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RESUMEN

En la presente tesis se estudiaron los brotes de rayos gamma de larga duracién (LGRB
por su acrénimo en inglés, long gamma-ray bursts) mediante modelos numéricos que toman
en cuenta la interaccion de un fluido ideal con un campo de radiaciéon térmico. Por lo
tanto, los resultados se discuten en el marco de aquellos eventos que muestran brotes de
emision térmica. Brotes de este tipo han sido recientemente descubiertos debido a una
desviacién del modelo usual de LGRBs en su fase de emision temprana, los cuales pueden
ser generados a través de la interaccion dindmica de un jet formado por un plasma relativista
con el medio ambiente circundante en el cual se propaga.

Las ecuaciones utilizadas para modelar la emisién térmica asociada a LGRBs son las
ecuaciones de Euler, relativistas, acopladas con los momentos de la ecuacién de Boltzmann
para transporte de fotones. Este conjunto de ecuaciones representa un sistema de leyes de
conservacion que, junto con la adiciéon de dos ecuaciones de estado, evalua propiedades
macroscépicas del sistema, tales como: la densidad de masa en reposo, presion, velocidad
y temperatura del fluido; asi como la densidad de energia, flujo, presion y temperatura del
campo de radiacion.

El estudio numérico se dividi6 en dos etapas. (1) Se explord la posibilidad de que un
choque ultrarelativista unidimensional, que se propaga en un medio externo estratificado,
pueda generar brotes de rayos gamma. Para comprobar o refutar esta hipétesis, se calculd
numéricamente la luminosidad de los choques en término de las propiedades macroscopi-
cas de fluido y de un campo de radiacion térmico. Finalmente, las luminosidades calculadas
numéricamente se confrontan con datos observacionales de cinco LGRBs. (2) Se estudia-
ron jets bajo la suposicion de que los brotes de rayos gamma estdn dados por interacciones
entre fotones y electrones del tipo: libre-libre, ligado-libre, y ligado-ligado, con dispersién
Thomson relativista. En este modelo se presentan simulaciones numéricas tridimensiona-
les de jets propagandose a través de: (i) un medio externo estratificado y (ii) una estrella
progenitora. Los resultados obtenidos muestran que los jets que se propagan en el medio
estratificado presentan luminosidades en el rango 10°° — 10%* erg/s, concordando con las
luminosidades observadas para LGRBs. Por otro lado, las luminosidades obtenidas de los
jets que se propagan a través de su estrella progenitora presentan luminosidades en el rango
de 10% —10* erg/s, las cuales se han observado en eventos de GRBs con baja luminosidad.
PALABRAS CLAVE: LGRBs, 1IGRBs, opacidad, radiacién, temperatura.
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ABSTRACT

In the present thesis, we have studied the emission of the long duration gamma ray
bursts (LGRB) through numerical models that take into account the interaction of an ideal
fluid with a thermal radiation field. Therefore, the results discussed in this thesis are in the
context of those events that show thermal emission. Bursts of this type have recently been
discovered due to a deviation from the standard model of LGRBs in their early emission
phase. These emissions can be generated through the dynamic interaction of a jet, formed
by a relativistic plasma, with the surrounding environment in which it propagates.

The equations used to model the thermal emission associated with LGRBs are the re-
lativistic Euler equations, coupled with the moments of the Boltzmann equation for the
transport of photons. This set of equations represents a system of conservation laws that,
along with two equations of states, evaluates macroscopic properties of the system such
as: rest-mass density, pressure, velocity, and temperature of the fluid, as well as density of
energy, flux, pressure and temperature of the radiation field.

We have divided the numerical study into two stages. First, we explore the possibility
that a one-dimensional ultra-relativist shock, which propagates in a stratified external envi-
ronment, can generate gamma-ray emissions. In order to check or refute this hypothesis, we
calculated numerically the luminosity of the shocks in terms of the macroscopic properties
of the fluid and a thermal radiation field. Finally, those luminosities were compared with
observational data from five LGRBs sources. Secondly, we have studied ultra-relativist jets
under the assumption that the gamma-ray emission is given by interactions between pho-
tons and electrons of the type: free-free, free-bound, and bound-bound, with a relativistic
correction to the Thomson dispersion. In this model numerical simulations in three spa-
cial dimensions are presented for two different scenarios in which the jet propagates: (1) a
stratified external medium and (2) a progenitor star. The outcomes obtained show that the
jets that propagate in the stratified medium is that they present luminosities in the range
10°° — 10°* erg/s, agreeing in this way with the luminosities observed for LGRBs. On the
other hand, the luminosities obtained from the jets that propagate through their progenitor
star present luminosities in the range of 10% — 10* erg/s, which have been observed in
GRBs events with low luminosity.

KEYWORDS: LGRBs, lIGRBs, opacity, radiation, temperature.
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Capitulo 1

Introduccion

Con el propésito de averiguar la verdadera naturaleza y el origen de los brotes de ra-
yos gamma (GRBs, acrénimo en inglés de gamma-ray burstsﬁ) se ha recorrido ya un largo
camino en el estudio de su fenomenologia, desde la deteccién del primer evento. En es-
te capitulo se proporcionara un breve resumen de los hechos que se han aprendido con
el paso del tiempo, enfocdndose en los mecanismos que generan estos eventos cOsmicos,
sus estrellas progenitoras y su medio externo circundante, asi como las preguntas que atn
estdn abiertas. En particular, una de estas preguntas sin resolver servird de motivacién para
realizar la investigacion cientifica expuesta en la presente tesis, a saber, ;pueden los rayos
gamma ser producidos por procesos térmicos?.

1.1. Brotes de rayos gamma

Los brotes de rayos gamma son emisiones de alta energia que han sido observados en
galaxias distantes, los cuales cubren un amplio rango del espectro electromagnético. Los
intensos destellos de radiacién gamma aparecen como emisiones instantdneas de fotones de
alta energia, del orden de keV-GeV, los cuales duran desde unas decenas de milisegundos
hasta varios minutos. Los GRBs llegan esporddicamente a la tierra desde fuentes localiza-
das a distancias cosmoldgicas del universo. La radiacién emitida en este tipo de eventos
se divide en dos partes: (1) La fase de emision temprana que se registra entre las bandas
de keV-MeV y dura entre unos pocos milisegundos a unos cuantos minutos. (2) La fase de
postluminiscencia, en la cual la radiacion emitida va desde rayos X hasta las ondas de radio
y puede durar desde varios minutos hasta varias horas.

Los GRBs fueron descubiertos en 1967 por el satélite norteamericano llamado VELA,
sin embargo, fue hasta 1973 que se publicé la deteccion de 16 eventos de GRBs [Klebesadel

* . ., . . g L .
Con el fin de usar la misma notacion usada en literatura especializada en GRBs, todos los acrénimos de
esta tesis vienen del inglés.
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et al. 1973]. Desde entonces se ha hecho un esfuerzo para mejorar la sensibilidad de los ins-
trumentos de medicion. En 1991, se pusieron en funcionamento dos detectores a bordo del
telescopio Compton Gamma Ray: EGRET (acrénimo en inglés de Energetic Gamma Ray
Experiment Telescope), el cual es sensible a fotones en un rango de ~ 30MeV — 30GeV y
BATSE (acréonimo en inglés de Burst and Transient Source Experiment), sensible a fotones
en el rango de ~ 25keV — 2MeV. Este ultimo cuenta con un sistema de alarmas que, luego
de minutos, avisa a los telescopios terrestres para que analicen la fase de postluminiscencia
del GRB detectado.

Gracias a las observaciones hechas por BATSE se han identificado dos tipos de GRBs, a
saber: GRBs largos (LGRBs, acronimo en inglés de Long GRBs) y SGRBs cortos (SGRBs,
acrénimo de Short GRBs), en los cuales la fase de emisién temprana tiene una duracion
mayor y menor que 2 s, respectivamente [Kouveliotou et al. 1993]]. La duracién total de
cada evento estd dada mediante el pardmetro Ty, el cual se define como el intervalo de
tiempo sobre el cual el 90 % del flujo total es detectado, el intervalo comienza (finaliza)
cuando el 5 % (95 %) del flujo total ha sido observado. Las observaciones realizadas por
BATSE brindaron informacién para establecer la abundancia de cada tipo de GRB a partir
de la tasa de deteccion. Mientras que los LGRBs se detectan a una tasa aproximada de
uno por dia, los SGRBs son detectados a una tasa de 0.3 por dia. Por otra parte, se ha ob-
servado que las fuentes de GRBs no se repiten en el mismo sitio [Meegan E. P, et al., 1995]].

A pesar de todos estos avances, el origen (cosmoldgico o galactico) de los GRBs to-
davia era un tema de debate a mediados de los noventa. Los resultados de BATSE parecian
favorecer a los modelos que teorizaban el origen cosmoldgico, pero no se confirmaron has-
ta la llegada del satélite BeppoSAX, lanzado en 1996, el cual mejord la precision en la
ubicacion de GRBs en 4 minutos de arco. Ademas, dicho satélite permiti6 la deteccion de
la primer postluminiscencia en multiples longitudes de onda, la cual ya habia sido predi-
cha en [Mészaros & Rees (1997)]. Este importante descubrimiento fue realizado cuando se
analizaron los datos del evento GRB 970228 en el cual se detectd una emision en la banda
del ultravioleta [Costa et al. 1997]. La naturaleza cosmolégica de dicho evento fue con-
firmada cuando los observatorios terrestres estudiaron la contraparte dptica, infiriendo con
ella un corrimento al rojo extragaldctico de z = 0, 695 [Bloom et al. 2001}, [Frail et al. 1997]].

Las observaciones de la fase de postluminiscencia han permitido determinar distancias
entre un observador terrestre y las fuentes de GRBs, asi como detectar las galaxias donde se
originaron estos eventos. Las fuentes de LGRBs se han identificado en galaxias con altas
tasas de formacion de estrellas. La baja luminosidad y espectro de esas galaxias indican
bajas masas y metalicidades del orden del 10 % la del sol, en zonas donde el corrimiento
al rojo z es menor a uno, ésto parece favorecer la formacién de estrellas masivas con baja
metalicidad. Lo cual sugiere que esas estrellas son progenitores de GRBs [Savaglio et al.
2009].
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Otro logro notable durante los noventa fue la deteccién de la supernova (SN) SN
1998bw (una supernova del tipo Ic) detectada dentro de las barras de error del evento GRB
980425 [Galama et al. 1998]]. La simultaneidad de ambos eventos plantea una posible cone-
xi6n entre GRBs y SNe, lo cual podria proporcionar pistas importantes sobre la naturaleza
de los GRBs. Desde entonces se han descubierto més asociaciones entre GRBs y SNe [Iwa-
moto et al. 2000, Hjorth et al. 2003, |(Campana et al. 2006, Mazzali et al., 2006, Pian et al.
2006, [Soderberg et al. 2006, [Kaneko et al, 2006, |Starling et al. 2011}, |Cano et al
et al. 2011, IW 2013]], evidenciando la vinculacién de estos dos eventos. El
modelo tedrico basado en el colapso del nicleo de una estrella masiva a un agujero ne-
gro rodeado por un disco de acrecién, apoya la asociacion entre LGRB y SN [Woosley
1993, |Paczynski, MacFadyen & Woosley 1999]. Sin embargo, la tasa de detecciones de
GRBs son mucho menores que la de las detecciones de SN, por lo menos en un factor de
100 [Woosley & Bloom 2006], lo que sugiere que los GRBs deben cumplir condiciones
muy especiales en el sistema de progenitor para generar ambos eventos a la vez. En la sec-
cién[I.2.3]se discutirdn dichas condiciones.

