagnética con energias
tipicas por fotén de ~ 100 keV. Estos destellos llegan a la Tierra algunas veces por dia (aunque
no todos pueden observarse), y se encuentran isotrépicamente distribuidos en el cielo. Se cree
que estos eventos son producidos por pequenas cantidades de materia aceleradas a velocidades
ultrarelativistas, colimadas a una pequena fraccién de angulo sélido, a manera de jets. La

energfa total en rayos gamma de un evento tipico estd en el rango de 10°'erg.



Una supernova de colapso de nicleo, ya sea tipo Ibc o II (Seccién 1.1), es generada tras el
colapso del nicleo de una estrella masiva, al final de su evolucion, que deja atras una estrella de
neutrones o un hoyo negro. En general, el colapso produce una expansion no-relativista del resto
de la estrella, y estos eventos son visibles en todos los dngulos por decenas de dias, en varias
longitudes de onda. Si la envolvente de hidrégeno de la estrella progenitora fue perdida antes
de la explosién, se trata de una supernova tipo Ibc; de lo contrario, se trata de una supernova
tipo II. La energia cinética total de estos eventos también estda en un rango de alrededor de

10°terg (aunque liberan la mayor parte de su energfa, del orden de 10° erg, en neutrinos).

La similitud energética entre estos dos eventos llevé a creer que se encontraban conectados;
incluso se predijo la existencia de dicha conexién antes de que fueran confirmada por primera
vez [Colgate, 1968]. Ademas, los GRBs no se repiten, y se encuentran en regiones de formacién
estelar. Estos hechos apoyan la conjetura de que estan relacionados con la etapa final de evolu-
cion de estrellas masivas, y los modelos de GRBs de “bola de fuego”, que presumen que los rayos
gamma se forman por la expansién de plasma relativista [Mészaros y Rees, 1997], proponen un
escenario muy similar al que sucede en supernovas, aunque con velocidades considerablemente

mayores.

La conexién entre estos dos eventos se confirmé por primera vez con la observacion de la
supernova SN1998bw (figura 1-5a), el 25 de abril de 1998 [Kulkarni et al., 1998; Woosley y
Bloom, 2006]. Esta supernova de tipo Ibc fue inusual en varios aspectos, incluido una lumi-
nosidad inusualmente alta en frecuencias de radio. Esta supernova fue observada en la misma
regién y en tiempos cercanos al GRB 980425 (figura 1-5b) resultando poco probable que hayan

sido eventos independientes.

La emisién en radio es un indicador de la velocidad de expansion del choque de la explosion
(Seccién 1.4). Mediante esta emision se infirié que la supernova SN1998bw debia tener una regién
con velocidad de expansién relativista. A partir de las componentes espectrales éptica y de
radio de esta supernova, se infiere que existen dos componentes principales expulsados durante
la explosién: La primera es una componente masiva, que inicialmente es dpticamente gruesa,
con velocidades no-relativistas, en donde se produce la emisién en éptico de una supernova Ibc
tipica. La segunda es una region de baja masa, pero con alta densidad de energia y velocidades

relativistas, que produce la intensa emisién en radio y puede estar relacionada con el mecanismo



(a) Emisién en éptico de SN1998bw, dentro de la
galaxia espiral ESO 184-G82 (Imagen cortesia del
European Southern Observatory).
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(b) Curva de luz del GRB980425 en la banda de
50—300keV, observado con BATSE (Imagen cortesia
del Gamma-Ray Astrophysics Team, NASA).

Figura 1-5: La primera deteccién de una supernova acompanada de un GRB, el evento
SN1998bw/GRB980425
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de produccién de rayos gamma. Este efecto puede compararse con un latigo, donde sélo la punta
(de poca masa) tiene densidad de energia y velocidad alta, mientras que el resto se mueve mas

lentamente pero estd compuesto por la mayoria de la masa del sistema [Tan et al., 2001].

Es entonces en el frente de choque con baja masa y velocidades relativistas en donde se
genera la emision en radio de esta supernova. Las inestabilidades y movimientos turbulentos
en esta zona pueden amplificar el campo magnético local, y acelerar particulas por procesos
de Fermi. Los electrones en esta regién produciran radiacién de sincrotrén (Seccién 1.5), que

ademaés traza la velocidad de expansién de esta regiom.

La conexién entre la supernova SN1998bw y el GRB980425 fue controversial, pero varios
estudios subsecuentes confirmaron el origen comun de estos dos eventos. En particular, la aso-
ciacién entre el GRB 030329 y la supernova SN2003dh [Stanek et al., 2003] confirmé la conexién
entre estos dos tipos de eventos. Ambas partes del evento anterior, SN1998bw y GRB980425,
eran bastante peculiares entre las poblaciones normales de supernovas tipo Ibc y GRBs (aunque
hay alta dispersion entre los pardmetros observados en ambas poblaciones), pero el GRB030329
tenia propiedades mas homogéneas comparado con ambas poblaciones. Después de que se des-
vanecié el brillo en éptico del GRB, las propiedades espectrales de este evento fueron muy
parecidas a las de SN1998bw. Aunque la interpretacién de los datos depende fuertemente del

modelo utilizado, es claro de este evento que existe una conexién real entre GRBs y supernovas.

Existen 36 casos observados hasta 2013 [Hjorth, 2013] de GRBs posiblemente asociados a
supernovas, 12 de los cuales cuentan con una supernova identificada. En el resto de ellos se
presenta un alto flujo en éptico, que se interpreta como una supernova asociada [Woosley y

Bloom, 2006]. Casi todos ellos son GRBs largos y de espectro suave, y son cercanos (z < 1),

con excepcién del GRB130427A.

La caracteristica principal que tienen en comun las supernovas asociadas a GRBs es que
poseen una componente que se mueve con velocidades altamente relativistas (I'5 2 2). Aunque
no todas son ma&s energéticas o luminosas que el promedio, la mayoria si lo son. Ademas,
todas ellas son de tipo Ibc, asociadas a estrellas progenitoras masivas de tipo Wolf-Rayet, con
fuertes vientos durante su evolucién pre-supernova, lo cual causa que pierdan su envolvente de
hidrégeno. Suelen ademas tener lineas anchas, causadas por altas velocidades de expansion. Casi

todas las supernovas detectadas en GRBs han sido bastante brillantes, pero existen casos donde
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se infiere su existencia, pero la magnitud My maxima es menor que el promedio; particularmente
cuando se observan en destellos de rayos X (XRF, X-Ray Flashes). Esto indica que existe una
fuerte dispersién en los posibles brillos de la supernova asociada. A pesar de ello, las altas
luminosidades exigen que, en algunos casos, la energia cinética de la supernova sea del orden

de 10°%erg, que excede el valor tipico por un orden de magnitud.

A partir del descubrimiento de la relacion entre SN 1998bw y GRB 980425 se infirié que
el frente de choque relativista podria haber generado el GRB al inicio de su expansién, de
acuerdo al modelo de GRBs de ”bola de fuego”, y luego desacelerado y producido la radiacién
de sincrotrén observada en radio. Por otro lado, las observaciones de la supernova SN2009bb
[Soderberg et al., 2010] sugieren que la onda de choque que genera la emisién en radio es
independiente del mecanismo que genera los rayos gamma (jets bipolares colimados). Esto se
infiere ya que no se observaron rayos gamma coincidentes con esta supernova, pero su flujo en
radio ha sido el mayor observado a la fecha, y su velocidad de expansién inferida a través de este
flujo es relativista, ademas de otras caracteristicas que comparte con observaciones tardias de
GRBs més que con observaciones de supernovas tipo Ibc (figura 1-6). Sin embargo, esto puede
deberse también a que la supernova SN2009bb no produjo rayos gamma, o a que los produjo

pero no fueron detectados por ningin observatorio de rayos gamma.

Es claro que no en todas las supernovas (incluso no en todas las de tipo Ibc) se producen
rayos gamma. Si se asume que todos los GRBs tienen una supernova asociada, entonces es
probable que exista una poblacion distinta de supernovas tipo Ibc, a través de la cual es posible
identificar progenitores de GRBs sin necesidad de detectarlos en las bandas de alta energia.
Esto nos permitiria (en el futuro) observar un mayor nimero de GRBs cercanos; a saber, todos
aquellos cuya emision esta colimada fuera de nuestra linea de visién. Incluso de no ser asi, el
estudio de supernovas relativistas tipo Ibc es relevante tanto para el campo de GRBs como el

de supernovas.

Se necesita una mayor cantidad de observaciones de este tipo de supernovas para conocer
mejor la distribucién e incidencia de esta sub-poblacién de eventos, pero se puede inferir bastante
estudiando mas a fondo los casos ya observados, que es justamente la motivacion de esta tesis.
Comprender més a fondo la conexién entre estos dos eventos puede darnos informacién acerca

del motor central detrdas de supernovas relativistas y GRBs, y del mecanismo de produccién
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de los rayos gamma. Es posible incluso que los GRBs asociados a supernovas sean en si una
sub-poblacién de los GRBs de larga duracién, aunque comparten varias caracteristicas con los
GRBs observados a distancias cosmolégicas (cuyas supernovas asociadas no podrian observarse

debido a la distancia a la que se encuentran).

1.4. Modelos analiticos de la expansién de una supernova

Existen varios modelos para estudiar la dinamica de las explosiones de supernova. Tipica-
mente se utiliza un modelo sencillo que describe la interaccién entre dos capas, una de ellas
compuesta por la masa de la estrella expulsada por la explosién y otra de ellas la masa esta-
cionaria del medio circumestelar. Este modelo esta descrito en esta seccién [Chevalier, 1982b],
pero vale la pena mencionar que existe una amplia variedad de modelos, que se utilizan depen-
diendo del autor y del caso estudiado. Entre ellos destacan las soluciones autosimilares de la
expansion libre de un medio, como la de Sedov-Taylor [Sedov, 1946; Taylor, 1950; Zel’dovich y
Raizer, 1967] para el caso no relativista y la de Blandford-McKee [Blandford y McKee, 1976]
para el caso ultrarelativista (I' > 1), aunque existen otras soluciones autosimilares como la de
[Chevalier, 1982a], que toma en cuenta la interaccién de la supernova con el medio circumestelar
y se reduce en algunos casos a la de Sedov-Taylor, y otros modelos como el de Chakraborti y
Ray [2011], que abarca tanto el régimen relativista como el no-relativista, pero no es vélido en
el régimen trans-relativista (intermedio entre los dos).