Al comienzo del afo 2000, los satélites HETE-2 y Swift tomaron la delantera en la ex-
ploracién de GRB [Gehrels et al. 2004]]. Estos satélites incorporaron mds de un instrumento
para monitorear los brotes de radiacién gamma y frecuencias mds bajas provenientes del es-
pacio exterior. Mientras HETE-2 llega a medir frecuencias de rayos X, Swift detecta desde
rayos X hasta el visible. La deteccidn de estas frecuencias permite un seguimiento rapido
de la fase de postluminiscencia [Fox et al. 2003]]. Swift esta equipado con varios instrumen-
tos que ubican el estallido con una precision de 3 minutos de arco: El sensor BAT (Burst
Alert Telescope) tiene un rango de sensibilidad de 15 — 150 keV, el cual inicia el proceso
de deteccion, posteriormente el sensor XRT (X-Ray Telescope) comienza autométicamen-
te la bisqueda de la fase de postluminiscencia en un rango de sensibilidad de 0.2 — 10keV
y finalmente se activa el sensor UVOT (Ultra-Violet/Optical Telescope) con un rango de
sensibilidad de 170 — 600nm.

Uno de los objetivos principales de Swift fue la deteccion temprana de la fase de postlu-
miniscencia, esto se logré gracias a la alta sensibilidad de los sensores XRT y BAT, los
cuales se activan y se alinean en la linea de vision del sensor BAT con un retraso de alrede-
dor de un minuto. Al menos la mitad de las observaciones de la fase de postluminiscencia
de rayos X han demostrado que la transicion entre las fases de brotes de rayos gamma y
postluminiscencia es continua [Gehrels et al. 2009]. Swift también es capaz de detectar
GRBs con corrimientos al rojo elevados, formadas en el Universo primitivo. Por ejemplo,
el evento GRB 090429B es el mds lejano que se conoce con un corrimiento al rojo de
z = 9.4 [Cucchiara et al. 2011]]. Por su parte, HETE-2 realiz6 el primer descubrimiento
de la primera postluminiscencia en la banda visible del evento GRB 050709, el cual es un

GRB de corta duracién [[Villasenor et al. 2005]].
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Posteriormente, el telescopio Fermi extendio la ventana espectral hasta ~ 300GeV. Este
nuevo satélite trajo consigo resultados sorprendentes, pues se detectd que las emisiones ma-
yores a ~ 100MeV se producen después de un retraso de unos pocos segundos con respecto
a las emisiones menos energéticas (~ SkeV — 10MeV) las cuales duran hasta ~ 10°s, es
decir, alrededor de dos 6rdenes de magnitud mds que la de este tltimo. Este hecho sugiri
que las emisiones mayores a 100MeV provienen de una radiacion tipo sincrotrén [Kumar
& Barniol 2009, (Ghisellini et al. 201

Las misiones espaciales SVOM y UFFO estdn en camino y aportaran mds informacion
acerca de la fase de postluminiscencia [Park et al. 2013 [Paul et al. 2011]] o mediciones
de polarizacién [Produit et al. 2005]], que junto con las observaciones hechas en tierra a
frecuencias mas bajas dardn una mejor comprension de la fenomenologia de estos eventos
[ALMA Partnership et al. 2015]]. Por el momento, hay evidencia que apunta a que los GRBs
se propagan a través de jets relativistas altamente colimados que se formaron en el nicleo
de estrellas masivas a punto de colapsar o en sistemas binarios en proceso de colision. Sin
embargo, todavia hay muchas preguntas abiertas acerca de los GRBs, en particular relacio-
nadas con su formacién, composicion y precesos de emision dominantes. A continuacion,
se dard un resumen de la situacién actual en torno a la fenomenologia de GRBs, mencio-
nando las principales teorias sobre el origen y naturaleza de éstos. Estas teorias se han ido
formulando a lo largo de los afios gracias a las observaciones hechas por satélites durante
los ultimos 51 afos, al igual que los modelos numéricos que se han ido construyendo para
inferir y explicar propiedades fisicas de estos eventos.

1.1.1. Clasificacion de GRBs

Como se dijo anteriormente, el estudio de la duracion de la fase de emision tempra-
na mostro la existencia de dos clases de GRB, los llamados SGRBs y LGRBs. Gracias a
que Swift demostré que las distribuciones de corrimiento al rojo de ambas clases de GRB
son diferentes, estos eventos han sido asociados a diferentes tipos de progenitor [Gehrels
et al. 2009]. Otra fuerte evidencia proviene de las galaxias asociadas a los progenitores.
Los brotes largos se asocian a regiones de alta formacion estelar en galaxias espirales con
baja masa y baja metalicidad. Por otro lado, los brotes cortos parecen estar asociadas a
regiones con baja tasa de formacion de estrellas caracterizada por masas grandes y una alta
metalicidad. Estos hallazgos sugieren fuertemente que el colapso de estrellas masivas son
progenitores de los brotes largos y la colisién de dos objetos compactos (agujeros negros
o estrellas de neutrones) los progenitores de los brotes cortos [Berger 2014} Eichler et al.

1989, Nakar 2007].

Dentro de la diversidad de GRBs, uno de los casos mas extremos son los llamados ultra
LGRBs de una duracién tipica del orden de miles de segundos. El evento GRB 111209A,
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con una duracién de 25000 s, es un ejemplo [Gendre et al. 2013]]. Se piensa que los brotes
ultra largos se originan en el colapso de una estrella azul supergigante de baja metalicidad,
la cual se encuentra en rapida rotacion [Gendre et al. 2013| [Levan et al. 2014/]. También, se
ha propuesto que algunos ultra LGRB pueden ser generados en sistemas binarios en proce-
so de colision, tales como: un agujero negro y una estrella super masiva. En este escenario
la formacién de un sistema agujero negro-disco de acrecion se produce de manera natural
tras la colisién, dando lugar a emisiones de rayos gamma muy duraderas gracias a la gran

cantidad de masa existente en el sistema [Greiner et al. 2015| [Levan et al. 2014]].

Durante el colapso de una estrella masiva puede originarse también lo que se conoce
como explosion de supernova. En este escenario, las capas mds externas de la estrella no
llegan a colapsar y son expulsadas al exterior en forma muy energética, aunque con me-
nor intensidad que los de LGRBs. A estos nuevos eventos se les conoce como GRBs de
baja luminosidad (IIGRBs, acréonimo en inglés low luminosity GRBs). Las evidencias ob-
servacionales son las que han llevado a asociar estos lIGRBs con SNe del Tipo Ib e Ic, la
cual afianza el modelo del colapso de una estrella masiva ya que ambos fenémenos pue-
den generarse en el mismo sistema progenitor [Bromberg et al. 201 1]]. Por otro lado, se ha
observado que en explosiones de SN se tiene una componente térmica en su espectro de
emision [Campana et al. 2000], lo cual difiere del comportamiento observado en los GRBs
tipicos. Es importante resaltar que en esta tesis no se estudiardn los GRBs de ultra larga ni
de corta duracion.

1.2. Modelos teoricos de GRBs

1.2.1. Radiacion no-térmica: Bola de fuego

En modelo tedrico estdndar capaz de explicar el origen y evoluciéon de GRBs es el
llamado “bola de fuego™, el cual propone que parte de la energia interna de un conjunto
de electrones, positrones, fotones y bariones que se mueven con una velocidad relativista,
se convierte en energia cinética [Cavallo & Rees 1978, Paczynski 1986, Goodman et al.
1986, Shem1 & Piran 1990]. La energia cinética se disipa en choques internos y puede ser
emitida en forma de radiacion. La presion generada por la radiacidon expande la bola de
fuego, permitiendo que la parte frontal de ésta interactie dindmicamente con el medio in-
terestelar produciéndose de esta manera un choque externo [Sari & Piran 1995 [Piran 1999].

Los modelos de choques internos y externo fueron introducidos de manera independien-
te por varios autores [Cavallo & Rees 1978, Paczynski 1986, |/Goodman et al. 1986, Shemi
& Piran 1990], sin embargo ambas teorias son combinadas hoy en dia para explicar la emi-
si6n no térmica de los GRBs en sus fases de emision temprana y postluminiscencia [Sari
& Piran 1995]. De acuerdo con estos modelos, la radiaciéon gamma se produce por choques
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internos, mientras la energia liberada mas tarde en la fase de postluminiscencia es debido al
choque externo. El escenario de choques internos fue propuesto para explicar la alta varia-
bilidad temporal, no lograda por el modelo de choque externo. Dicho modelo propone que
un “motor central” eyecta intermitentemente capas de material a velocidades aleatorias. Si
alguna de las capas internas se mueve a mayor velocidad que una capa externa, esta tltima
serd alcanzada por la primera [Rees & Mészaros 1994], induciendo la formacién de un par
de choques que estdn separados por una discontinuidad, llamada, de contacto: el choque
delantero (FS, acrénimo de forward shock) y el choque reverso (RS, acrénimo de reverse
shock). El FS avanza hacia el medio circundante, mientras que el RS se mueve hacia el
interior del motor central. Con la accién combinada de ambos, FS y RS, la energia cinética
de la bola de fuego se puede convertir en energia térmica de los electrones, la cual serd emi-
tida en la fase de postluminiscencia. El radio estimado al que esto sucede es ~ 10'® — 10!7
cm [Sari & Piran 1993].

Regresando a la bola de fuego, todos los fotones dentro de ella interactian con las
demds particulas antes de escapar al exterior. Sin embargo, los fotones pueden quedar atra-
pados si el camino libre medio es mucho menor al tamafo de la bola de fuego. La regién
donde esto sucede se conoce como Opticamente gruesa y estd delimitada por la fotdsfe-
ra, definida como la ubicaciéon donde la profundidad éptic es igual a la unidad. En la
fotésfera los fotones son dispersados por ultima vez antes de escapar libremente a la region
Opticamente delgada. Las dispersiones que ocurren dentro de la regién Opticamente gruesa
acoplan fuertemente los fotones con la materia, imponiendo asi un equilibrio térmico local
entre la radiacién y la materia. La bola de fuego es dpticamente delgada a una distancia de
~ 10" cm [Piran 1999].

De la alta variabilidad en la morfologia de las curvas de luz en un intervalo de tiempo
del orden de una decena de milisegundos, A ~ 10 ms, se deduce que el radio de la fuente
de los GRBs es R = cAt ~ 3 x 107 cm [Paczynski & Rhoads 1993]]. Desde el punto de
vista tedrico, a esta distancias el medio se encuentra en una region dpticamente gruesa, por
lo que un observador externo, en principio, no podria ver ningtn fotén. Este hecho repre-
senta una contradiccion ya que los GRBs son observados desde la Tierra. Este problema
fue resuelto considerando un expansion relativista de la bola de fuego con factores de Lo-
rentz (W) superiores a 100. De esta manera el radio de la region emisora estd dada por
R = ¢W?At, aumentandola en un factor W2, concordando asi con la distancia de la region
Opticamente delgada. Si el factor de Lorentz es menor a 100 la radiacién gamma quedara
atrapada, dando lugar a ‘GRBs fallidos’ [Xu et al. 2012].