El modelo de Chevalier [1982b] es una aproximacién clasica donde se considera la interaccién
hidrodindmica entre un gas que se expande uniformemente y un medio estacionario externo. Se
supone que el gas en expansion, acelerado por la energia inyectada durante la explosién, tiene
un perfil de densidad dado por

psN o< r " (1-4)

El medio estacionario a través del cual se expande la explosiéon se modela con un perfil de
densidad ppro o 7%, donde generalmente s = 2, ya que el medio circumestelar es formado por
el viento de la estrella progenitora. El valor de n es un pardmetro libre, pero generalmente se
tiene que n > 7, puesto que se ajusta a las observaciones, y n = 7 es el valor encontrado por

Colgate y McKee [1969] para este caso.
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Si se supone ademas que la supernova se expande uniformememte (o sea, r/t constante),
y que la dependencia temporal de p estd dada por una ley de potencias (psy = Ar~"t%), se

encuentra por conservacion de masa que

MSN = /pSNdV = /A’l"_ntOlQ'ﬂ"err
21 A 3-no
n—3

por lo que necesariamente, como Mgy es constante, debe satisfacerse que o = n — 3.

De lo anterior, puede escribirse la densidad como

psn = () B (1-6)

g

donde g es una constante (que depende de la masa Mgy), y
pyc = qr? (1-7)

donde ¢ es otra constante (que para el caso de un viento de tasa de pérdida de masa constante

M y velocidad v, es ¢ = M /47v,,), y habiendo asumido que s = 2.

Estas dos regiones interactiian en una capa que tiene dos componentes: el componente 1
que repesenta el material circumestelar chocado, y el componente 2 que representa el material
chocado que proviene de la supernova. Si se asume que esta capa es delgada, entonces puede
representarse su posicién por el radio R, y su movimiento estard dictado por el gradiente de

presion entre estas dos regiones, y la inercia de cada una, de modo que

2

d“R
(M + Ms)

=T = 47 R*(Py — Py), (1-8)

donde M7 y Ms son las masas de cada componente de la capa, P» es la presion cinética del
material de la estrella no-chocado, y P; es la presion cinética del medio ambiente no-chocado,

ambas calculadas en el sistema de referencia de laboratorio, como se ilustra en la figura 1-7.

Estas variables pueden reescribirse en términos de las ecuaciones 1-6 y 1-7. La masa M; es

la masa circumestelar arrastrada por la supernova, desde el radio inicial de la estrella Ry hasta
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Figura 1-7: Esquema de la explosién de supernova [Chevalier, 1981].

R, de modo que

R R
M, = / pemdV = / qr—24nr?dr = 47q(R — Ry), (1-9)
Ro Ro

pero como se espera que R > Ry al momento en el que la supernova es visible, se puede

despreciar el término con Ry en la ecuacion 1-9.

La masa My, a su vez, es la masa expulsada por la explosion que ha cruzado el choque de
reversa; es decir, la integral de la densidad desde un radio que puede tomarse como r = Uyq.t,
donde up,q, €s la velocidad inicial de la expansién, la velocidad maxima que alcanza, hasta el

radio R. De estas consideraciones resulta que

R
4
M, = / psnATrZdr = T [R3 — (upaut) ) (1-10)
n_

U

mazxt

El valor de 1,4, es desconocido, pero se espera que el término (tm,q.t)3~" sea despreciable ante

R3—"7 ya que se espera que R > upmqgt, yn 2 7.
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La presion de la regién 1 serd simplemente

g (dR\?
p=— (= 1-11
! R2<dt>’ (1-11)

. /R\ " /R dR\?
r=c () (V%) e

donde % es la velocidad de expansién del material expulsado por la estrella y % la velocidad

y la presion de la region 2

con la que se mueve el choque, ambos calculados en el sistema de referencia de laboratorio.

Estas consideraciones hacen que la ecuacion 1-8 sea independiente de las condiciones iniciales
del problema. Reescribiendo la ecuacion 1-8 en términos de las ecuaciones 1-9, 1-10, 1-11 y 1-12,
se obtiene que

4 d
<47TqR n n7T3R3"t"3g"> S 4rR? . (1-13)

Asumiendo que la solucién es de la forma R(t) = At™, y encontrando los valores de A y m,

se llega a que

VT e _
7= (=atemm) O )

Esta solucién describe la evoluciéon temporal de la supernova, y a partir de ella puede obte-
nerse informacién adicional importante, como las razones entre las cantidades pre y post-choque.
Esta solucion deja de ser valida una vez que la masa arrastrada por el choque Ms se hace mucho
mayor a M, y tampoco funciona si la supernova se expande con velocidades relativistas, como
es el caso de las supernovas asociadas a GRBs, lo que sirvié como motivacién para la realiza-
cién de este trabajo. Aunque existen modelos donde se toman en cuenta estas complicaciones
(de manera aproximada), atn asi es valioso comparar con las simulaciones realizadas en este
trabajo, para ver el efecto que tienen las aproximaciones hechas en cada modelo en distintas

circumstancias.
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1.5. Radiacion de sincrotron

Las observaciones en longitudes de onda de radio en supernovas y GRBs apuntan a que el
proceso de emisién en estos sistemas es causado por emisién de sincrotron causada por electrones
acelerados a velocidades relativistas por aceleracién de Fermi en la onda de choque que se genera
por la explosiéon; los cuales interactiian con el campo magnético de la estrella, amplificado por
inestabilidades en el plasma, y con el campo magnético del viento de la estrella progenitora

[Woosley y Bloom, 2006].

El flujo de radiacién emitido mediante este proceso, estd dado por la ecuacion

1+2

F, = 2 /IVdA, (1-15)
L

donde F), es el flujo radiativo en la longitud de onda v, z es el corrimiento al rojo de la fuente,

dy, la distancia de luminosidad de la fuente, e I, es la intensidad de radiacién de la fuente en

esa longitud de onda.

Esta ultima se obtiene mediante la ecuacién de transporte radiativo

al, .
— =7, —a,l,. 1-16

7 (1-16)
Jv es conocido como el coeficiente de emision, «,, es el coeficiente de absorcion, y la ecuacion

se integra a lo largo de la linea de vision. Cabe anadir que el coeficiente de absorcién contiene

el efecto de absorcién real y el de emision estimulada.

Una vez teniendo los coeficientes oy, y j, (obtenidos en el apéndice A), puede integrarse
la ecuacién 1-16. Haciendo el cambio de variable dr, = «,dz, donde 7, se conoce como la

profundidad optica, la ecuacién queda

dl,
7 = S, (1-17)
donde se definié la funcion fuente S, = c]TVU Esta ecuacion tiene como solucion
I(m) = I,(0)e™™ + / e~ ()8, (7)) dr, (1-18)
0
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que puede aproximarse, asumiendo que S, es constante y que I,(0) = 0, por

I, =S,(1—e™). (1-19)

La profundidad 6ptica es una medida de la probabilidad que tiene un fotén de atravesar el
medio por el cual se mueve sin ser absorbido. Si 7 > 1, se dice que el medio es Opticamente grueso

u opaco, mientras que si 7 < 1, se dice que el medio es épticamente delgado o transparente.

En el caso 6pticamente grueso, la ecuacion 1-19 puede aproximarse por I, =~ S,, mientras

que en el caso 6pticamente delgado se obtiene que I, x j,.

Los coeficientes de emisién y absorcién para radiacion de sincrotréon se obtienen asumiendo
que los electrones en el choque tienen una distribucién energética dada por una ley de potencias
dada por N(FE) = NoE™P, donde el indice espectral p tiene un valor tipico entre 2 y 3. Los
coeficientes estan dados en las ecuaciones A-25 y A-24, pero es posible simplificar la notacién
en dichas ecuaciones definiendo la constantes c;, ¢5 y ¢¢ [Pacholczyk, 1970], como

3e
Arm3cd’

3e3 3p—1 3p+7 7/3
s = Vet L (3p (3T (227 (1-21)
16mmc? 12 12 p+1

1 [/ e\? V3¢ 10 3p+2 3p+10
L —\r r 1-22
%= 32 <c1> drmc? <p+ 3) < 12 ) ( 12 ) (1-22)

mediante los cuales pueden reescribirse las ecuaciones A-31 y A-24 como

c1 (1-20)

1-p
2
Jv = ¢c5Ny(Bsin a)pT+1 (2Z;1> (1-23)
y
2
ay = cgNo(Bsina)"s <221> . (1-24)

Para obtener el espectro de la fuente conviene ver cémo se comporta la ecuacién 1-19 para
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distintos valores de la profundidad éptica 7,. Puede hacerse la aproximacién de que

p+2

s %
T, = / ay(2)dz =~ a,s = cgsNo(Bsina) 2 <V> (1-25)
0 2cq

donde s es el grosor de la zona que emite. Si ademéds definimos v; tal que 7(v1) = 1, se obtiene

que
2 2 p+2
v1 = 2c1(scg) PHANJ ™ (Bsina)r+i. (1-26)
Puede reescribirse entonces la ecuacion 1-19 como
I, = S()J(9) (1-27)
con = -,y con
5
Cs . _1 (v \?
S = — B 2 —_— 1—28
)= Epsina) (1) (1-28)
y
~ N ~_pt4
J(0)=v2(1 —exp(—0~ 2 )). (1-29)

En una supernova, la emisién de sincrotrén es producida en una delgada capa donde se
aceleran electrones a velocidades relativistas, y se amplifica el campo magnético. Para encontrar
esta emision, en el modelo analitico utilizado para estudiar la supernova SN2009bb [Chevalier,
1998] se asume que la regién que emite se puede aproximar por una regién plana en el plano
del cielo, con grosor s y area mR?, donde R es el radio de la fuente. El valor de s se define como
aquél para el cual el volumen elegido 7R?s pueda identificarse con el volumen que realmente
emite, dado por %TI'R?’ f, donde f es la fracciéon del volumen real de la supernova en donde se
efectia la emisién. Se asume ademads que puede simplificarse el término B sin 6, reemplazandolo

por B.

Luego, si se conoce la distancia a la fuente D, la ecuacién 1-15 puede reescribirse como
F, = /IVdQ ~ I,Q, (1-30)

donde 2 es el dngulo sélido que abarca la fuente. En el limite 6pticamente grueso (z < 1) se
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tendra que

5
7TR2 Cy 1 v 2
F,=—-2B2(— 1-31

12 D2 CG 2 <201> ) ( )

y en el limite épticamente delgado (z > 1) se llega a que

AmfR3 B
L L () | (1-32)

De este modo, la emisién en radio queda determinada por la dependencia temporal de p, R,
B y Ny. En las observaciones de supernovas, la pendiente del espectro se mantiene constante
tanto en el régimen épticamente grueso (donde F) o 1/%) como en el régimen dépticamente
delgado (donde F), Vi%), por lo que puede considerarse que el valor de p es constante a lo

largo del tiempo de emisién, aunque varia de un caso a otro.

Por otro lado, el valor de Ny puede determinarse considerando que la energia que acelera a
los electrones en el choque es una fraccién « de la energia almacenada en el campo magnético.
De este modo

2 o0 0
aB— = / N(E)EdE = / NoE'"PdE, (1-33)
87T E E

min min

donde se toma la energia minima de los electrones que producen radiacién de sincrotréon como
Eoin =~ mec? = 0.51MeV, donde los electrones comienzan a ser relativistas. Esto resulta en que
-2
aB?(p — 2)EP

Ny = o min (1-34)

El punto maximo del flujo F), se da cuando las regiones épticamente delgada y 6pticamente
gruesa se cruzan; es decir, cuando las ecuaciones 1-31 y 1-32 son iguales. A partir de ellas, y
sustituyendo el valor de Ny a partir de la ecuacion 1-34, puede eliminarse la dependencia del

campo magnético o del radio en el punto de flujo méximo, de modo que

60167+5F11)2+6D2p+12

R= L 1-35
(af(p— 2>wp+5c§+6E£;-3) <2> )
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si se elimina el campo magnético, o

2
B 36m3cs e <V1’> (1-36)
aZf2(p — 2)2cgE2(p_2)FpD2 2¢1 )’

min
si se elimina el tamano de la fuente.
Puede verse que R y B tienen una leve dependencia de los pardmetros libres (f, a y Epin),

y dependen més fuertemente de la frecuencia v, y del flujo F),. La supernova SN2009bb tiene

p = 3 y se encuentra a una distancia de 40 Mpc, de donde resulta que

9
I %, oy -1
— 92 1 16 v,p ( p ) 1-
R 910 <10286rg S HZ) 5GHz) " (1-37)

asumiendo que a =1y f = 0.5,y que L, ), = 47rD2Fp.

A partir de esto, se puede calcular la velocidad media del choque como

9
R At 7! L Wy, -l
= —=34x%x10 v,p P -1 1-
U= ap A0 (10 dias) (1028erg 51 Hz) (5 GHZ) s (1-38)

o pueden trazarse lineas de velocidad constante como se hace en la figura 1-6 (asumiendo algin
valor para «, f y p). Es claro que en este caso nada previene que v, > c. Esta velocidad, sin
embargo, se ha relacionado [Soderberg et al., 2010] con la velocidad de expansién transversal,
de modo que

R

A = Doe (1-39)

donde I' = (1 — 52)_% es el factor de Lorentz del global del choque, pero esta identificacion

resulta algo arbitraria.
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Capitulo 2

Método numeérico

Debido a que las supernovas relativistas no pueden ser bien descritas mediante modelos
analiticos, en esta tesis se realizaron simulaciones numéricas de estos eventos para poder enten-
der las propiedades de estos eventos que no son reproducidas por dichos modelos. Es necesario
hacer simulaciones de hidrodindmica y de transporte radiativo, para poder estudiar su com-
portamiento dindmico y relacionarlo con las observaciones de estos eventos. En este capitulo se
exponen los métodos numéricos utilizados.

El trabajo fue realizado utilizando dos cédigos numéricos; uno para resolver la hidrodinami-
ca de diferentes supernovas, y otro para calcular el espectro en radio causado por la emisién de
sincrotrén de electrones acelerados en el choque que genera la explosién en el medio circumes-
telar.

Para estudiar la hidrodindmica se utilizé el cédigo de hidrodinamica relativista especial
de malla adaptiva Mezcal [De Colle et al., 2012], y para estudiar la emisién de sincrotrén
se elaboré un cédigo de transporte radiativo, que calcula el flujo de radiacién a partir de
los resultados hidrodindamicos del codigo Mezcal. En este capitulo se presenta una descripcién

general del funcionamiento de ambos c6édigos numéricos.

2.1. Hidrodinamica

Las simulaciones de supernovas muy energéticas, del tipo que se espera que puedan alojar

GRBs, requieren resolver ecuaciones de hidrodindmica que sean consistentes con relatividad

23



especial (SRHD, Special Relativistic HydroDynamics), ya que durante una explosién de esta
magnitud se inyecta una gran cantidad de energia al material de la estrella progenitora, lo que
provoca la rapida expansiéon del gas que la conforma a través del medio circumestelar; y se
espera que partes del gas sean aceleradas a velocidades muy cercanas a la de la luz (como puede

verse en la figura 1-6).

Las ecuaciones que gobiernan la dinamica de un fluido ideal, considerando efectos de rela-
tividad especial, pueden escribirse de modo que expresen las cantidades conservadas en el flujo

[De Colle et al., 2012]; a saber,

D=Tp

7= DhI'é? — p — Dc?

donde I" = (1— Bz)_% es el factor de Lorentz, p es la densidad en el sistema de referencia propio
del fluido, h la entalpia especifica del fluido, p es la presién térmica del fluido en el sistema de
referencia del fluido, ¥ = Ec el campo de velocidades en el sistema de referencia del laboratorio.
La conservacién de estas cantidades corresponde a la conservaciéon de masa en reposo en el

sistema de referencia de laboratorio, de momento y de energia.

Las ecuaciones de un fluido ideal, en términos de estas variables, se obtienen de aplicar una
transformacion del Lorentz al tensor de energia-momento de un fluido ideal, el cual se obtiene
escribiendo las ecuaciones en el sistema de referencia en el que el fluido estd localmente en

reposo, y estan dadas por

=+ V(D) =0
%f+v.(§a+p]1):o (2-2)
or R B
E—i—v (T0+4pv) =0

donde I la matriz identidad.

Cabe destacar que a partir de estas ecuaciones se pueden recuperar las ecuaciones clasicas

para un fluido cuando 8 < 1.

Es necesario introducir una ecuacion de estado para encontrar la entalpia del sistema como
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funcién de la presién y la densidad. La ecuacion de estado para un gas relativista perfecto

[Synge, 1971] esta dada por

K3(1/©
p = Ksl/6) (2-3)
K (1/0)
donde K, es la funcién de Bessel modificada de orden n, y © = p%.

El céalculo de funciones de Bessel es muy costoso computacionalmente, por lo que Mezcal

implementa una aproximacién [Ryu et al., 2006], dada por

_26@2+4@+1

h 30+2

(2-4)

con la cual se acelera considerablemente el cdlculo de la entalpia, y que aproxima la ecuacién

2-3 con un error maximo del 0.5 %.

Se resolvieron las ecuaciones de SRHD utilizando el codigo Mezcal, un cédigo SRHD de
malla adaptiva; es decir, que resuelve con mas detalle las areas del dominio computacional
en las que los gradientes de las variables son més grandes, dividiendo una celda del dominio
en celdas mds pequenas (en dos celdas si el problema es unidimensional, cuatro celdas si el
problema es bidimensional y ocho celdas si el problema es tridimensional), como se ilustra en
la figura 2-1. De este modo no se gasta tiempo resolviendo las ecuaciones con mucha resolucién
espacial en aquellas areas del dominio donde los cambios entre celdas son pequenos, y es mucho

mas detallado en las zonas donde hay cambios grandes en espacios mas pequenos.

Las ecuaciones 2-2 son un sistema de ecuaciones hiperbdlicas. La soluciéon implementada en

Mezcal para una ecuacion hiperbdlica de forma

0 -
8—? +V-f=0 (2-5)
esta dada por
At
U; = Ui = Az; (Fi+1/2 o F¢—1/2 ) (2-6)

donde x; representa la posicién del centro de la celda i, con volumen Az; = x; /9 — Tj_1/2,
donde x;1 /5 representa la posicion de las interfases entre las celdas z; y wi11, y las cantidades

Uty F; T;}f representan el promedio de la variable conservada u dentro del volumen de la
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Figura 2-1: Ejemplo de una simulacién en 3D donde se utiliza la malla adaptiva de Mezcal.

celda, y el flujo promedio entre celdas, respectivamente, y estan dadas por

e R
= Uj x)dx
(2 sz $i71/2 7 9

tn+1

n 1
Fz‘iﬁ%z = At/ f(t, mie1/2)dl.

tn

(2-7)

(2-8)

La ecuacion 2-6 es una solucién a la ecuacién 2-5, pero se introducen aproximaciones al

momento de obtener el flujo (ecuacién 2-8) entre celdas. Estas integrales se resuelven con una

extensién relativista [Schneider et al., 1993] al método sencillo y computacionalmente eficiente

de Harten, Lax y van Leer (método HLL, Harten et al. [1983]).
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El ancho de cada paso de tiempo At estd calculado como el tiempo minimo que tarda una
onda en propagarse entre dos celdas del dominio computacional; es decir,

At = N, min (m) , (2-9)

i V; + Csy

donde N, es el nimero de Courant (tomado como 0.8 en las simulaciones), Ar; es el ancho de

la celda, v; la velocidad de la celda y ¢, ; es la velocidad del sonido en la celda, dada por

Cs,i

=5 (2-10)

Después de encontrar los valores de las cantidades conservadas en el flujo (§ , Ty D), se
obtienen los valores de las variables primitivas (p, Uy p) en cada una de las celdas. Este paso es
una de las causas por las que resulta mucho mas complicado el cdlculo del comportamiento de
un fluido en el régimen SRHD, que en hidrodindmica newtoniana: no existe una relacion sencilla
y cerrada entre las variables conservadas y las variables primitivas, sino que éstas deben ser
calculadas mediante una iteracién no-lineal a partir de las variables conservadas. En resumen,
se resuelve el sistema de ecuaciones 2-1 usando la relacién entre la entalpia h y © = p/(pc?),
implementando el método Newton-Rhapson, y a partir del valor de © se calculan las demas
variables.