“"La profundidad 6ptica se define como 7 = f (ox" + px*)ds, donde p es la densidad de masa en reposo,
chi' es la opacidad asociadas a la emisién térmica y chi® la opacidad de dispersién. Cuando 7 > 1 el sistema
estd en una regién Opticamente gruesa, mientras que para 7 < 1 la region es dpticamente delgada.
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La evidencia observacional sugiere que la bola de fuego se propaga a través del medio
externo en forma de flujos bipolares, es decir, fujos emitidos en ambos polos de su siste-
ma progenitor, los cuales son llamados jets y presentan un alto grado de colimacién. El
argumento mds convincente a favor de los jets colimados estd relacionado con el dngulo de
apertura medio del jet, 6;, el cual se define como el dngulo formado entre axial del jet y
alguna de sus fronteras laterales. Debido a los efectos relativistas Doppler y de aberracion,
el flujo radiado se transmite a un cono que tiene un dngulo de apertura 6; ~ 1/W, donde
W es el factor de Lorentz del jet. Si W es alto, el observador solo podra ver una pequefia
region de la fuente. Mientras que si W disminuye, una region més grande de la fuente sera
visible. Este efecto se refleja en una disminucion mondétona del flujo observado, ya que la
superficie emisora es mas grande. Si la fuente se expandiera con simetria esférica, el decai-
miento del flujo se mantendria constante. Si embargo, si el dngulo de apertura del jet es de
un tamafio 6 finito, el flujo radiado decae mds rapido que el caso esférico una vez que el
factor de Lorentz decae por debajo de 1/6 (6; > 6), es decir, se presenta una ruptura en el
decaimiento constante. Esta ruptura se observa simultineamente en todas las frecuencias
de la fase de postluminiscencia de muchas curvas de luz observadas, y son conocidas en la
literatura como rupturas acromadticas. Las rupturas acromadticas sugieren jets colimados en
lugar de flujos que se expanden esféricamente [Frail et al. 2001]].

La emision de rayos gamma es principalmente de cardcter no térmico, es decir, no de-
pende de la temperatura de las particulas presentes en los jets. En particular, las observacio-
nes se ajustan razonablemente bien a leyes de potencias, lo cual indica que la radiacion es
producida por una poblacion de particulas que estan siendo aceleradas (no térmicamente).
La generacion de esta radiacion no térmica se puede explicar mediante el modelo de cho-
ques internos y externos [Piran 1999]. Igual que la bola de fuego, los jets en su interaccién
con el medio circundante generan un choque delantero y un choque reverso. Tales choques
pueden acelerar particulas una vez que éstas cruzan de uno a otro lado de los choques.

1.2.2. Radiacion térmica

Si bien los procesos de radiacién de la bola de fuego son del tipo no térmico, hay evi-
dencias observacionales que prueban la existencia de eventos donde de radiacion térmica
es dominante [[Campana et al. 2006, [Starling et al. 2011} |Cano et al. 2011]]. Gracias a los
satélites Swift y Fermi ha sido posible identificar de manera clara una componente térmica
en la fase de emision temprana de un gran nimero de GRBs. De hecho, esta componente
se extiende a la fase de postluminiscencia de algunos de ellos, ya que el mejor ajuste de
los espectros observados consiste en un componente de cuerpo negro afiadido a una ley de
potencias.

Los primeros eventos que mostraron una componente térmica en en las bandas de rayos
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X y 6ptico son: GRB 060218, cuya duracién fue de 2100 s [Campana et al. 2006] y GRB
100316D con una duraciéon mayor a 1300 s [Starling et al. 2011}, /Cano et al. 2011]]. Ambos
con una energia isotrépica de Ej,, ~ 4 x 10* erg y con una temperatura relativamente cons-
tante en el rango de 0.1 —0.2 keV. Estos eventos entran en la categoria de IGRBs. Un tercer
evento con una componente térmica es el GRB 090618 cuya energia, tiempo de duracién y
temperatura fueron Ej, ~ 2.5 X 107 erg, 113 sy 1 £0.3 keV, respectivamente [Page 2011].
Este dltimo evento muestra que la componente térmica no estd restringida a IGRBs. En el
afio 2012 se public6 que la detecciéon del GRB 101219B presenta propiedades espectrales
similares a las del GRB 090618 en la banda de rayos X, lo que demuestra que la compo-
nente térmica se puede observar en un amplio rango de energias [Starling et al. 2012]]. Otro
GRB interesante es el GRB 101225A, el cual mostré una fase de postluminiscencia con
una fuerte componente térmica tanto en la banda de rayos X como en la del rango visible

[Thone et al. 20111 Levan et al. 2014]].

Todos los GRBs antes mencionados se han asociado al colapso del niicleo de superno-
vas. Los eventos GRB 0602218 y GRB 100316D fueron confirmados espectroscopicamen-
te, mientras que GRB 090618 y GRB 101225A por medio de fotometria. Esto sugiere que
el origen de la sefial térmica en estos GRBs podria surgir a partir de la interaccién del jet ge-
nerado por el colapso gravitacional de su progenitor con el medio circundante [Campana et

al. 2006, Waxman et al. 2007, Soderberg et al. QOOSL Nakar & Sar1 2012, Nakar 2015, Irwin

& Chevalier 2016].

1.2.3. Modelos de progenitor

La fenomenologia actual es compatible con la existencia de, al menos, dos clases dife-
rentes de GRB: LGRB y SGRB. Cada uno de los cuales probablemente esté relacionado
con diferentes progenitores [Horvath 1998 & 2002, Mukherjee et al. 1998, De Ugarte Pos-
tigo et al. 2011]. Las escalas de tiempo tipicas de ambos eventos limitan el tamafio del
sistema, mientras que los LGRBs son indicativos de explosiones generadas por estrellas
en las cuales hay suficiente masa disponible para emitir radiaciéon por un largo periodo
de tiempo. Ademds, el nimero creciente de supernovas del tipo Ib/c asociado a LGRB
apuntan a estrellas masivas como tnicos progenitores. Por otro lado, los SGRBs sugieren
sistemas mds compactos tales como colisiones de dos estrellas de neutrones o una estrella
de neutrones con un agujero negro [Paczynski 1986, |(Goodman et al. 1986, Eichler et al.
1989, Narayan et al. 1992 Berger 2014]]. Independientemente del escenario, el remanente
de todas las colisiones de binarias serd un objeto compacto: probablemente un agujero ne-
gro o incluso un proto-magnetar (PM). A continuacién se discutirdn estos modelos.
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1.2.3.1. Modelo del Colapso

En la actualidad, el paradigma dentro del cual se explica el origen de 1la mayoria de los
LGRB es el modelo del colapso [Woosley 1993, MacFadyen & Woosley 1999]. Este mo-
delo basicamente asume que los jets de GRBs son generados por el colapso de una estrella
masiva, la cual se encuentra rotando [Woosley 1993]]. El colapso gravitatorio del niicleo de
hierro de una estrella masiva cumple dos de los requisitos para albergar el motor central
de un LGRB. En primer lugar, la escala de tiempo dindmica del colapso es del orden de
décimas de segundo y en segundo lugar, la energia liberada es del orden de ~ 10°! erg. En
este modelo, un agujero negro resulta del colapso del nicleo de la estrella progenitora, la
que se rodea por un disco de acrecion con forma toroidal, creando asi un jet relativista. Los
nticleos estelares con un momento angular especifico, j ~ 10'%cm?/s, en el niicleo de hierro
son mds favorecidos para formar un disco de acrecion y luego un jet LGRB [MacFadyen &
Woosley 1999]. Mantener este momento angular especifico en el nicleo de las estrellas ma-
sivas es dificil debido a la accion del momento magnético y la eyeccion de vientos estelares.
Para aminorar el problema, las estrellas de baja metalicidad se han considerado tradicional-
mente como precursoras del colapso gravitacional ya que tienen una baja tasa de pérdida de
masa [Woosley & Heger 2006]]. Entre las estrellas masivas, las estrellas Wolf-Rayet (WR)
se consideran los progenitores mds probables debido a que son las mds compactas con un
radio entre ~ 10° — 10!! cm, mientras que las estrellas como las supergigantes rojas, cuyo
radio es del orden de ~ 10'* ¢cm, son inconsistentes con los datos observacionales [Campa-
na et al. 2006].

Existen tres variantes del modelo de colapso:

= Colapsos tipo I, consisten en una protoestrella de neutrones (PNS, acrénimo de proto-
neutron star) que colapsa a un agujero negro sin lanzar una explosion de supernova.

= Colapsos tipo II, consisten en una explosion de supernova exitosa sin que ésta logre
expulsar todo el helio ni elementos mas pesados [MacFadyen et al. 2001]], 1o anterior
provoca una reimplosion de la materia en la PNS. Esto conduce a la formacién de un
agujero negro con una tasa de acrecion de 1 — 2 6rdenes de magnitud menor que en
los colapsos del tipo 1.

= Colapsos tipo III, en este colapso la PNS no se forma y el progenitor colapsa directo
a un agujero negro masivo [Heger et al. 2003]]. Inicialmente se puede producir una
explosién que solamente es capaz de expulsar una pequeia fraccion de las capas
superficiales de la estrella progenitora, dejando atrds una gran parte de la materia
estelar para formar un disco de acrecién [Woosley & Heger 2012].

Si bien atin no se sabe con exactitud la masa que deben tener las estrellas progenitoras
para la formacién de un agujero negro en los colapsos tipo I y II, hay evidencia que su-
giere que las masas estdn por encima de 40 M, para el tipo I, mientras que para el tipo II
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en el rango de 20 — 40 M, [Fryer 1999]. Siendo las estrellas de helio los candidatos mds
viables para liberar jet relativistas. Los candidatos para colapsos del tipo III son estrellas
simples y binarias, con baja metalicidad, asi como estrellas cuya masa oscila en un rango
de ~ 100 — 140 M,,. La escala de tiempo de colapso es del orden de dias a meses, lo que
lleva a eventos largos con luminosidades del orden de 10*erg/s [Woosley & Heger 2012].
Se cree que los colapsos del tipo I y II pueden generar LGRB estandar y que los colapsos
del tipo III pueden generar ultra LGRB. Entre las restricciones mas importantes que debe
cumplir cualquier tipo de modelo de progenitor de LGRB es la ausencia de hidrégeno en
el progenitor (como se supone en el modelo de colapso tipo I). Ademads, los colapsos tipo
III tienen la energia mads alta disponible debido a que sus progenitores son los mas masivos.

Se han llevado a cabo muchos estudios numéricos que investigan la propagacién de
Jets relativistas a través de su estrella progenitora, en [Aloy et al. 2000, De Colle et al.
2012, MacFadyen & Woosley 1999, Miz 1.2 2013, Mizuta & Aloy 2009, Mor-
sony et al. 2007, Mizuta et al. 2011, Na Lazzati et al. 2013, Lope-
z-Camara et al. 2013, [Zhang et al. 2003, |Zhang et al 2004[] se considera una aproximacién
puramente hidrodindmica. Mientras que en [Bromberg et al. 2016, Obergaulinger & Aloy
2017] se consideran aproximaciones usando modelos de magnetohidrodindmica ideal y en

-Martinez 1. 2015, D 11 1. 2017, Rivera-Pal zman 2016, Rive-
ra-Paleo & Guzman 2017] hidrodindmica con transporte de radiacién. En dichos trabajos
se asume que el motor central canaliza una fraccion de la energia gravitacional sobre los
polos del objeto compacto recién nacido, generando asi un jet relativista que abre camino
a través del interior estelar hasta que llega a las afueras de la estrella progenitora. Como se
ha demostrado mediante las simulaciones numéricas antes mencionadas, el jet penetra en
el manto estelar y rompe la superficie estelar, emergiendo un jet colimado. Estos estudios
numéricos estdn basados principalmente en el marco del modelo de bola de fuego donde
los elementos de plasma caliente y la radiacién estdn, inicialmente, en equilibrio térmico
local y se propagan a velocidades cercanas a las de la luz. Los jets son capaces de alcanzar
factores de Lorentz mayores a 100 cuando salen de la estrella progenitora [Tchekhovskoy
et al. 2008]. Los choques internos y externos disipan parte de su energia cinética en energia
térmica y no térmica de las particulas. La radiacién generada por estas particulas es fi-
nalmente emitida, observandose de esta manera todas fases de un GRB. En general, los
choques internos se consideran resposables de la fase de emision temprana, mientras que la
fase de postluminiscencia se cree que es generada por los choques externos. Finalmente, las
observaciones indican que los colapsos gravitacionales que generan GRBs se encuentran a
distancias donde el corrimiento al rojo es z > 1 [Bromberg et al. 2013]].