En el caso unidimensional (que es el caso utilizado en esta tesis), Mezcal genera archivos de
salida con las variables primitivas del fluido, cada cierto ntimero de pasos de tiempo, en formato

ASCII. Estos archivos son analizados con el software gnuplot.

2.2. Transporte radiativo

Como parte de la elaboracion de esta tesis se desarrollé un c6digo numérico para el cdlculo de
la emision de sincrotrén, utilizando los resultados de las simulaciones hidrodinamicas producidas
con Mezcal. Para hacer esto, es necesario integrar la ecuacién de transporte radiativo (ecuacién
1-16) a lo largo de la supernova, en direccién a la linea de visién del observador, y luego integrar
esta sobre toda la superficie de la onda de choque, para obtener el flujo total de radiacion.

Para hacer esto, es necesario conocer los parametros «,, y j, dentro del choque, y a partir de
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ellos, integrar la ecuacién 1-16. Como se trata de un caso relativista, se utilizaron versiones de
a, v de j, que permitieran calcular la radiacién recibida por el observador desde los parametros

de la simulacién, medidos en el sistema de referencia de laboratorio.

Se utilizaron los coeficientes de emisién y de absorcidon presentados en van Eerten et al.
[2012], que toman en cuenta no sélo la forma clasica del espectro de sincrotrén, presentada en
la seccion 1.5, sino también el enfriamiento de los electrones por la emisién de radiacién, y el

efecto del cambio de sistema de referencia. Estas son de la forma

‘ p—1 V3  &wn'B
v =9.632 , 2-11
T = O S T Sz 21 — ! (211)
y /i
3e’(p—1)(p+ 2
v = - Lip )§Nn/B/'Y(1 — Buay, (2-12)

16mm2c?
donde e es la carga del electrén, m. la masa del electrén, p el indice espectral de la distribucién
de electrones acelerados, £y la fraccién de electrones acelerados, n’ la densidad de particulas,
B’ el campo magnético, v el factor de Lorentz, 3 el médulo de velocidad y p = cos6, con 6 el
angulo entre la direccién de movimiento y la posicién del observador. Las cantidades primadas

son medidas en el sistema de referencia propio del fluido.

Las cantidades ay y j; reflejan la dependencia de «,, y j, con la frecuencia. j; estd dado

por
W' /v )3, siv <, <Vl
Jf = (y’/u;n)%, siy), <V <V (2-13)

(o) 2 W )78, i, <<
cuando v, < V., y
W' /L), siv <, <,

Jf = (l///l/é)ié, siv, <V <, (2-14)

W )2 ()R, sivl <) <



cuando v, < v),. Por otro lado, ay estd dado por

1 W /)5, siv <l (2.15)
2-15
/ 1\ 2
Ym (V') (y’/u,’n)_g, siv), <V

La frecuencia v/ estd calculada en el marco de referencia propio del fluido, y las cantidades

presentes en las ecuaciones 2-14 y 2-15 son la frecuencia de corte de sincrotrén v, dada por

3e
= (V)2 B, (2-16)

™ Armec

, p—2 €€’
= 2-17
T (P - 1) (ﬁNn’mecz) ’ (#17)

donde €, es la fraccién de energia ¢ almacenada en los electrones acelerados; y la frecuencia de

con

corte por enfriamiento v, estimada mediante el tiempo global de enfriamiento, y dada por

/ 3e /

2/
~'\2B 2-18
VC j ec( C) ? ( )

con
,  6mmecy

e or(B o

donde o7 es la seccién eficaz de Thomson, y t el tiempo transcurrido.

De acuerdo con la ecuacion 1-19, entonces, deben existir seis posibles espectros, dependiendo
de cudles sean los valores relativos de v, V., y la frecuencia de autoabsorcién v,. En la figura 2-2
se muestran 2 de estos casos [Sari et al., 1998], para dar mas claridad al efecto de las ecuaciones

2-15 y 2-14.

Los resultados de las simulaciones hidrodindmicas se guardan en tablas de datos para dis-
tintos tiempos, que contienen los valores de las variables dinamicas en cada celda del dominio
computacional; es decir, p/(r), p'(r) y v(r). Sin embargo, para calcular el flujo F,, deben encon-
trarse las variables de las que dependen los coeficientes de emision y de absorcién. Para esto, se

asumi6 que la energfa estd dada por ¢ = 3p’ (es decir, se asumié un indice adiabdtico I' = 4/3),
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Figura 2-2: Dos posibles espectros de sincrotrén, incluyendo efectos de enfriamiento [Sari et al.,
1998].

y que una fraccién 1 de energia esta almacenada en el campo magnético, de modo que
B =ne. (2-20)

Las demds variables, 3 y n’, se obtuvieron trivialmente a partir de las variables de la
simulacién hidrodinamica.

Utilizando estas ecuaciones, y haciendo las suposiciones necesarias, se llegé a una forma
en la que j, y o, dependen tnicamente de los resultados de las simulaciones hidrodinamicas.
A partir de ellos, se calcula la intensidad especifica I, integrando la ecuaciéon 1-16 a lo largo
de la direccién z, que representa la direccién hacia el observador. Para evitar obtener valores
negativos de I,,, la ecuacién de transporte radiativo se intregré usando un método de integracién

implicita, dado por
I} + 5] Az

InJrl —
v alAz+1’

(2-21)
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donde el ancho Az estd dado por el ancho de las celdas de la simulacién hidrodindmica, y
la regién de integracion se restringioé a la vecindad del frente de choque, que es en donde se

encuentran los electrones acelerados.

Para hacer el calculo de I, a lo largo de todo el dngulo sdlido ocupado por la estrella, se
remapearon los valores de las variables de la simulacién unidimensional a un dominio bidimen-
sional, caracterizado por la direcciéon z hacia el observador, y una direccién perpendicular a
ésta, x. A partir de esto se calcularon los coeficientes j,(z,x) y a,(z, ), y integré la ecuacién
de transporte radiativo a lo largo del eje z, para un nimero de posiciones en el eje = (que se
tomé generalmente como 300). Los mapas bidimensionales de «y, y j, se ilustran en la figura

2-3.

Eje z (cm)

3x10'°

4.5x10' 7.5x10' 4.5x10® 7.5x10'

Eje x (cm) Eje x (cm)
1020 erg em3 st Hz! 1.3x10"° 1018 em”! 4.7x10™

Figura 2-3: Ejemplo del remapeo, y cédlculo de las funciones j, (izquierda) y a,, (derecha) en
una simulaciéon

Finalmente, se integro la ecuacién para el flujo, aprovechando la simetria axial del problema,
resultando en que
142 142
L L

a lo largo de toda la estrella. Se utilizdé un método de integraciéon de primer orden dado por
/L,(x)md:n ~ Z I} (zp)x, Az (2-23)
n

donde x,, es la posicién de la celda, y Az el ancho. Para cada simulacién se realizé este proceso
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a lo largo de 300 frecuencias dentro del rango de observacion del Very Large Array, o VLA, con

el cual se ha observado la radiacién de sincrotrén de varias supernovas.
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Capitulo 3

Resultados de las simulaciones

A partir de los resultados de las simulaciones hidrodindmicas se estudié la evolucién tem-
prana de una supernova relativista y su interacciéon con el medio circumestelar. Se estudié con
detalle su evolucién durante los primeros segundos, mientras la explosion atraviesa la estrella y
llega al medio externo, su interaccion con la interfase estrella-medio circumestelar, y su evolu-
cién temprana. Subsecuentemente se estudié su evoluciéon durante un periodo de alrededor de
un ano. Los resultados de dichas simulaciones se presentan en la primera seccion de este capitu-
lo, haciendo un recuento de las diferencias entre supernovas con distintas energias cinéticas y
térmicas, y entre medios cirumestelares de distinta densidad. Se hace énfasis en las diferencias
entre los resultados de las simulaciones relativistas, y el modelo presentado en el capitulo 1, que

funciona para supernovas con velocidades no-relativistas.

Subsecuentemente se presenta el calculo de la emisién de sincrotrén del choque generado
por la explosion, realizado sobre los resultados dindmicos, y cuyo método se encuentra detallado
en el capitulo anterior. Se presenta el efecto que tienen en la emisién distintos escenarios de
explosién, y se hace un andlisis comparativo entre los resultados de estas simulaciones, y el
modelo de emisién presentado en el capitulo 1. La seccién final de este capitulo esta dedicada a
la comparacién entre las observaciones realizadas a supernovas relativistas, y los resultados de

las simulaciones.
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3.1. Simulaciones de la hidrodinamica

Se realizaron simulaciones en una dimensién de una explosién de supernova (considerando
que el problema era esféricamente simétrico) con el método descrito en la seccién 2.1. La con-
dicién inicial en la simulaciéon fue una estrella tipo Wolf-Rayet, cuya estructura fue ajustada
a partir de los resultados simulaciones de modelos de evolucién estelar, cortesia de Alexander
Heger [Heger et al., 2000; Woosley y Heger, 2006]. La estrella utilizada tiene alto momento an-
gular, producido por una velocidad de rotacién de 200 km/s en su etapa de secuencia principal.
Ademas, tiene metalicidad solar, y una masa inicial de 25 M. Este tipo de estrella, que ha
perdido sus capas exteriores debido a la eyeccién de un viento masivo, por lo que no tiene ni
hidrégeno ni helio en su envolvente, tipicamente es considerada como progenitora de supernovas

tipo Ibc y GRBs. La estructura inicial de la densidad de la estrella se muestra en la figura 3-1.

1010 T T T — 1 T T T T T T -

10° | .

Densidad (g cm'3)
=

Qo =
1

=
Q
=
o
T
L

=
Q.
=
v
T
1

1 " " 1 " " | " " 1 " " 1 " " 1
108 10° 1010 10t 10'2 103
Radio (cm)

Figura 3-1: Condiciones iniciales de las simulaciones: Distribucion de densidad, como funcién
del radio, de una estrella tipo Wolf-Rayet. Simulaciones originales cortesia de Alexander Heger.

El medio circundante a la estrella progenitora fue modelado con un viento de velocidad
constante, de manera que la densidad del viento p,, estda dada por
M

- 3-1
Ay, r?’ (3-1)

Pw

34



donde M es la tasa de pérdida de masa, v, la velocidad con la que el viento es expulsado,
y r la distancia al centro de la estrella. La velocidad del viento v,, fue caracterizada por la

llamada beta-law [Krticka y Kubat, 2011], que es la caracterizacién de la velocidad del viento

— (1 - R*)ﬁ, (3-2)

r

mas utilizada, y estd dada por

donde R, es el radio de la estrella, vy, la velocidad que tiene el viento al infinito o terminal (es
decir, a una distancia lejana a la estrella, donde ya no esta siendo acelerado), y 8 es un indice
que regula qué tan rapido se alcanza la velocidad terminal, que varia entre 0.7 y 3 generalmente,
pero cuyo valor no afecta apreciablemente el resultado de nuestras simulaciones.

Se tomé un valor de la velocidad al infinito v, = 108%, y un valor de 8 = 3, que es lo que
tipicamente se asume alrededor de una estrella Wolf-Rayet.

La mayoria de las simulaciones de supernovas relativistas se realizaron inicialmente dentro
de un dominio computacional entre 2.2 x 10%cm y 7 x 10'2 ecm (salvo en los casos donde se
indique lo contrario), con 100 celdas iniciales. Desde la regién central de la estrella progenitora
se inyecté un chorro de material con energia térmica y velocidad variables, y se dejé que la
explosién evolucionara durante 25 s, con 18 niveles de refinamiento. En el caso de interés
(cuando la explosién era suficientemente energética) estos 25 s iniciales fueron tiempo suficiente
para que la energia inyectada en el centro de la estrella llegara al exterior de la estrella y
comenzara su interacciéon con el medio circumestelar. El nimero de niveles de refinamiento
elegido resulté en una resolucién comparable a la de otros estudios numéricos (por ejemplo,
Lépez-Camara et al. [2014]), lo que permitié resolver bien la estructura del choque.

La figura 3-2 muestra la propagacién de la explosién a través de la estrella. En este caso en

053

particular, se inyecté una energia de 10°° erg, propagandose inicialmente con una velocidad de

0.6¢ en un viento formado por una tasa de pérdida de masa de M = 10_6%. Este caso tiene
una energia dos 6rdenes de magnitud mayor a la energia tipica de una supernova.

En un caso mas conservador, la propagacién del choque es considerablemente més lenta. Se
realizaron simulaciones de una supernova con energia tipica de 10°! erg, pero éstas se realizaron
con una duracién de 150 s, para poder observar el momento en el que la explosién sale de la

estrella. En la figura 3-3 se observa la expansién de una explosién con esta energia alrededor de

un medio con viento de M = 10_6% y velocidad inicial de 0.4c. La explosion alcanza la orilla
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Figura 3-2: Densidad como funcién del radio, durante la propagacién de la explosién en la
estrella, con energia inyectada de 10°3 erg y velocidad inicial de 0.6c¢, y medio circumestelar

formado por un viento con M = 10~ yr .
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Figura 3-3: Densidad como funcién del radio, durante la propagacién de la explosion en la
estrella, con energia inyectada de 1051 erg y velocidad inicial de 0.4c, y medio circumestelar

formado por un viento con M = 10-622 yr .

de la estrella después de aproximadamente 30 s.

Como puede observarse en las figuras 3-2 y 3-3, la rapida expansion de la explosién a través
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del fluido genera una discontinuidad o frente de choque, que se propaga a través de la estrella,
y en el medio circumestelar. Al llegar al borde de la estrella, el choque se encuentra con un
medio mucho menos denso, y con un gradiente de densidad mas pronunciado, que baja mas
rapido que r~3, por lo que el choque se acelera [Tan et al., 2001], como puede verse en la figura

3-4. Después de acelerarse en esta transicién entre la estrella y el viento, el choque comenzara a

desacelerarse al interactuar con el medio circumestelar, cuya densidad va como r~2 (ecuacién
3-1)
10 +
4
fliinn 10
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Figura 3-4: Aceleracién del choque al salir de la estrella. I'8 mide la velocidad del choque,
que claramente aumenta cuando éste alcanza el borde de la estrella, mostrado en rojo en la
distribucién inicial de densidad.

Luego de ser acelerado por el gradiente de densidad, el choque continuia expandiéndose a
través del medio, y aparentemente no es afectado por éste por un largo tiempo. De hecho,
en principio, deberia permanecer sin desacelerarse apreciablemente hasta que ha barrido una
masa con energia de reposo comparable a su energia cinética FMejcz, donde M; es la masa
expulsada. Para estudiar la etapa de evolucién y desaceleracién del choque después de los 25
segundos iniciales, se remapearon los resultados de las simulaciones a un dominio computacional

de 10'7 cm (salvo en los casos donde se diga lo contrario), con 2000 celdas iniciales, y se
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dejé evolucionar la expansién del material por 3 x 107 s més; es decir, aproximadamente 1
ano después de la explosién. En este régimen puede explorarse la desaceleracién del choque a
tiempos mayores, causada por su interaccién con el medio circumestelar.

En las figuras 3-5 y 3-6 se muestra la evolucién de una supernova relativista en este régimen
temporal; es decir, después de haber sido remapeada a un dominio mas grande. En la simulacién
presentada en la figura 3-5 se inyecté una energia de E = 5 x 10°2 erg, con una velocidad de
v = 0.6c, y el viento alredor de la estrella estd formado por una tasa de pérdida de masa
de M = 10*5%. Cada curva representa la densidad como funcién del tiempo después de la
explosion, y se encuentran separados logaritmicamente en el tiempo. De aqui puede verse que
el remanente de supernova parece casi no haber desacelerado al interactuar con el viento de la

estrella progenitora.
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Figura 3-5: Densidad como funcién del radio para una explosién con E = 5 x 10°2 erg, velocidad

=105

inicial v = 0.6¢, y un viento con M o

La simulacién presentada en la figura 3-6 es un caso con una energia de £ = 5 x 10°2 erg, con
una velocidad de v = 0.6¢, y el viento alredor de la estrella esta formado por una tasa de pérdida
de masa de M = 10*6%; es decir, Uinicamente cambia la densidad del medio circumestelar

respecto a la presentada en la figura 3-5.
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Figura 3-6: Densidad como funcién del radio para una explosién con E = 5 x 10°2 erg, velocidad

— 10~ 6Ma

inicial v = 0.6¢, y un viento con M T

A pesar de la aparente velocidad constante del choque, puede verse que el medio con menor
densidad permite que el choque tenga una velocidad mayor. Esto se ilustra de manera mas
explicita en la figura 3-7, donde se contrasta la evolucién del pardmetro I'S como funcién
del tiempo para tres casos, con energias y velocidades iguales, pero diferente densidad en el
medio circumestelar. Puede verse que todos desaceleran siguiendo aproximadamente una ley de
potencias con la misma pendiente, pero la velocidad inicial del choque (y por lo tanto la energia
que arrastra el choque) es mayor, cuanto menos denso sea el medio circumestelar. Puede verse
ademaés que siguen siendo levemente relativistas incluso después de casi un ano de la explosion
de la supernova.

Las simulaciones son menos sensibles a la velocidad inicial del material expulsado, como
se ilustra en la figura 3-8. Aqui, se presentan los resultados de cuatro simulaciones, todas con
la misma energia de £ = 5 x 10°? erg, y la misma densidad exterior, modelada por la tasa
de pérdida de masa en el viento, de M = 10_4%, pero con velocidades iniciales del material
inyectado de v = 0.7¢, v = 0.6¢, v = 0.5¢c y v = 0.4c. Como era de esperarse, las simulaciones con

velocidad inicial mayor preservan una mayor velocidad mucho después de la explosion, aunque
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Figura 3-7: Desaceleracién del frente de choque como funcion del tiempo, ilustrada por I'8 vs
¢ para tres supernovas con energla E=5x 1052 erg, velocidad inicial v = 0.4¢, y vientos con
M =10~ 6 M =10~ 5 Oy M =10"4e o O respectivamente.

el comportamiento de I'8 parece estar dado por una ley de potencias, y los cuatro casos tienen
aproximadamente la misma pendiente.

La energfa inicial de las simulaciones también tiene un efecto muy notable en su evolucién.
En la figura 3-9 se presentan dos simulaciones con velocidad inicial v = 0.6¢ y con un viento
con tasa de pérdida de masa M = 10_5%, pero con energfas iniciales de E = 5 x 10°2 erg
y E =5 x 10° erg respectivamente. Puede verse que la velocidad cambia mucho més en este
caso, siendo mucho mayor la velocidad del caso més energético, tal y como se esperaba. A
pesar de ello, la pendiente de la evolucién de I'8 permanece constante para todos los casos.
Es interesante observar, ademads, que en el caso de menor energia, que no es muy diferente a
la energia que tipicamente se infiere para supernovas “normales”, el remanente sigue siendo
levemente relativista incluso a tiempos del orden de 10% s después de la explosién.

A una escala del orden de 10'7 cm se espera que la regién formada por el viento de la
estrella Wolf-Rayet se encuentre con la region del medio interestelar, con densidad tipica de
1 cm™3, y que haya una discontinuidad de choque entre estas dos regiones. La interaccién entre
el remanente de supernova y esta interfaz no se toma en cuenta en este caso, pero puede tener

un impacto bastante significativo en la morfologia del remanente [Gonzélez-Casanova et al.,
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Figura 3-8: Desaceleracién del frente de choque como funcién del tiempo, ilustrada por I'8 vs ¢,
después del remapeo, para cuatro supernovas con energia F = 5 x 10°2 erg, velocidades iniciales
de v = 0.7c, v = 0.6¢, v = 0.5¢ y v = 0.4¢, y vientos con M = 10~*
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Figura 3-9: Desaceleracion del frente de choque como funcién del tiempo, ilustrada por '3 vs
t, después del remapeo, para dos supernovas con energia £ =5 x 1052 erg y E =5 x 10°! erg,
velocidad inicial de v = 0.6¢, y vientos con M = 10-5Mo,

yr
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yr
2014]. Es por esto que las simulaciones hidrodindmicas se detuvieron antes de alcanzar esta
distancia.

Finalmente, en la figura 3-10 se presenta el efecto de la densidad del medio circumestelar en
la posicién del choque, contrastando un caso con E = 10°? erg, velocidad inicial v = 0.5¢. La tasa
de pérdida de masa de cada caso es de M = 10*4% y M= 10*6%7 contrastando la posicién
del choque después de tiempos iguales. Es interesante observar de esta figura la morfologia del
choque: pueden verse el choque de proa y el choque de reversa, que se encuentran bien resueltos
por el codigo.