1.2.3.2. Protomagnetares

En la mayoria de los casos, el colapso del nicleo de una estrella primero conduce a la
formacion de un PNS (colapsos del tipo I y II), si la energia de rotacién de una estrella es
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mayor que la energia de unién de su capas estelares se podria formar un PNS fuertemente
magnetizado que gira rdpidamente después de una explosion de supernova. La amplifi-
cacion del campo magnético inicial del progenitor es un tema de debate muy activo y no
existe consenso sobre cudl es el mecanismo dominante que lo amplifica. Entre las més acep-
tadas, estd el efecto dinamo, la inestabilidad magneto-rotacional, la magneto-conveccién y
la compresion adiabdtica. Cualquiera que sea el mecanismo de amplificacién del campo
magnético, el modelo de proto magnetar requiere de campos magnéticos superiores a 10'3
G para liberar energias que concuerden con las observaciones de LGRB. Estos campos
magnéticos s6lo se pueden obtener si el periodo de giro del PNS es del orden de 1 ms, por
esta razon, también se les conoce como “magnetares de milisegundos”[Usov 1992, Thom-
pson 1994, Blackman & Y1 1998 Wheeler et al. 2000 Zhang & Mészaros 2001, Thompson
etal. 2004, Bucciantini et al. 2007, 2008, & 2009, |[Metzger et al. 2007, Metzger et al. 2011]].
La energia de rotacion disponible en un magnetar es del orden de 10 erg [Lattimer & Pra-
kash 2001]. Dicha energia contribuye a la explosion de SN si ésta es extraida y transmitida
magnéticamente a un jet colimado que se propaga dentro y fuera de la estrella. Un punto a
favor de este escenario es que la energia y las escalas de tiempo inferidos de los vientos de
protomagnetares son compatibles con los observados en las explosiones de GRBs.

1.2.3.3. Supernovas

Una alternativa para el modelo del colapso gravitacional fue considerada por [Vietri &
Stella 1998 & 1999] en su modelo de suprenovas (SNe), las cuales son explosmnes violen-
tas asociadas con la muerte de las estrellas. Observacionalmente se han identificando dos
tipos de SNe: las tipo I se caracterizan por la ausencia de lineas de hidrégeno en sus lineas
de emision y las tipo II que presentan hidrégeno en su analisis espectral.

Las supernovas observadas que acompafian a GRBs han sido catalogadas del tipo Ib e
Ic, las cuales han perdido sus capas de hidrégeno (Ib) y helio (Ic) antes de la explosion.
Se cree que sus progenitores son estrellas con masas superiores a 10M, [Gaskell et al.
1986]. Este modelo de progenitor de GRBs ha generado varias criticas, entre ellas, que al-
gunos evento de SNe y GRBs no han sido detectados simultdneamente. Sin embargo, como
seflalan [Guetta & Granot 2003]], el tiempo de retraso entre la detecciéon SN-GRB puede
abarcar desde unos cuantos minutos hasta varios dias. Esta amplia gamma de retrasos pue-
de reconciliar las detecciones casi simultineas de SNe con GRBs asi como con casos en
los que no se observa una contraparte de SN junto con un evento GRB [Woosley & Bloom
2006].

La asociacion GRB-SN generalmente se ha confirmado en corrimientos al rojo z < 0.1,
donde la supernova asociada se vuelve visible después de alrededor del dia 10 [Guetta &
Granot 2003] La primera vez que se detectd una asociacion de este tipo fue para los even-

tos GRB 980425-SN 1998bw [Galama et al. 1998]]. Sin embargo, en el 2010 los eventos
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GRB 101219B-SN 2010ma fueron observados con un corrimiento al rojo z = 0.55 [Spa-
rre et al. 2011]. En algunos eventos confirmados tienen GRBs clasificados como de baja
luminosidad ya que muestran luminosidades isotrépicas en el rango ~ 10* — 10* erg/s
(comparados con valores tipicos de ~ 10°° — 10> erg/s para LGRB) [Hjorth 2013]]. Ademas
de ser menos luminosos que los LGRBs tipicos, los IIGRBs también parecen ser menos
energéticos que los LGRB estandar, con energias isotropicas dos o tres érdenes de mag-
nitud menores que los LGRBs, es decir, 10*® — 10* erg/s [Bromberg et al. 2011]]. Hasta
la fecha, el nimero de eventos observados que se han confirmado espectroscdpicamente
apenas excede la decena [Modjaz et al. 2016||. Sin embargo, hay indicios observacionales
(no confirmados) que apuntan a la posibilidad de que los IIGRBs sean aproximadamente
iguales a los LGRBs [[Coward 2003, [(Cobb et al. 206, [Pian et al. 2006, Soderberg et al.
2006, Liang et al. 2007, [Guetta & Della Valle 2007, [Fan et al. 2011]. Los IIGRBs pueden
generarse con jets relativistas que se propagan a través de su estrella progenitora o incluso
con jets “fallidos”, los cuales quedan parcialmente atrapados en la envoltura estelar [Brom-
berg et al. 2011].

Los modelos de colapso, supernova y protomagnetar, son compatibles con la existencia
de asociaciones GRB-SN. Aunque es muy dificil obtener evidencia observacional directa
a favor de uno u otro, se ha argumentado que la cota superior de energia observada en los
eventos GRB-SN es del orden de ~ 2 x 10 ergs, lo cual apoya al modelo de supernovas
puesto que puede explicar tanto LGRBs como 1IGRBs [Mazzali et al., 2014]. Por otra parte,
este orden de magnitud en la energia favorece a la presencia de un magnetar como motor
central ya que la energia de rotacion disponible en dicho objeto es del mismo orden [Maz-
zali et al., 2014]. El trabajo hecho en [Greiner et al. 2015]] apoya el modelo del magnetar
basado en el andlisis realizado en la observacién de un evento de SN superluminico asocia-
do al ultra luminoso GRB 111209A.

Muchos eventos GRB-SN han mostrado una componente de radiacion térmica “inusual”
en sus fases de postluminiscencia en las bandas de rayos X y el visible [Thone et al. 2011]].
Las observaciones en los ultimos diez afios apuntan hacia esta direccion. En particular,
el evento GRB 060218 asociado a la supernova SN 2006aj ha mostrado una componente
térmica en los rayos X y en el visible [[Campana et al. 2006]. Mds atin, el andlisis de las
observaciones sugiere que el progenitor es una estrella WR. El hecho de que los GRBs se
hayan asociado a SNe del tipo Ib/c juega a favor del modelo del colapso y apunta hacia
las estrellas WR con masas superiores a 10M, como los candidatos mds probables a proge-
nitores [Woosley 1993 [Kumar & Zhang 2015|]. Ademds, las estrellas WR pueden generar
vientos que favorecen la pérdida de la envoltura externa de hidrégeno (e incluso del helio)
[Heger et al. 2003]).

Sin embargo, no esta claro si las estrellas WR son los progenitores de SNe que generen
GRBs, ya que las SN del tipo Ib/c podrian originarse también en sistemas binarios con
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estrellas progenitoras de masa 20M,,. Las fuerzas de marea originadas por la interaccién
binaria permiten perder las capas de hidrégeno y helio de manera natural. Este escenario
podria tener lugar en la mayoria de los progenitores de SN del tipo Ib/c ya que tales masas
parecen ser mas consistentes que las de estrellas masivas WR [Eichler et al. 2013]]. Por otra
parte, en [Modjaz et al. 2016] se analizaron los espectros dpticos de las SNe del tipo Ib/c
concluyendo que los sistemas binarios son los candidatos mds probables a progenitores de
SNe del tipo Ib/c.

1.2.3.4. Colision de sistemas binarios

Otro escenario plausible para producir LGRBs es la fusion de un sistema binario for-
mado por una estrella con un nucleo de helio y una estrella de neutrones [Fryer & Woosley
1998, [Zhang & Fryer 2001}, Bark Komi 2010 & 2011]). Este tipo de binarias
atraviesa una fase en su evolucién que se conoce como de envoltura comun. La estrella de
neutrones se ve envuelta por las capas externas (compuestas principalmete de hidrégeno)
de la estrella masiva, las cuales son expulsadas debido a las fuerzas de marea ejercidas por
la estrella de neutrones, la cual comienza a acretar material de la estrella masiva mientras
estd cayendo en espiral sobre el ndcleo de helio. Una vez la estrella de neutrones se fusiona
con el nicleo de helio puede formar un sistema agujero negro-disco de acrecidon que daria
lugar a la emisién de rayos gamma durante un largo periodo de tiempo, los cuales se propa-
gan en forma de un jet alineado con el eje de rotacién del sistema. La principal ventaja de
este modelo es que produce, de manera natural, una capa de hidrégeno que ha sido expul-
sada por la estrella masiva y que a su vez puede termalizar el sistema. La interaccion del
jet con esta envoltura de hidrégeno es la que se espera que origine la emision térmica.

En el contexto de jets que son accionados magnéticamente, se ha argumentado que los
sistemas binarios que implican una estrella WR y un remanente compacto podrian sostener
largos periodos de acrecién de hasta ~ 10* s que pueden explicar la componente de rayos
X en las curvas de luz observadas por Swift [Bark Komi

1.3. Proposito y Metodologia de la tesis

Investigar la dindmica de jets relativistas producidos por los objetos compactos forma-
dos por el colapso de una estrella masiva es en el propdsito de este trabajo que se enfoca
principalmente en los efectos dindmicos que resultan de la emision térmica, la cual es pro-
ducida por la interaccion del jet con el medio interestelar. Los esfectos dindmicos de dicha
interaccion son cuantificados a través del flujo radiado y, como consecuencia, en las curvas
de luz que, en principio, se pueden contrastar con las observaciones de eventos astrofisicos
como GRBs. Este estudio ha sido motivado por el trabajo [Campana et al. 2006|3 Thone et al.
201 1] en el cual se muestra la existencia de GRBs cuyo espectro de emision estd dominado
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por una componente térmica y posteriormente en [Cuesta-Martinez et al. 2015, Cuesta—

Martinez et al. 2015] se estudié numéricamente este tipo de radiacion.

La principal contribucion de este trabajo al conocimiento actual de GRBs dominados
por una componente térmica es la construccion de curvas de luz a través de un esquema
numérico donde el campo de radiacion térmica estd completamente acoplado a la dindmica
del fluido. Esto no solamente permite calcular curvas de luz mas realistas, sino también
dar una estimacion de cudnta densidad de energia de radiacion es necesaria para que un
evento de GRB ocurra exitosamente. Por otra parte, también es posible dar una mejor apro-
ximacion de la temperatura que tiene el fluido y la radiacién, lo cual permirte, en principio,
calcular las tasas de enfriamiento en este tipo de eventos.

El modelo numérico usado en esta tesis ha sido construido bajo ciertas aproximacio-
nes. En primer lugar, se ha supuesto que tanto interior de la estrella progenitora como los
medios circundantes pueden modelarse como un fluido ideal. Como sugiere el modelo de
la bola de fuego, en el interior de la estrella el fluido puede ser considerado dpticamente
grueso, lo que proporciona el acoplamiento fuerte entre las componentes del plasma y el
campo de radiacién. Esta aproximacion es suficiente para considerar al sistema en equili-
brio térmico local. Sin embargo, esta condiciéon cambia durante la evolucion del sistema,
especificamente en el régimen Spticamente delgado cuando el jet emerge de las capas exter-
nas del progenitor, donde la radiacién se propaga sin interactuar fuertemente con la materia.