Segin el modelo de la seccion 1.4, la evolucion esperada del choque estd dada en la ecua-

ciéon 1-14. En este caso se esperaria que la evolucién de la velocidad del choque tuviera un
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Figura 3-11: Evolucién de la pendiente n del material expulsado, como funcién del tiempo,
justo después de salir de la estrella, para una supernova con E = 10°! erg, velocidad inicial de

v = 0.8¢, y vientos con M= 10_7%.

comportamiento dado por
1

vt 2, (3-3)
ya que 7 t%g, pero este comportamiento no se observa en el régimen levemente relativista.
Se hizo un andlisis del comportamiento de la pendiente n de la parte externa de la explosién
para dos casos: uno con la energia tipica inyectada en una supernova, y uno de mayor energia.
El caso de baja energia se presenta en las figuras 3-11 y 3-12.

Como puede verse en la figura 3-11, el valor de n varfa mucho mientras la supernova comienza
a interactuar con el medio circumestelar, yendo de alrededor de 70 a 12 en un lapso del orden
de 10s, pero después de algunas horas, como se ilustra en la figura 3-12, se estabiliza en un
valor de alrededor de 9.1.

En la figura 3-13 se presenta la evolucién del factor I'S como funcién del tiempo. '8 ~
para valores pequenos de (3, asi que deberia satisfacerse que, como I' es una ley de potencias en

el tiempo, deberia poder calcularse el valor de n a través de la ecuacion 3-3. Se presenta ademas
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Figura 3-12: Evolucién de la pendiente n del material expulsado, como funcién del tiempo,
durante la etapa de desaceleracién, para una supernova con E = 10°! erg, velocidad inicial de

— ; — 10—7M
v = 0.8¢, y vientos con M = 10 y—f.
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Figura 3-13: T'8 como funcién del tiempo para una supernova con E = 10°' erg, velocidad
inicial de v = 0.8¢, y vientos con M = 107 Mo

yr
el ajuste de 'S como funcién del tiempo para este caso en particular. Como I'8 oc ¢t~ 01473,
entonces n = 8.7889, que es del orden del valor encontrado de -« 9.1. Incluso, el valor de la
pendiente de la densidad podria seguir bajando a tiempos mucho mayores, estableciéndose en
el valor encontrado para la desaceleracién en el régimen Newtoniano.

Para ilustrar el caso més relativista se eligié presentar un modelo con E = 5 x 10°? erg,
velocidad inicial de v = 0.8¢, y vientos con M = 10*7%. En la figura 3-14 se presenta el
instante en el que el choque sale de la estrella. Puede verse que es imposible ajustar una ley
de potencias a esta regién, ya que la densidad cae demasiado rapido detrds del choque. Incluso
durante la etapa de desaceleracion, bastante tiempo después de la explosion, como se ilustra
en la figura 3-15, el perfil de densidad del material expulsado por la explosion no es una ley de
potencias a lo largo de una distancia suficientemente grande como para hacer una medida del
valor de n. Si se toman tnicamente los valores de la pendiente muy cercanos al choque, a lo

largo de una regién muy pequena, se encuentra que n es del orden de 550.

Podria argumentarse que se trata de dos leyes de potencias cortadas en algiin punto cercano
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Figura 3-14: Instante en el que el choque sale de la estrella, para una supernova con E =
5 x 10°2 erg, velocidad inicial de v = 0.8¢, y vientos con M = 106 Mo

yr
al choque, pero ni siquiera asi puede ajustarse algin nico valor para este parametro. A pesar
de ello se observa el mismo efecto que en el caso de baja energia: el perfil de densidad se hace
menos inclinado al transcurrir el tiempo.

Sin embargo, puede calcularse el valor esperado de n a partir de la desaceleracion del choque,
como en el caso anterior. En la figura 3-16 se presenta la evolucién del factor I'§ como funcion del
tiempo, y el ajuste de una ley de potencias a I'8 como funcién del tiempo para este caso. Como
I'B x t792205 entonces n = 6.5351. Nétese que el efecto obtenido es contrario al esperado
considerando que la pendiente n aumenta dependiendo de la energia inyectada a la estrella.
Puede verse que el modelo descrito en la seccién 1.4 falla en este régimen de energias, puesto
que el valor de la pendiente de la densidad aumenta muy fuertemente al aumentar la energia
del choque, pero necesariamente estas explosiones desaceleran méas rapido, por lo que el valor
de n medido a través de la desaceleracién debe disminuir.

Todas las mediciones de ajustes de leyes de potencias se hicieron mediante un ajuste de

minimos cuadrados al logaritmo de las variables. Los puntos de la simulacion utilizados en
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Figura 3-15: Evolucién de la densidad, como funcién del tiempo, durante la etapa de desacele-
racién, para una supernova con F = 5 x 10°? erg, velocidad inicial de v = 0.8¢, y vientos con
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Figura 3-16: I'8 como funcién del tiempo para una supernova con E = 10°' erg, velocidad

inicial de v = 0.8¢, y vientos con M = 10_7%.
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cada ajuste se eligieron de modo que éstos representaran bien la regién donde existia la ley de

potencias, y se maximizara el pardmetro R? del ajuste.

3.2. Simulaciones de la emision de sincrotron

Las simulaciones de emision de sincrotron se realizaron procesando los resultados de las
simulaciones hidrodindmicas descritas en la seccién anterior. El tiempo de las simulaciones
hidrodinamicas se escogié para poder simular estos eventos al tiempo en el que son observados
por observatorios como VLA, y las frecuencias elegidas también se encuentran en el rango de
frecuencias que VLA observa.

Considerando que se tomo la supernova SN2009bb como caso de estudio para esta tesis,
todos los espectros estan simulados para una fuente que se encuentra a una distancia de 40 Mpc
[Soderberg et al., 2010].

Como puede verse de las ecuaciones 2-11, 2-12 y 2-17, existen 4 parametros libres en las
ecuaciones utilizadas para estas simulaciones; a saber, {x, €., n v p. Para casi todas las simu-
laciones se tomé p = 3, siendo que este es el valor que se observé en la supernova SN2009bb,
aunque algunas excepciones tienen un valor de p = 2.25, para ilustrar el efecto del cambio de
este parametro. Todos los demds parametros se eligieron de manera idéntica para todas las
simulaciones: 7 = 107°, ¢, = 1072 y £y = 1072, Estos valores se eligieron siendo que son los
que comunmente se obtienen en modelos de supernovas y GRBs, aunque su valor es bastante
debatido.

Ademas, de acuerdo con el método descrito en la seccion 2.2, se dividié el dominio compu-
tacional en 300 celdas en la direccion x, y se tomaron 100 frecuencias espaciadas logaritmica-
mente para cada muestra, entre 0.1 y 10 GHz.

La figura 3-17 muestra la emisién calculada para una supernova con energia inyectada de
E = 10°? erg, velocidad inicial v = 0.6¢, y vientos con M = 10*5%, después de aproximada-
mente 10, 20, 52 y 81 dias. Como se esperaba, de acuerdo con la seccion 1.5, tanto la energia
total recibida, como la frecuencia méxima decrecen como funcién del tiempo.

Es interesante notar también que, utilizando estos pardametros, el flujo recibido es bastante

bajo, menor a 1 mJy, incluso diez dias después de la explosion. Esto indica que la emisién en
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Figura 3-17: Flujo de una supernova como funcién de la frecuencia, para diferentes tiempos,
para una supernova con F = 1052 erg, velocidad inicial v = 0.6¢, y vientos con M = 10*5%

radio de una supernova de este tipo seria dificil de detectar a esa distancia, incluso siendo una
supernova relativista que alcanza valores de I'5 de hasta 5 en los primeros segundos después
de la explosién, y tiene una 8 =~ 0.6 después de los diez dias de interaccién con el medio

circumestelar.

La figura 3-18 muestra el efecto de densidad del medio circumestelar en la emision de
sincrotrén, al variar la tasa de pérdida de masa en las simulaciones. Se muestra la misma
supernova que en el caso de la figura 3-17, contrastada con una simulacién con la misma energia
y velocidad inicial, pero un viento menos denso, con M = 10*6%. La frecuencia maxima se
desplaza considerablemente, y el flujo recibido también es mucho menor. La frecuencia maxima,
de en el caso con M = 10_6% sale del rango de frecuencias de la simulacién antes de los 81

dias que se presentan en dicha figura.

Para contrastar con esto, se presenta un caso mas extremo en la figura 3-19. Se presenta

el resultado de una simulacién con E = 5 x 1052 erg, velocidad inicial v = 0.7¢, y vientos con
y 4 M . . . s .

M =10 4Tr®' El flujo de esta supernova sobrepasa varias veces al flujo maximo observado para

supernovas (incluso relativistas), por lo que este caso queda descartado, o al menos no ha sido
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Figura 3-18: Comparacién entre los flujos como funcién de la frecuencia, para supernovas con
E = 10°? erg, velocidad inicial v = 0.6¢, y vientos con M = 10*5% (lineas sélidas) y M =

10*6% (lineas punteadas)

observado. Aqui no se presenta la emisién después de mas tiempo, ya que el choque sale del

dominio computacional después de este tiempo.

En seguida se presenta el efecto de la velocidad inicial en la emisién, en la figura 3-20. Puede
verse que el flujo aumenta considerablemente, y la frecuencia maxima se desplaza a frecuencias

mas altas al aumentar la velocidad inicial del material de la explosién.

Cabe mencionar que, como se esta utilizando un modelo méas complicado para estudiar la
radiacién de sincrotrén, descrito en la seccién 2.2, donde se considera el enfriamiento de los
electrones [van Eerten et al., 2012; Granot et al., 1999; Sari et al., 1998], el espectro en general
puede ser méas complicado que el descrito en la seccion 1.5. La forma del espectro depende
del valor de la frecuencia caracteristica de sincrotrén v,,, la frecuencia de enfriamiento de los

electrones v, y la frecuencia a la cual comienza el proceso de autoabsorciéon v,.