Bajo la suposicién de que el fluido es un gas ideal, éste puede tratarse como un plasma
neutro de protones y electrones, lo que permite describir la composicidén quimica del siste-
ma en funcién de un tnico pardmetro que es uniforme en todo el modelo. De esta manera
se reduce la complejidad de los interiores estelares y del medio circundante ya que en reali-
dad éstos estdn compuestos por diferentes metales ademas de hidrégeno y helio. Con ello
también se estd despreciando cualquier tipo de efecto debido a la generacidn de reacciones
nucleares. Por otra parte, el campo de radiacion se trata bajo la aproximacion de cuerpo
gris en la cual la absorcidn, emision y dispersion son uniformes para todas las longuitudes
de onda, es decir, son independientes de la frecuencia. En esta aproximacién la temperatura
también es independiente de la frecuencia. Respecto a las opacidades que conforman las
diferentes capas de la estrella progenitora se han emulado sin tomar en cuenta sus corres-
pondientes contribuciones cudnticas. Aun asi, la proporcion de la abundancia relativa de
hidrégeno respecto a elementos mds pesados es tomada en cuenta para realizar los cdlculos
de la emision térmica. El medio circundante se asume compuesto de materia con perfiles
de densidad y de presién que siguen una ley de potencia (o, p ~ r~2).

Como ecuacion de estado (EoS) para el fluido, se ha usado la aproximaciéon Taub-
Mathews (TM) que introduce un indice adiabatico efectivo dependiente de la temperatu-
ra que distingue entre regiones “calientes”(relativistas) y “frias”(no relativistas). Un punto
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importante a tener en cuenta es que la EoS TM sdélo es valida si se pueden despreciar los
efectos debidos a la presion de radiacion, la degeneracion de electrones y la fisica de neutri-
nos. Con el fin de analizar los escenarios en los cuales la presion de radiacion es dominante,
también se ha usado la EoS conocida como “ley gamma” con un indice adiabatico 4/3. Pa-
ra cerrar las ecuaciones que describen el campo de radiacién, se ha usado la ecuacion de
cerradura de minima entropia, conocida como M1, la cual describe el campo de radiacién
en los regimenes Opticamente grueso y delgado.

Este trabajo no se centra en el mecanismo de formacién del jet sino en como éste es
propagado a través de su estrella progenitora y el medio circundante. Por lo tanto, en las si-
mulaciones numéricas, el jet se inyecta de manera ad hoc tras imponer condiciones de flujo
entrante en una boquilla ubicada en una las fronteras del dominio numérico, caso contrario
a las fronteras restantes donde se han impuesto condiciones de flujo saliente.

Aln con todas las aproximaciones ya mencionadas, el modelo numérico utilizado en
esta tesis es superior al modelo estandar utilizado en simulaciones de jets de GRBs, el cual
es puramente hidrodindmico 6 hidrodindmico con transporte de radiacion agregado en una
etapa de postproceso. Desde un punto de vista tedrico, en las simulaciones hidrodindmicas
con transporte de radiaciéon hay dos variables clave en el modelado del sistema, estas son:
la densidad de masa en reposo del fluido y la densidad de energia de radiacion del campo
de radiacion, las cuales tienen un impacto en el profundidad Optica del fluido y la presién
de radiacion, respectivamente [Mihalas & Mihalas 1984]. De acuerdo con lo anterior, el
campo de radiacion no afecta significativamente la dindmica de los fluidos, siempre que la
profundidad 6ptica esté en el régimen 6pticamente delgado o en el caso en que la presion
del fluido domine sobre la de la radiacion. En este caso, la radiacion agregada al sistema en
una etapa de postprocesamiento de las simulaciones numéricas es una buena aproximacion
ya que se puede suponer que los fotones son emitidos sin interactuar significativamente con
el fluido. En el caso contrario, en el régimen Opticamente grueso o en el escenario en que
la presion de radiacién domine, el efecto del campo de radiacién no se puede despreciar
ya que el momentum y la energia de los fotones afectan significativamente la dindmica del
fluido. En este caso la radiacion y el fluido se retroalimentan mutuamente.

En vista de lo anterior, y bajo el supuesto de que la radiacién transportada por los jets
de GRBs va desde una region Opticamente gruesa a una region opticamente delgada, se
espera que el acoplamiento del campo de radiacién y el fluido durante la evolucién sea una
mejor aproximacién que el postprocesamiento o la hidrodindmica pura. Lo cual hace que
el modelo numérico usado en este trabajo esté dentro del estado del arte actual en relacién
con las simulaciones de jets de GRBs.

Como se ha visto en las secciones anteriores, las observaciones recientes apuntan hacia
una componente térmica dominante en eventos de GRBs. En esta investigacion se asume
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que los procesos dominantes responsables de la emision térmica son las transiciones: (1)
Libre-libre, la cual ocurre cuando un electrén libre que se mueve cerca de un dtomo io-
nizado es acelerado o desacelerado por medio de una absorcién o emisién de un fotdn,
respectivamente. Se llama libre-libre porque el electron que estaba inicialmente libre con-
tinda asi después de la absorber o emitir un foton. (2) Ligado-libre es el preceso mediante
el cual un electron que inicialmente estaba ligado a un dtomo, es liberado de €l después de
que este dtomo absorbe un fotén del campo de radiacién. (3) Ligado-ligado en esta trasi-
cién un electrén ligado a un dtomo baja o sube a otro nivel de energia después de haber
emitido o absorbido un fotén. (4) Dispersion de electrones es la interaccion entre foto-
nes y electrones sin intercambio de energia, es decir, el foton dispersado tendrd la misma
energia antes y después de la interaccion. En este contexto, los electrones que constituyen
el plasma emiten radiacion térmica a medida que aceleran/desaceleran cuando interactiian
con los 4tomos ionizados.

Esta dindmica del fluido con transporte de radiacion estd descrita por un conjunto de
ecuaciones diferenciales parciales cerradas con dos ecuaciones de estado, una para el fluido
y otra para la radiacién. Para resolverlas se ha optado por usar métodos numéricos basados
en las técnicas de volumenes finitos, donde la parte temporal de las ecuaciones se separard
de la discretizacion espacial la cual se trata de manera independiente. El problema bésico
para resolver la discretizacion espacial reside en la solucién del conocido problema de Rie-
mann que consiste en la interaccién de dos fluidos con diferentes estados fisicos que dan
lugar a la aparicion de discontinuidades. Se programé un cégido que resuelve las ecuacio-
nes de la hidrodindmica con transporte de radiacion térmica, el cual fue desarrollado dentro
del grupo de relatividad numérica del IFM.

El contenido posterior de la tesis tiene el siguiente orden: los métodos numéricos usa-
dos en la implementacion se describen en el capitulo 2l En el capitulo [3] se explora la
posibilidad de que un simple choque relativista (unidimensional) pueda ajustar curvas de
luz asociadas con LGRBs, asi como los métodos numéricos necesarios para clasificar las
condiciones iniciales que dieron lugar a dichos ajustes. En el capitulo 4] se presentan su-
mulaciones numéricas (tridimensionales) de jets, los cuales se propagan a través de dos
diferentes medios: (1) un medio estratificado y (2) dentro y fuera de una estrella progenito-
ra. Finalmente, las conclusiones generales y algunas perspectivas de esta tesis se presentan
en el capitulo 3l Como material suplementario, en los apéndices [Al y [Bl se presentan las
pruebas numéricas que validan el c6digo en los regimenes dpticamente grueso/delgado y la
estructura caracteristica de las ecuaciones implementadas en dicho cédigo, respectivamen-
te.



Capitulo 2

Métodos Numéricos

En este capitulo se exponen los métodos numéricos usados en la construccion del codi-
go que permite estudiar los brotes de rayos gamma. El esquema numérico serd descrito en
el seno de la hidrodindmica ideal con transporte de radiacion en el regimen de relatividad
especial, en tres dimension espaciales.

2.1. Hidrodinamica ideal con transporte de radiacion

La evolucidn del sistema se modela como un fluido ideal inmerso en el campo de radia-
cion. Por lo tanto el tensor de energia-momento tiene dos términos:

T = T + T, 2.1)
El primer término de la Ec. (Z.1)) es el tensor de energia-momento de un fluido perfecto

T = phu®u’ + Pg®, (2.2)

donde g es la métrica del espacio-tiempo, u® es la cuadrivelocidad de los elementos del
fluido, p, h = 1 + € + P/p, € y P son la densidad de masa en reposo, entalpia especifica,
energia interna especifica y presion del fluido, respectivamente. La presion del gas esta re-
lacionada con p y € a través de una ecuacion de estado usualmente escrita como p = p(p, €).
El caso més simple considera la aproximacién de un gas ideal, llamada “ley gamma”, dada
por P = pe(I' — 1), donde I es el indice adiabatico del gas. Esta ecuacion de estado puede
tratar, por separado, las regiones frias donde el fluido se mueve a velocidades subrelativis-
tas (I' = 4/3) y las regiones calientes donde los choque fuertes tienen lugar (I' = 5/3).
Sin embargo, dado que las regiones fisicas frias y calientes pueden coexistir en el mismo
sistema, puede ser necesario considerar una ecuacion de estado mads realista donde I" pueda
variar entre estas diferentes regiones.

17
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Afortunadamente, hoy en dia se puede usar una aproximacion mads precisa que la ecuacién
de estado con un I' especifico: la ecuacion de estado TM [Mignone et al. 2005]]. Introdu-
ciendo primero una cantidad termodindmica proporcional a la temperatura, ® = p/p, la
entalpia especifica se puede escribir como funcién de esta cantidad como

- Z M2
h = 2®+ 0% +1. (23)

Resolviendo para la presion se obtiene explicitamente la ecuacién TM, la cual es:

p="5(5h- VoI +16). (2.4)

Con la ecuacién de estado TM se puede definir un indice adiabatico efectivo:

h-1
-y
el cual estd entre 4/3 y 5/3, por lo que se distingue entre regiones relativistas (calientes) y
regiones no relativistas (frias) respectivamente.

Ler = (2.5)

El segundo término de la Ec. (2.1)) describe el campo de radiacién y estd dado por

T = (E, + P)uu’ + F'uP + u"F* + P,g*, (2.0)

donde el cero-€simo, primero y segundo momento de radiacién estdn asociados a la den-
sidad de energia de radiacion E,, flujo de radiaciéon F¢ y presion de radiacion P, respec-
tivamente. La interaccion entre el campo fluido y el campo de radiacién se da a través de
los coeficientes de absorcion, emision y dispersion de los fotones. Estos coeficientes estdn

dados por [Mihalas & Mihalas 1984]]

1
GY = — f (xI — n)n®dvdQ, (2.7)
C

donde 71 es el coeficiente de emisividad, y es el coeficiente de opacidad, n® es la direc-
cién de propagacion de los fotones y G es la cuadri-fuerza de radiacion. En adelante se
supondrd una dispersion isotrépica y coherente, es decir, los coeficientes de emisividad
térmica y opacidad se relacionan a través de la ley de Kirchhoff. Por lo tanto, el fluido y
el campo de radiacion estdn en equilibrio térmico local y los coeficientes de opacidad son
independientes de la frecuencia que obedecen la aproximacién de “cuerpo-gris”[Mihalas
& Mihalas 1984]. Bajo dichas suposiciones, los términos fuente G, se escriben en forma
covariante como

G® = y'(E, - 4nB)u” + (' + x")F?, (2.8)

aqui ¥' = «'p, x* = «’p, donde los «’s son los coeficientes de opacidad. El superindice ¢
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indica la opacidad térmica y s la opacidad relacionada con la dispersion, estas opacidades
son independientes de la frecuencia. B = ﬁa,Tguid es la funcion de Planck, Tquq €s la
temperatura del fluido y a, es la constante de radiacién. Por lo tanto, las ecuaciones que

rigen la evolucion del sistema son:

Volou®) = 0, (2.9)
V., T%* = 0, (2.10)
V.T% = -GP. (2.11)

Debido a que se tiene un nimero de variables del campo de radiacién mayor al nimero
de ecuaciones asociadas a la radiacion, es necesario encontrar una ecuacioén que complete
el sistema de ecuaciones. Usualmente esta relacion de cerradura estd dada de la forma
P/ = P/(E,, F") [Mihalas & Mihalas 1984]. La relacién mas simple de cerradura es aquella
que trata al campo de radiaciéon como isotropico. Esta aproximacién es conocida como
aproximacién de Eddington que solamente es vdlida en el régimen Spticamente grueso,
donde la radiacién y la materia estan fuertemente acopladas. En esta aproximacion el tensor
de presion de radiacion tiene la forma [Mihalas & Mihalas 1984

. 1 .
P} = 36", (2.12)

Para resolver las ecuaciones numéricamente, se ha elegido un espacio-tiempo de Minkows-
ki en tres dimensiones espaciales con coordenadas Cartesianas ya que los jets de GRBs
que se estudiardn ser propagardn a través de progenitores que no son compactos. Por tanto,
los efectos de su campo gravitacional son despreciables. Finalmente, bajo todas esas su-
posiciones, el sistema de ecuaciones (2.9H2.11)) se puede escribir en una forma de balance
de flujos 6,U + 0;F' = S, donde U es el vector de las variables conservadas que estd dado
en funcién de las variables primitivas p = (o, v;, €, P, E,, F i, P,), F' son los flujos y S los
términos fuente dados por

[ D ] | pW
S, phW?;
U=| 7 |= phW? — P — pW , (2.13)

S»i|  |(Er+P)W?v;+ WFi(v; + 1)
|7 | L+ POW?2+2WyFi— P, |
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v;D ] [ 0
PhW?vv; + P§;; (G,
F = PhW?y, , S=| G |, (2.14)
(E, + POW?vv; + W(Fiv; + Flv)) + P.5; ~(G,);
(S | | -G}

donde W es el factor de Lorentz y V' es la velocidad i-ésima. En la aproximacién de Edding-
ton, la inversion de las variables primitivas del campo de radiacién (E,, (F,);) se pueden
escribir como un conjunto de ecuaciones algebraicas, las cuales no dependen de las varia-
bles primitivas hidrodindmicas (p, P*/ y v;), y se pueden resolver como:

2

— —_ 2 —
E, = 31 —oWe [2(S v + T,(1/ W= = 2)], (2.15)
-4
Fy = S - SEWv - R, (2.16)
donde
F° = L[—M (W? = 1)+ @W? = 1)(S )evil (2.17)
T Lle2w2 S '

Siguiendo la aproximacion de Eddington, la cuadrifuerza de radiaciéon G¢ puede escribirse
en términos de las variables conservativas como [Roedig et al. 2012]

G) = -Whv'a,Tu + 7,2 (1 - o) X (2.18)
t s -2
Sl + X0 (5 oW DI
t+ s
G = —x'a, Tt viw +% WX (S ) + 1, Wy, (2.19)
(= — ) 42— — )]+
1+2w2’ "~ X a2
Tu! -1 (2 — .
(Sr)kaWVt[X(l oWz )+ x( T 2W2)]

El campo de radiacién en el régimen Opticamente delgado requiere una suposicion mas ge-
neral. Un esquema que permite una descripcion del campo de radiacion en regimenes tanto
Opticamente gruesos como delgados es la aproximacion de minima entropia llamada cerra-
dura M1 [Levermore 1984] Dubroca & Feugeas 1999, |Gonzalez et al. 2007]]. La cerradura
M1 proporciona una mejor aproximacion que la de Eddington para el campo de radiacion,
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ya que describe tanto el limite de difusién como el limite de transmision libre donde la
energia de radiacion se propaga a la velocidad de la luz. Esta aproximacion estd dada por

Pij:(l—gd. 34“—1fifj)Er’ (2.20)

it
2 72 fP

3441

5+2\4-3f1f;

[Levermore 1984]]. Se puede ver que esta relacion de cerradura recupera los dos regimenes
de transporte de radiacion. En el régimen Gpticamente grueso F. ~ 0, f/ = 0,y ¢ = 1/3,
que corresponde a la aproximacion de Eddington; por otro lado, en el régimen 6pticamente
delgado F! = cE,, f' = 1y ¢ = 1 el cual corresponde al limite de transicién libre. En
esta aproximacién no es posible encontrar una expresion analitica que permita hacer la
inversidn de variables conservativas a primitivas como en el caso de la aproximacion de
Eddington. Por ello, se usan métodos numéricos que permiten encontrar la solucién a ecua-
ciones trascendentales. En este caso se us6 el método de Newton-Raphson para encontrar
las variables primitivas del sistema en funcion de las conservativas.

donde f = F'/cE, es el flujo radiativo reducido y £ = es el factor de Eddington

La temperatura del gas se estima a partir de la ecuacién de estado de gas ideal a través
de la expresion Tqyiq = £ Z; L f, donde kp es la constante de Boltzmann, i es el peso molecular
medio del hidrégeno y m, es la masa del proton. Esta es una buena aproximacion solamente
cuando la presion del fluido es mucho mayor que la presion de radiacién. En general, la
temperatura debe calcularse teniendo en cuenta las contribuciones de ambas presiones, gas
y radiacién -Martinez et al. 2015]]. Una expresion aproximada para la presion total

en el caso dpticamente grueso es

P=p+p, =8 T la,Tfad. 2.21)
um, 3

Aqui la temperatura del fluido y radiacion son iguales entre si (Tqyq = Traq) debido a que

que se encuentran en equilibrio térmico. De esta manera se puede obtener la temperatu-

ra del fluido numéricamente (utilizando el método de Newton-Raphson) a partir de la Ec.

(2.21)) para la presion total.

Sin embargo, la Ec. (2.21) no puede ser utilizada en regiones dpticamente delgadas (es
decir, en regiones donde la radiacién no estd en equilibrio térmico con la materia) debido
a que se obtendrian coeficientes térmicos erroneos. En el régimen Opticamente delgado,
donde la radiacion estd parcialmente desacoplada de la materia, la presion total se calcula
como [Cuesta-Martinez et al. 2015

k
Py = —pT+ (1 — ¢ ) (Trag)a, Ty (2.22)
Hmp



22 Capitulo 2. Métodos Numéricos

donde 7 = f (ox" + px*)ds es la profundidad 6ptica total del sistema medida a lo largo de
la linea de vision de un observador euleriano, la cual se calcula numéricamente usando la
regla del trapecio. Finalmente, T, = (E,/a,)'/*, es la temperatura de radiacién. La pro-
fundidad oOptica puede depender de la temperatura del fluido solamente si alguno de los
coeficientes de opacidad lo hace. Cuando ésto sucede, la Ec. (2.22)) se transforma en una
ecuacion implicita para Ty, puesto que €ésta depende de 7(7T%). Resolver dicha ecuacion para
Tt implica usar un método numérico que permita encontrar soluciones a este tipo de ecua-
cién. En particular, aqui se us6 un proceso iterativo que se repitié hasta que se alcanz6 una
tolerancia del orden de 107%. Para la estimacion inicial de la temperatura del fluido en este
proceso se usé la solucién de la Ec. (2.21).

Con todos estos ingredientes, s6lo queda resolver el sistema de evolucién de balance de flu-
jos para las variables (Z.13). La ventaja de escribir las ecuaciones de la hidrodindmica con
transporte de radiacion en forma de balance de flujos es que se puede hacer uso de la dis-
cretizacion espacio-tiempo de volimenes finitos para aplicar esquemas de alta resolucion
con captura de choques y resolver el problema de evolucién [Toro 2009]].

2.2. Volumenes finitos

Como cualquier c6digo numérico basado en una aproximacién de este tipo, el cédigo
implementado en esta tesis discretiza un dominio espacio-tiempo continuo en una malla
numérica compuesta por varias celdas numéricas. Este método considera que el sistema de
ecuaciones estd definido en una malla de celdas sobre el espacio-tiempo, consecuencia de
esto, el tiempo y espacio se restringen a tener un conjunto de valores discretos 1" = nAt'y
x; = iAx donde estos tltimos estdn definidos en los centros de celdas (ver Fig. 2.1).

Como ya se menciond anteriormente, el sistema de Ecs. (2.13H2.14) tiene la forma de
balance de flujos. Para ilustrar el método de volimenes finitos para este tipo de ecuaciones,
se discretiza la componente x de la ecuacion de balance de flujos, la cual se escribe como

oU+0,F =8, (2.23)

donde F, U, y S engloban todos los flujos, variables conservativas y términos fuente del
sistema de ecuaciones a resolver. Estas variables se definen en las Ecs. (Z13) y @.14).
Aplicando la discretizacion de volimenes finitos, este conjunto de ecuaciones diferenciales
parciales se integra sobre el volumen de cada una de las celdas de la malla numérica con
volumen AV = AtAx,

1 1
— o.udv 0, FdV|=— SdV. 2.24
AV (fv f +fv ) AVIV (224
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tn+2
AX
tn+1
n+1/2
i At
tn '
Xi 12 Xi Xizp  Kina Xisar

Figura 2.1: Discretizacién del espacio-tiempo usando volimenes finitos en una dimen-
sion espacial. El centro de las celdas estd representado por Cl'.”l/ ? el cual esté ubicado en
(#"*172, x;) y el volumen del espacio-tiempo es AV = AtAx. Para una malla homogénea, el
paso de tiempo y la resolucién espacial son At = "' — "y Ax = x4 2= X212 = Xig1 — Xi,
respectivamente.

El primer paso para proceder con la discretizacion es considerar que los términos fuente
son evaluados en forma de valores promedio espaciales y temporales en cada una de las
celdas C*'/2, cuyo dominio es (", 1) X (X;_12, Xi1/2)

il 1 Xit1/2 el
S = f Sdrdx. (2.25)
X Jx

i~1/2 "
Mientras que las variables conservadas U se evalian como promedios espaciales

i+1/2
- 1 *
U = — U(r", x)dx. (2.26)

Ax

Xi-1/2

Por otro lado, la integral de volumen del término convectivo, d,F*, se puede convertir
en una integral de superficie mediante el teorema de la divergencia. Por lo tanto, los flujos
se calculan en las interfaces de las celdas nimericas. Entonces la Ec. (2.24)) se reescribe
como

_ _ At -
n+l _ ¥ n+1/2 n+1/2 n+1/2
U =0 - = (B = F )+ 80172, (2.27)

donde las funciones F;’:llﬂ son los promedios temporales de los flujos,

tn+1

] 1
Fif2 = = f[ F(U(t, x;41/2))dt. (2.28)

Haciendo uso de la Ec. (2.27)), se pueden conocer los promedios temporales de las varia-
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bles conservativas en un tiempo posterior U’*!, siempre y cuando se conozcan los valores
9 ] ) . ‘e 1/2

de U y el promedio en el tiempo de los flujos numéricos F7;, /2 (Ec. 2.28)), los cuales

dependen de la solucién de un problema local de Riemann en cada una de las fronteras

intercelda del dominio discreto.

2.3. Esquema de reconstruccion de variables conservati-
vas

Con el fin de calcular los flujos F;’:ll/zz numéricamente, se procedié a hacer una aproxi-
macion de las variables primitivas. La idea bdsica es definir en cada una de las interceldas
un problema local de Riemann siguiendo los siguientes pasos:

= Se hace una aproximacién de la funcién U(z", x) mediante una funcién continua a
trozos U(#", x) en cada una de las celdas del espacio-tiempo C;.

= Se resuelve el problema de Riemann asociado a esta aproximacién y asi se obtiene la
solucién para las variables U(z, x) en #".