El flujo emitido por la fuente en la parte 6pticamente gruesa es de la forma F), e é—”u

En la parte 6pticamente delgada, se tiene que F, spicr < j,. Analizando los resultados de las

. . ;L 1-p
simulaciones, se encuentra que en la parte opticamente delgada, el espectro va como F, ccv™ 2 ,
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Figura 3-19: Flujo de una supernova como funcién de la frecuencia, para diferentes tiempos,

para una supernova con £ = 5x 1052 erg, velocidad inicial v = 0.7¢, y vientos con M = 10-4Me
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Figura 3-20: Comparacion entre los ﬂUJos como funcion de la frecuencia, para supernovas con

E = 1052 erg, vientos con M = 10~ 5 Mo T

0 v velocidades v = 0.6¢ (lineas sélidas), v = 0.7¢ (lineas

con cruces) y v = 0.8¢ (lineas con puntos), después de aproximadamente 20 dias.
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igual que en el modelo descrito en la seccién 1.5. A partir de esto se infiere que v, < v., que
era el régimen esperado.

Sin embargo, en la parte 6pticamente gruesa se tiene que F), V3 en un rango muy pequeno
de frecuencias, para algunos casos, y que en la mayor parte F,, 2. El caso en el que F), & 1/%,
que se obtiene en el modelo de la seccién 1.5, corresponde a cuando v, > v,,. Para frecuencias
menores a V,, en este caso, I, oc 2. De lo anterior se puede inferir que, en este caso, vq > vp,.

Finalmente, se presenta el comportamiento de la luminosidad méxima L, como funcién de
la variable At v, (como se presenta en la figura 1-6).

De acuerdo con el modelo de la seccién 1.5 (especificamente en la ecuacién 1-38), la velocidad

de expansion de una supernova esta dada por

9

At -1 L, 19 v -1
T P < p ) -1 3-4
Peo <10 dz’as) (10286rg s—1 Hz> 5GHz) M (3-4)

por lo que la evolucién de L, como funcién de At v, deberia reflejar la evolucién de la velocidad

del frente de choque de la supernova. En la figura 3-21 se presenta la evolucion de la luminosidad
como funcién de esta variable, desde un dia después de la explosién, hasta 30 dias después.
Puede verse que la luminosidad aumenta considerablemente como funcién de la energia, pero
también depende muy fuertemente de la densidad del medio ambiente: un medio ambiente denso
producird una luminosidad mucho mayor que un medio ambiente tenue.

Esta variable es efectiva para distinguir supernovas dependiendo de su energia (y por lo
tanto la velocidad), pero no es posible determinar su velocidad exactamente por medio de esta
medicion. Ademads, puede verse que varias de estas supernovas se interlapan en el diagrama,
por lo que no es posible discernir una de otra con una sola observacion. Esto es debido a que
las supernovas modeladas presentan un complicado comportanmiento en este diagrama, y éste
no estd correlacionado con el pardmetro I'3, como se concluye a partir del modelo utilizado por

Soderberg et al. [2010].

3.3. Interpretacion de las observaciones de SN2009bb

Finalmente, se buscé alguna simulacion que reprodujera las observaciones de la supernova

SN2009bb, y mediante ésta determinar su comportamiento dindmico. Esta supernova es la
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Figura 3-21: Diagrama de la luminosidad como funcién del pardmetro (At)(v,), para varios
modelos.

primera supernova relativista observada [Soderberg et al., 2010], y se determiné su naturaleza
debido a su alta luminosidad en radio. La emisién transiente en longitudes de onda en el
rango éptico de esta supernova fue detectada por el programa CHASE, y se determiné que su
detonaciéon fue en marzo 1941 2009 UT. Subsecuentemente fue observada por los observatorios
VLA y GMRT por un periodo de alrededor de 1 ano.

Soderberg et al. [2010] intentaron encontrar también emisién en las bandas de alta energia,
pero no se encontré ninguna contraparte en las bandas de rayos X y rayos gamma, como se
esperaria del remanente de un GRB. Esto deja la posibilidad de que esta supernova esté dentro
de una poblacién intermedia entre supernovas “normales” y GRBs, o que el GRB generado
durante la explosién simplemente no haya sido detectado.

La cantidad de energia liberada durante la explosién es indicadora de que esta supernova
de poblacién intermedia debié moverse a velocidades relativistas, y debié haber sido generada
por la repentina deposiciéon de energia de un motor central, como un hoyo negro central o una
estrella de neutrones.

Encontron a través del flujo total de radio obtenido que la energia de la supernova debia
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ser Esy ~ 103 erg, y estudiando la regién cercana a la supernova, se encontré que, si el medio
circumestelar habia sido formado por el viento de la estrella progenitora, ésta debié haber tenido
una tasa de pérdida de masa M = (2.0 £ 0.2) x 10_6%.

En las figuras 3-22 a 3-25 se muestran 4 simulaciones que, aunque no reproducen exactamente
los espectros observados, son las mas cercanas de entre una poblacién de alrededor de 100
modelos distintos (sélo se muestran los primeros dos o tres espectros ya que después de ese

tiempo las simulaciones se salen del dominio computacional).

100 T T
t=10 dias -------
t=52 dias
""""""""""""""" t=8l dias =------
S t=143 dias ------- 1
10 [ ] B i
-4 - e
. | [ |
_ 1 u [ _
> o
=y
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. o1f 7 ]
0.01 .
0.001 —_— —— —_—
0.1 1 10 100

Frecuencia (GHz)

052

Figura 3-22: Emision de un modelo con energia de E = 5 x 10°“ erg, velocidad inicial v = 0.6¢,
M,

y un viento de M=10"° y;?, comparado con las observaciones de la supernova SN2009bb.

Las conclusiones que se pueden hacer a partir de esto son robustas, pero nos permiten
constrinir los valores de la energia y la densidad del medio circumestelar de manera aproximada,
y de este modo caracterizar mejor a la supernova 2009bb.

Puede verse que todas se aproximan un poco a los resultados, aunque en todas la emision
decae mucho mas rapido entre los primeros 10 dias y después de 52. Esto puede deberse a que
la fecha de explosién estimada es posterior a la fecha real, o que debe tomarse en cuenta el
tiempo entre la explosién y el momento en el que la supernova se vuelve 6pticamente delgada

en oOptico.

052 0% erg. Ademds, todos los

A pesar de esto, puede constrenirse la energia entre 5x 10°“ erg y 1
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Figura 3-23: Emisién de un modelo con energia de E = 1053 erg, velocidad inicial v = 0.7¢, y
comparado con las observaciones de la supernova SN2009bb.

un viento de M = 10~4Me
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Figura 3-24: Emisién de un modelo con energfa de E = 8 x 1052 erg, velocidad inicial v = 0.4c,
y un viento de M = 10*4%, comparado con las observaciones de la supernova SN2009bb.

candidatos tienen un medio circumestelar mucho més denso al que se infirié para esta supernova:

Mo

el valor inferido para la tasa de pérdida de masa fue de alrededor de 2 x 1076 o mientras que
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Figura 3-25: Emisién de un modelo con energia de £ =7 x 10°2 erg, velocidad inicial v = 0.6¢,
y un viento de M = 10*4%, comparado con las observaciones de la supernova SN2009bb.

M, .
=9 Como se ilustra en la

de las simulaciones se concluye que el valor es de alrededor de 10™4 ur

figura 3-26, una supernova con las mismas energias térmica y cinética inyectadas produce un
flujo mucho menor.

Se encontré una diferencia importante entre los resultados numéricos y los resultados ob-
tenidos con modelos analiticos para la energia y densidad del medio ambiente de la supernova
SN 2009bb. Esta discrepancia se debe a la limitada aplicabilidad de los modelos analiticos de
supernovas cldsicas en el caso de supernovas relativistas. A pesar de que se logra reproducir
aproximadamente la emisién de la supernova estudiada, es poco realista tener una energia in-
yectada en una supernova del orden de 10% erg. Sin embargo, el trabajo realizado prepara el

terreno para un estudio mas exhaustivo de supernovas relativistas, y resalta su importancia.
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Figura 3-26: Emisién de un modelo con energia de E = 5 x 1052 erg, velocidad inicial v = 0.6c,
y un viento de M = 10*5%, comparado con las observaciones de la supernova SN2009bb.
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Capitulo 4

Conclusiones

Las supernovas relativistas forman una poblacién intermedia entre supernovas “normales”
(con velocidades de expansién de alrededor de 0.1¢) y destellos de rayos gamma. Son notables
por su alta emisién en radio, méas parecida a la de un GRB que a la de una supernova.

Asumiendo que se trata de explosiones esféricas, se encuentra que sus propiedades no pueden
ser explicadas por un modelo analitico sencillo, y su estudio estd restringido al campo de las
simulaciones numéricas. Sin embargo, se encontré que la emisién de sincrotrén en longitudes
de onda de radio es un buen pardmetro para distinguir supernovas relativistas de supernovas
“normales”, aunque que es dificil sacar conclusiones sélidas aplicando los modelos analiticos a
las observaciones de esta radiacién.

La primera supernova detectada con estas caracteristicas fue la supernova SN2009bb, pe-
ro sus caracteristicas no pueden ser completamente explicadas por ningtin modelo dindmico
existente, ni por el modelo de radiacién utilizado para estudiarla.

Las simulaciones aqui presentadas logran reproducir algunas de las caracteristicas de esta
supernova, pero es dificil creer que esta supernova fue realmente causada por una progenitora
esférica, en la que se inyectaron 10°3erg de energfa. Sin embargo, esta emisién podria haber sido
causada por una explosién asimétrica, alimentada por un motor central, en donde se hubiese
depositado suficiente energia en el material emitiendo dentro de nuestra linea de visién como
para producir la radiaciéon observada.

Ademsds, cabe mencionar que las simulaciones de la emisién de sincrotrén realizadas en esta

tesis sélo fueron estudiadas con un juego de parametros microfisicos 7, €, y €. La luminosidad
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v la forma de las curvas de luz de estas supernovas dependen fuertemente de estos pardmetros,
por lo que las conclusiones hechas para la supernova SN2009bb podrian estar sujetas a cambios,
dependiendo de los valores que se asuman de esos parametros.

Esto sélo sirve para resaltar la necesidad de continuar explorando diferentes escenarios por
medio de simulaciones numéricas, para poder explicar la fenomenologia de eventos transitorios
cuya energia provenga de un motor central.

Entender bien estos eventos es de suma importancia, ya que podria darnos mayor infor-
macién acerca de los mecanismos que generan supernovas, GRBs, sus diferencias, y podria
ayudarnos a detectar GRBs que hayan sido emitidos fuera de nuestra linea de visiéon. Adem4s,
es necesario entender mejor la relaciéon entre GRBs y supernovas, para lo cual es necesario saber
qué supernovas pueden albergar GRBs, y cuales no. Es probable que el caso de SN2009bb se
trate de un GRB fallido, pero esto no se puede determinar hasta que se cuente con simulaciones
numéricas adecuadas para ese caso.

Es necesario realizar un estudio més profundo de supernovas relativistas, haciendo simulacio-
nes en dos dimensiones de explosiones que no tengan simetria esférica, y hacer una exploracién
del efecto de los pardametros 7, €. y £x en el espectro, ademas de mejorar la implementacion de

efectos relativistas en el cédigo de radiacién.
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Apéndice A

Coeficientes de emision y absorcion

para radiacion de sincrotron

Para encontrar los coeficientes de emisién y absorcién para radiacién de sincrotrén [Rybicki
y Lightman, 2004; Pacholczyk, 1970] se considera un electrén con velocidad v en presencia de un
campo magnético B. Este electrén girard alrededor de las lineas de campo, y emitird radiaciéon
a causa de esta aceleracion. Una particula no relativista acelerada por un campo magnético
emitird radiacién con frecuencia que corresponde a la frecuencia de giro alrededor del campo,
pero para electrones relativistas, la frecuencia de emisién puede llegar a ser varias veces mayor

que la frecuencia de giro de la particula.

Las ecuaciones de movimiento del electrén estdn dadas por las ecuaciones siguientes:

d q
%(’ymv) =-vXx B (A-1)
%(’ych) =0. (A-2)

Se concluye a partir de la ecuacién A-2 que el factor de Lorentz del electrén - es una constan-
te, por lo que también lo serd |v|. Al separar la velocidad en sus componentes perpendiculares

y paralelos a las lineas de campo magnético, v y v| respectivamente, se obtiene que
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d dv
dvi_ a g i

0. A-3
dt yme dt (A-3)

De lo anterior se obtiene que |v|| es constante. Luego, como [v| y [v|| son ambas constantes,
se sigue |v | debe ser constante también. Se sigue que la particula se moverd alrededor de una
hélice con velocidad constante a lo largo de la direcciéon del campo magnético, y velocidad de

rotacién uniforme en el plano perpendicular a éste, con frecuencia de giro dada por

qB
yme'

(A-4)

wp =

La pérdida total de energia, ya que se conoce la dindmica de la particula, estard dada por
la formula relativista de Larmor
2¢° 420, o
Pe = 337 [vaj +all, (A-5)
donde a| es la aceleracién paralela a la direccién de movimiento de la particula, y a  la ace-
leracién en la direccién perpendicular. Claramente, a = 0, pero la aceleracién en direccion

perpendicular estard dada por el movimiento circular uniforme; es decir, a; = wpv . Sustitu-

yendo en la ecuacién A-5, se obtiene que

2¢° 4 ¢*B*
“= 337 JEmratt (A-6)
o mas sencillamente,
2
P, = grgcﬂi’yQBz, (A-7)

donde r, = H%Q es el radio clédsico del electrén y 5, es la componente perpendicular de la

velocidad, en unidades de la velocidad de la luz.

Si se cuenta con una distribucién isotrépica de velocidades, se puede estimar la potencia
total al promediar Bi para una distribucién isotrépica de angulos de ataque « respecto a la

direccién del campo magnético, quedando

(B = % /Sin2 adQ) = 2§2 (A-8)
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Figura A-1: Conos de emisién observables de un electrén

De lo anterior se concluye que la potencia emitida es

4
P = gUTCﬂ2’72UB (A-9)

donde o1 = %’rrg es la seccion de dispersiéon de Thomson y Up = g—ﬂ es la densidad de energia

magnética.

La ecuacién A-9 indica la potencia total emitida por un electrén por accién del campo
magnético, pero para calcular el espectro de una fuente extendida, es necesario calcular la
distribucién espectral de una distribucién de electrones, y a partir de ésta calcular los coeficientes
de absorcién y de emision totales. Sin embargo, se pueden conocer varias generalidades de la

emision sin nececidad de hacer el cdlculo a detalle.

Como los electrones viajan a velocidades cercanas a la de la luz, la mayor parte de la
radiacion se emitira dentro de un cono de apertura ~ %, por lo que un observador recibird pulsos
de radiacién en intervalos de tiempo del orden de ("5—?) ! La duracién aproximada de este pulso
sera el tiempo en el que este cono se encuentre dentro de la linea de visién del observador, y
representa un tiempo caracteristico del sistema, que corresponde a la frecuencia caracteristica

de emisién. El esquema de la emision se presenta en la figura A-1.

Un electréon viajando alrededor de esta drbita satisface que

Av ¢
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y como |Av| = vAf y As = vAt, queda

Af  gBsina
As  ymev

(A-11)

De la figura A-1 es claro que el dngulo que subtiende el electrén emitiendo dentro del campo

de vision del observador es Af = %, y la distancia recorrida es As = 2,7“, por lo que a = m,
de donde finalmente se obtiene
2
As = 711 (A-12)
~ywp sin a
Luego, como As = vAt, entonces
2
At = ———. (A-13)
Ywp sin a

El tiempo de llegada de la radiacién al punto de observacion sera diferente para la radiacion
emitida en los puntos 1 y 2, de modo que la diferencia entre At y At 4 diferiran por un factor

de %, obteniendo finalmente

v
Ma=—2(1-Y), (A1)
Ywp sin « c
y como (1 — %) R #, entonces la frecuencia caracteristica sera
w 1 1
Vs - = = —~3wpsina. (A-15)

T o 2rAty 2

Un andlisis detallado revela que, en realidad, la frecuencia caracteristica es

3
Ve = E’y:}w]g sin v, (A-16)

y el espectro de emisién de un electrén es

P.(v) = Vae*Bsina (”) , (A-17)

mc2
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donde

() () [ o

(€) es la funcién modificada de Bessel del segundo tipo, de orden 2

y K 3

5
3
En sistemas como supernovas y GRBs se esperan distribuciones de electrones relativistas

acelerados por procesos de Fermi, con un perfil dado por
N(E)dE = NoE PdE, (A-19)

donde Ny es una constante, y p se conoce como indice espectral, y es también una constante,

aunque se ha observado que varia entre diferentes eventos.

Para una distribuciéon como la dada por la ecuacién A-19, la energia irradiada sera

Prot = / P.(E)N(E)dE. (A-20)

La distribucion de electrones sigue un perfil térmico a bajas energias y decae a altas energias,
de modo que la ecuacién A-20 debe ser integrada tunicamente alrededor de cierto rango de
energias entre E,,in v Fmae. Estos limites de integracion se aproximan usualmente como de 0

a 0o, de modo que

3 0o
Prot = Ve 2Bsim/ N(BE)F <”) dE. (A-21)
0 Ve

4drme

Sustituyendo el valor de wp de la ecuacién A-4 en la ecuacion A-16, y utilizando que FE =

yme?, resulta que

deBsina 5 3eBsina o
Ve = =

(A-22)

dTme 7= ATrm3cd

Sustituyendo las ecuaciones A-19, A-18 y A-22 en la ecuacion A-21, y haciendo la integral

mediante relaciones conocidas de las funciones de Bessel, se llega a que

-1
V3e3NgBsina_ (p 19 14 1 ormer \ 2
Popy=—" 02" "Tp (8, S )p (- ) (22— A-2
P 2 (p+ 1) <4+12> (4 12) <3eBsina> (4-23)

Finalmente, asumiendo que la radiacién se emite isotropicamente, el coeficiente de absorcién
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sera

_ Ptot(V)

v i (A-24)

Ademas del proceso de emision, se presenta un proceso de absorcién en donde un electrén
interactua con un fotéon dentro del campo magnético, causando que éste sea absorbido, y el
electrén pase de un estado con energia Fq a un estado con energia Fs. Esta absorcién esta tam-
bién acompanada de un proceso de emision estimulada, en el cual la probabilidad de emisién de
fotones aumente en direcciones y frecuencias en las que ya haya fotones presentes. El coeficiente
de absorcién puede escribirse en funcién de los coeficientes de Einstein Bis y Ba1, que son una

medida de la probabilidad de absorciéon y de emisién estimulada respectivamente. En este caso,

deben considerarse las transiciones entre todos los posibles niveles energéticos, de manera que

hv
oy = > In(E1)Bia — n(E2)Ba]¢a (v) (A-25)
E1 B
donde ¢9;(v) es una funcién del perfil de absorcién, que puede aproximarse como una funcién
Delta de Dirac, y que desaparecera de los calculos.
El coeficiente de Einstein As; es una medida de la probabilidad de emisién, y se relaciona

con los otros coeficientes de modo que

2hv?
2

A9y =

Bsy (A-26)
y ademads, para los coeficientes de absorcién se cumple que
Bgl = 312, (A—27)

ya que el peso estadistico de ambos estados es el mismo. A las ecuaciones A-26 y A-27 se les

conoce como relaciones de balance detallado.

Ademas, el coeficiente de emisién se relaciona con el coeficiente de Einstein Ao mediante

P(v, E,

h
Jv = i ) = ﬁ ;A21¢21(V)- (A-28)

Combinando las ecuaciones A-26, A-27 y A-28 con la ecuacién A-25, y escribiendo explici-
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tamente a £ como Es — hv, se obtiene que

CQ
Oy = s > [n(Ey — hv) — n(Ey)|P(v, Es). (A-29)
Es

Puede sustituirse la suma sobre Fo como una integral sobre la funcién de distribucién
energética de los electrones N(FE), y aproximando el integrando como el primer término de la

expansién alrededor de hv se llega a que

Y o (N(E)
=-—— | dEPW,E)E* A-30
o= g [ B PEE L (T, (A-30)
lo cual puede hacerse ya que E < hv. Sustituyendo la ecuacién A-17 en la ecuacién A-30, se
obtiene que
V3elBsina [ v 0 (N(E)
y=———— dE F (=) E*— , A-31
“ 8rvim  Jy <VC> OF < E? ) ( )

y finalmente, sustituyendo las ecuaciones A-18, A-19 y 1-3 en A-31 e integrando, puede llegarse

a que

IS}

3 2 p 2 22 P
ay—\/ge ( 3¢ > NO(Bsina)fr<3p+ )r<3p+ >u—§4. (A-32)

~ 8&mm \ 2rm3cd 12 12
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