= La solucién es promediada en cada celda C; para asi obtener la solucién en un tiempo
posterior "1,

2.3.1. Constante por trozos

Este método de reconstruccion de variables, también conocido como esquema de Go-
dunov [Gonzalez et al. 2007]], es el mds simple para reconstruir los flujos a través de cada
intercelda pues la funcién para reconstruir no es solamente continua a trozos, sino también
constante a trozos. Considere la intercelda localizada en x;,/, en la Figura2.} los primeros
vecinos de las variables conservativas a la izquierda y derecha de la celda i-ésima estaran
definidos por U’ |, y U?, ,, respectivamente. De esta manera, la reconstruccién constante

i+1/2 i+1/2°
por trozos a cada lado de cada una de las interceldas queda definido por

is (2.29)

U{H/z =
C i1 (2.30)

h

Uﬁl 2 =
En la Fig. 2.2l puede verse ilustrado este esquema.

Las funciones constantes por trozos que se utilizan para aproximar las variables con-
servativas U(¢", x) tienen una precisién de primer orden [Toro 2009]]. Si se desea tener una
mejor precision en la aproximacion de U(#", x), es necesario mejorar la recostruccion de
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Figura 2.2: Reconstrucién de variables constante por trozos. La linea continua representa
las variables conservativas de una potencial solucién exacta, las cuales son aproximadas
por una funcioén a trozos ilustrada con lineas punteadas. Se puede observar una sucesion de
problemas de Riemann locales en cada una de las interceldas.

éstas considerando funciones de mayor orden que las constantes a trozos, ésto se conoce
como métodos de alta resolucion para captura de choques [Toro 2009].

2.3.2. Lineal por trozos

Este tipo de reconstruccién proporciona una aproximacién a segundo orden. En parti-
cular, en este trabajo se implementaron reconstructores diferentes; limitador de pendientes
Minmod y limitador de pendientes MC.

Limitador de pendientes Minmod:
En este caso las funciones U son reconstruidas como

I_Jz(+1/2 = Ui+ Ti(Xis1/2 — %), (2.31)
ﬁfu/z = Upi — 01 (Xie1 — Xi1)2)s (2.32)

donde las funciones o; y o, estdn definidas como

;i minmod(m;_y,2, Miy12), (2.33)

Tir1 = minmod(miyy)2, Miy3)2). (2.34)

El argumento m;,;, es la derivada de la variable U, centrada en cada intercelda
U, -0,
M2 = L- (2.35)

Xivl — Xi

De esta forma la funcién minmod esté definida para dos nimeros a y b:
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0 Si ab<0
minmod(a,b) =< a sl la| < |b] . (2.36)
b Si la| > |b|

Este método elige la més pequefia de las dos pendientes, siempre que ambas tengan el mis-
mo signo, y en caso contrario elige una pendiente nula. La ilustracion del resultado de este
tipo de reconstruccién se muestra en la Fig. 23]

Figura 2.3: Reconstruccion de variables lineal por trozos. La linea continua representa las
variables conservativas de una potencial solucién exacta y la linea punteada la funcién
lineal a trozos. En regiones cercanas a discontinuidades se obtiene una reconstrucion de
variables igual a la constante por trozos.

Como se puede observar, este limitador hace que las funciones q tengan una pendiente
mads parecida a la de la solucion exacta en zonas donde es suave y cercana a cero en las
discontinuidades, la cual implica que la reconstrucciéon de variables se reduce a una fun-
cién constante por trozos en esa region, donde la precision de la solucién es sélo de primer

orden [Kolgan 1972, Roe 1981]].

Limitador Monotonico Centrado (MC)

MC es otro reconstructor de variables por trozos, el cual actda de forma similar al método
de minmod, es decir, para calcular los valores a izquierda y derecha de la interfase ubicada
en x;.1/2, se utilizan las expresiones dadas por las Ecs. (2.31) y (2.32) pero ahora con:

o] Mc(mi—l/Z,miH/Z), (2.37)
Oiy1 = Mc(mi+l/2,mi+3/2), (2.38)

donde la funciéon MC esta dada por
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0 Si ab <0

2a Si la| < |b| y 2lal < |c]
2b Si |b| < |al y 21b] < |c|
c Si lc| < 2lal y lc| < 2|b]

MC(a,b) = (2.39)

La principal diferencia con minmod es que MC permite que la pendiente tenga un valor
intermedio ¢ = “”’ , haciendo la pendiente resultante sea menos pronunciada. Debido a que
este reconstructor tiene mayor precision para reconstruir las variables que los dos expuestos
anteriormente, tiene la capacidad de capturar mejor los choques. Sin embargo, este método
puede eventualmente desarrollar oscilaciones debido a errores numéricos alrededor de las

discontinuidades [B. van Leer 1979].

Resumiendo, la reconstruccion lineal por trozos tiene una aproximacién de segundo or-
den en donde las funciones son suaves y de primer orden cerca de las discontinuidades [Roe
1981 ..van Leer 1979, [Toro 2009]]. Los esquemas Godunov, minmod y MC constltuyen
un problema de Riemann que no es exacto.

2.4. Resolvedor aproximado de Riemann

Una vez que las variables conservativas en las interceldas se aproximan a través de al-
guno de los métodos descritos anteriormente, se procede a calcular los promedios de los
flujos F;y1/» Ec. mediante un resolvedor de Riemann aproximado, el cual esta basado

/

en la estructura caracteristica de las Ecs. (2.13)-(2.14) [Roe 1981, [Harten et al. 1983]].

Existen varias técnicas para calcular de forma aproximada F;.,,, entre ellas se encuen-
tran el resolvedor de Riemann aproximado Roe [Roe 1981], el cual requiere tanto de los
valores propios como de los vectores propios de la matriz Jacobiana, A = JF/0U, asociada

al sistema de Ecs. (Z.13)-(2.14).

A diferencia de Roe, el resolvedor aproximado HLLE necesita solamente los valores
propios de dicha matriz, con las dos velocidades caracteristicas mads altas del sistema. Las
expresiones numéricas para los flujos F,;/, segtn el enfoque HLLE son [Toro 2009

+F(U1+1/2) 2 F(U 2) +A” /l+(Ul+l/2 l+1/2)

i+1/
FILE - /{ — (2.40)
con A" y A~ definidas como
A" = max(0, 10, A(y), (2.41)

~
I

min(0, /l(,), /l(,)) (2.42)
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la cuales representan los valores caracteristicos asociados a una onda que va hacia la de-
recha y otra a la izquierda; y ademads /15) y /l{l.) son todos los valores propios de la matriz
Jacobiana asociada, evaluados en los estados derecho (U?) e izquierdo (U) de la recons-
truccion, respectivamente. Por otra parte, el cero se incluye para permitir el caso en que
no hay ondas moviéndose hacia la derecha o hacia la izquierda, por ejemplo, el caso en
que todas las ondas y discontinuidades viajen en la misma direccion. Los valores propios

correspondientes al sistema (2.13)-(2.14) se muestran en el apéndice Bl

2.5. Evolucion temporal segin el método de lineas

El método de lineas consiste en discretizar solamente la parte espacial de un sistema
de ecuaciones diferenciales parciales. De este modo, para evolucionar numéricamente el
sistema de Ecs. (Z.23)) se debe discretizar el vector de estado U dentro de las celdas compu-
tacionales. La evolucién temporal del vector de estado estd determinada por los flujos FALLE
en cada una de las interceldas y por la contribucién de los términos fuente. Para el caso ge-
neral de tres dimensiones, especificamente para el caso del sistema de ecuaciones (2.11),
la semidiscretizacion usando el método de lineas, para la celda etiquetada por los indices
i, j,k,es

dﬁi,j’k
dt

y y
Ko — Filiogu F e~ Fijoix
Ax Ay

+S,x = L0, (2.43)

Z Z
Fi, Jk+1/2 T Fi, jk=1/2
Az

donde U; ;1 y S; jx son los promedios espaciales de las funciones U y S, respectivamente, en
. L i i N y -

las'correspogdlentes cel.das tridimensionales, los flujos ¥, , ;.. ¥; ..\ o, ¥ ¥} 1, ), son los

flujos numéricos en las interceldas, los cuales se calculan usando la formula HLLE (2.40).

Finalmente, £(U) denota el lado derecho de la Ec. (2.43) asociado a las fuentes y flujos
del sistema, concretamente aquellos que estan descritos por las Ecs. (2.13)-(2.14). De esta
forma, este sistema quedo redefinido como un conjunto de ecuaciones diferenciales ordina-
rias de primer orden para cada celda, el cual puede ser resuelto con un integrador estandar
de ecuaciones diferenciales ordinarias. Especificamente en este trabajo se utilizé el método
de Runge-Kutta con segundo orden de precision.

2.5.1. Meétodo explicito-implicito

En sistemas donde la radiacion se acopla al fluido hay tres escalas de tiempo indepen-
dientes: Primero, la asociada a la dindmica del sistema #4;, = L/v, donde Ly v son el tamafio
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tipico del sistema y la velocidad del fluido, respectivamente. Segundo, la correspondiente
a la onda caracteristica que se propaga por el sistema, t, = L/A, donde A es la velocidad
de onda caracteristica del sistema. Estas dos escalas de tiempo son comparables y cercanas
al tiempo que tarda la luz en cruzar todo el sistema L/c (c es la velocidad de la luz en
el vacio) en fendmenos relativistas (v ~ A ~ c¢). Tercero, la que caracteriza a las escalas
de tiempo de difusion 7. y dispersion 74. Estas escalas de tiempo se vuelven mucho mas
cortas que las relacionadas con la dindmica del sistema en el régimen Spticamente grueso.
Los métodos explicitos deben restringirse al paso de tiempo mds corto entre estas escalas
(At < min(tgn, tw, tee, tais]) para garantizar la estabilidad numérica. Por lo tanto, si se estd
interesado en estudiar los fendmenos en el régimen Gpticamente grueso se requiere de un
método que sea muy estable, por ejemplo, algin método implicito [Uri, Steven & Raymond
1997].

La combinacién de esquemas implicito y explicito se conoce como esquema IMEX
(acrénimo en inglés de Implicit-Explicit) |Uri§ Steven & Ra;mond 1997|3 Pareschi & Russo
2005]. El esquema explicito resuelve las escalas de tiempo correspondientes a las variables
del gas ideal ~ t,, y ~ t4in, las cuales definen un sistema de ecuaciones hiperbdlico. Por otro
lado, el esquema implicito integra las ecuaciones del campo de radiacion, cuyas escalas de
tiempo son ~ f.. y ~ 4 en el régimen Spticamente grueso, en el cual dichas ecuaciones se
transforman de hiperbdlicas a parabdlicas. Este esquema permite tomar un paso de tiempo
At > t., tgs mas grande que el esquema explicito [Roedig et al. 2012]]. EI IMEX que se
utilizé es de segundo orden de precision.

Siguiendo esta idea, se divide el operador £L(U) que depende de las cantidades con-
servadas, U, en dos partes [Roedig et al. 2012]]. El operador £,(U) se defini6 para las
variables hidrodindmicas {D, S, } incluyendo sus respectivos términos fuente {0, Gy, G?},
mientras que £,(U) fue definido por las variables del campo de radiacién {S ,, 7.} incluyen-
do {-G7, —G(r)}. Con esto en mente, el esquema IMEX toma la forma

0,0 = £,(0) + £,(0), (2.44)

cuya solucién general en el dominio discreto con s pasos intermedios para cubrir el paso
de tiempo At es
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U = U'+A ) ayLy( +&dt, U) + (2.45)
=1
At Y ay Lot + ¢;dt, U)), i =15,
=1
Ut = 0"+ A Bl + e, T + (2.46)

i=1

At Z b Lo(t" + cidt, UY),
=1

(2.47)

donde U’ son valores intermedios auxiliares del esquema IMEX y U"*! es la solucién final.

El orden del método depende de los coeficientes a, b, c, a, b y ¢. Los coeficientes con
tilde estdn asociados con la parte explicita del método, mientras que los coeﬁcientes sin
tilde estdn relacionados con la parte implicita, ambos estdn dados por [Roger 1977]

0 0
% 1/2 1/2 0 % 1/2 0 1/2. (2.48)

Por lo tanto, la construccién de U™*! es

~ At | R
U* = Un + ?[Ll(ln + zAt, Un) +

1 .
L@+ Edt’ U"l, (2.49)
~ - 1 -
U = U +di[ L+ 5dt,U*)+

L+ %dt, U")]. (2.50)

La naturaleza implicita del algoritmo se puede ver en el cilculo de U*, que aparece en
ambos lados de (2.49), la cual define una ecuacién no trivial para U* y se resuelve usando
un método Newton-Raphson en cada paso de tiempo para cada una de las celdas numéricas.

En resumen, en este trabajo se implement6 un c6digo numérico que resuelve las ecua-
ciones que dictan la dindmica de un fluido ideal relativista acoplado a un campo de radia-
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cién térmico con una precision de segundo orden, excepto en las discontinuidades (primer
orden). La metodologia utilizada fue: Primero, el sistema de Ecs. (Z.I1) se reescribié en
forma de balance de flujo 9,U + 0;F' = S, donde U es el vector de variables conservadas,
F' son los flujos y S los términos fuente [Zanotti et al. 2011], [Roedig et al. 2012]]. Segundo,
se aplico una discretizacion espacial basado en el método de volimenes finitos, usando la
féormula de flujo HLLE y los limitadores de pendiente minmod y MC. Tercero, la evolu-
cién temporal fue hecha a través del método de lineas con un integrador Runge-Kutta tipo
IMEX que tiene una precision de segundo orden. Cuarto, finalmente, para beneficiarse de
una paralelizacion eficiente, este c6digo se monté como una serie de subrutinas en el cddi-

go Cactus [CactusCodel [Schnetter et al. 2004].







Capitulo 3

Modelo de brotes de rayos gamma con
un unico choque ultrarelativista

En este capitulo se presentan los resultados obtenidos a partir de explorar la posibili-
dad de que un tnico choque relativista asociado a un sistema donde la dindmica de un gas
estd acoplada a la de un campo de radiacion, pueda ajustar las curvas de luz de LGRBs.
Para esto, se resolvieron numéricamente las ecuaciones de la hidrodindmica con transporte
de radiacion en un espacio-tiempo de Minkowski para un solo choque inicial. Se calcula-
ron las curvas de luz asociadas a la evolucion de este choque en términos de la velocidad
del choque, la opacidad del gas, la densidad de masa en reposo y la densidad de energia
de la radiacién y ademads se estudié cémo la variacién de cada uno de estos parametros
proporciona diferentes caracteristicas en dichas curvas. Este trabajo fue publicado en la
revista cientifica Monthly Notices of the Royal Astronomical Society con el titulo Modeling
long GRBs using a single shock with relativistic radiation hydrodynamics [Rivera-Paleo &
Guzman 2016].

Asimismo, se presenta un método numérico para clasificar las condiciones iniciales que
generan las curvas de luz procedentes de un choque relativista, el método se basa en el uso
de Redes Neuronales Artificiales (RNAs). Como ejemplos, se incluye el ajuste de cinco
GRBs largos. Este trabajo fue publicado en la revista Physical Review D con el nombre
Classifying initial conditions of long GRBs modeled with relativistic radiation hydrody-
namics [Rivera-Paleo et al. 2017]]. Es importante dar crédito al doctorante Carlos Lépez
Nuiiez, quien implement6 exitosamente la red neuronal artificial. Los dos articulos han si-
do organizados y reestructurados adecuadamente en esta tesis para una mejor comprension

33
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3.1. Modelo teorico unidimensional

Este modelo supone que la evolucién de un choque relativista, en el escenario de GRBs,
estd regida por el sistema hidrodindmico relativista con transporte de radiacién, Ecs. (2.17),
que no es mds que un conjunto de EDPs para la densidad de masa en reposo del gas p, la
presion del gas P, la velocidad del gas v o equivalentemente su factor de Lorentz W, la
densidad de la energia de radiacién E,, la presion asociada con la radiacion P, y el flujo de
radiacion F, [Rivera-Paleo & Guzman 2016]. El sistema de ecuaciones de evolucion tiene
que completarse con una ecuacion de estado para el fluido ideal y una ecuacién de cerradura
para radiacion. Para el fluido ideal se utiliz6 la ecuacion TM, descrita en el capitulo 2, que
emula asintéticamente un gas con indice adiabdtico igual a 5/3 en las regiones frias, mien-
tras que en las regiones calientes se acerca a 4/3 [Mignone et al. 2005]]. Para la radiacién se
uso la relacion de minima entropia, M1, la cual describe la evolucién del campo de radia-
cién en los regimenes Opticamente grueso y delgado [Levermore 1984, Dubroca & Feugeas
1999, |Gonzalez et al. WI. Respecto a los procesos de emision de radiacion térmica, se
exploraron dos tipos: (1) radiacion constante sin dispersion y (2) radiacién Bremsstrahlung
con dispersién Thomson [Rivera-Pal zman 201

A pesar de ser un modelo simplificado, estd justificado si se asume que las emisiones
X y los brotes de rayos gamma son desencadenados por choques fuertes, similares a los
choques externos del modelo “bola de fuego”. En particular, este modelo supone que dichas
emisiones se propagan en la direccion de la linea de vision de un observador colocado a una
distancia cosmoldgica. Para investigar si dichos choques generan estos brotes de radiacion
gamma, no solo es necesario establecer las condiciones iniciales apropiadas para emular la
inyeccion de un fluido relativista que se mueve a través de un gas circundante en reposo,
sino también para generar una sefial (dada por el choque de ambos fluidos) que contenga
informacion que permita establecer las condiciones necesarias en las que los procesos de
radiacién térmica sean dominantes.

3.1.1. Datos iniciales

El sistema de Ecs. (2.11)) se resuelve, en una dimension espacial, para dos regiones
inicialmente separadas que tienen diferentes condiciones, similares a las que describen
un problema de tubo de choque para la propagacién de un fluido relativista a través un
medio estratificado. La primer regién corresponde a un estado con variables constantes y
desempeiia el papel de la region de referencia, donde la energia del brote de rayos gamma es
inyectada a velocidades ultrarelativistas. En adelante se usard el subindice b para etiquetar
las cantidades en la primera region. La segunda region corresponde a un medio circundante
estratificado que se asume en reposo con perfiles de densidad p,, y de presiéon P,, que
disminuyen en el radio como una ley de potencias IMignone et al. 2005|3 De Colle et al.
2012]. La etiqueta m es para distinguir cantidades en el medio circundante. Explicitamente,
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estos perfiles iniciales para el medio circundante son

2 2
Pm ZPO(E) P Pm = PO (&) > (31)
X X

donde los pardmetros de dicho medio circundante son py = nompc2 conng = lem™ y
Py = poc?107'°, con m,, 1a masa del protén, ng es la densidad de nimero de protones y ¢ la
velocidad de la luz. Por otro lado x; es la ubicacién de la interfaz entre el material inyectado
y el medio circundante al tiempo inicial y x es la coordenada radial a lo largo de la cual se
propaga el choque. Dado que se espera que la radiacion provenga de regiones en las que
la profundidad 6ptica va de valores altos a bajos [Pe’er & Ryde 2011, Giannios & Spruit
2007], se puede asumir que el sistema estd inicialmente en equilibrio térmico.

Bajo estas condiciones se calcularon numéricamente las curvas de luz generadas por los
choques anteriormente mencionados, las cuales dependen de la regién donde se miden. Un
observador cercano a la discontinuidad inicial puede ver un choque fuerte y por tanto medir
una mayor luminosidad que en regiones lejanas a dicha discontinuidad, esto se debe a que
la cantidad de energia liberada por el choque inicial se disipa cuando éste se propague a lo
largo del dominio numérico. Como consecuencia de esto ultimo, la curva de luz se relaja 'y
se estabiliza asintéticamente a un solo valor para regiones lejanas a la discontinuidad. Para
monitorear las curvas de luz en diferentes ubicaciones del dominio numérico, de longitud
x € [0,400] y xo = 1, se distribuyeron 39 detectores a lo largo de €1, espaciados equitativa-
mente y ubicados en x,; = 10, 20, ...400.

Para la primera region, las condiciones iniciales se caracterizan por un conjunto de cin-
co variables representadas por [pp, Py, Wy, E,jp, F', ] y Otras cinco para el medio circundante
[oms Pims Wiy E s Frn]. NOtese que se ignor6 la presion de radiacion P, en ambas regiones,
debido a que se usoé la relacion M1 para cerrar el sistema de ecuaciones. En este modelo
se fijo el factor de Lorentz en la segunda regién a W,, = 0, debido a que el gas se asumi6
inicialmente en reposo en esta region.

Para la evolucion numérica de este sistema, se usaron los métodos numéricos descritos
en el capitulo 2] donde la temperatura del gas se calculé a través de las Ecs. 2.21) y (2.22)
para ambos regimenes Opticamente grueso y delgado. Utilizando este modelo, se llevaron a
cabo varios experimentos con el objetivo de ver la dependencia de las curvas de luz con la
variacion de los pardmetros involucrados en las condiciones iniciales, a saber: la densidad
de energia de radiacion del gas que incide en la segunda region E,;, las opacidades del gas
X, la velocidad del gas inyectado v, que impacta en su factor de Lorentz asociado W, y la
densidad de masa del gas incidente p,. En todos los casos, la presion del gas incidente y el
medio circundante son iguales a P, = P en la interfaz x.
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3.1.2. Opacidades

La opacidad es una cantidad que mide la capacidad de cualquier material para absorber
y/o dispersar radiacion tanto electromagnética como térmica. La opacidad depende de la
densidad y temperatura del medio; en general depende de la longuitud de onda de la radia-
cioén la cual se desprecid en este trabajo puesto que se utilizé la aproximacion de cuerpo
gris. Respecto a interiores estelares, la opacidad dada para una cierta temperatura depende
del nimero de particulas por unidad de volumen y dado que los elementos pesados (por
ejemplo hierro y carbono) contienen més electrones que los elementos ligeros (por ejemplo
hidrégeno y helio), la opacidad de una estrella aumenta cuando lo hace su proporcién de
elementos pesados. Por lo tanto, la opacidad cerca del nicleo de una estrella es mayor que
en sus capas exteriores [Rybicky & Lightman 1979, Dermer 2004]].

Obtener una expresion exacta para la opacidad que reproduzca fielmente las observacio-
nes de los interiores estelares es imposible, sin embargo existen maneras de aproximarse,
entre ellas la ley de Kramer que establece que a altas temperaturas, la opacidad estelar es
proporcional a la densidad de masa dividida por la temperatura a la potencia 7/2 [Hayashi,
Hoshi, & Sugimoto 1962]. La opacidad que sigue a la ley de Kramer se debe principal-
mente a las transiciones de electrones libres y es la principal fuente de opacidad dentro de
las estrellas hasta alrededor de 1 M. En estrellas mds masivas, la ley sé6lo se aplica a las
capas exteriores, la opacidad de la dispersion de electrones es mds importante a mayores
profundidades [Rybicky & Lightman 1979].

En la exploracion de pardmetros que se utilizd para modelar las curvas de luz asociadas
a los brotes de rayos gamma, se consideraron dos tipos diferentes de opacidades: (1) radia-
cion térmica constante y sin dispersion y (2) radiacién térmica Bremsstrahlung y dispersion
de Thomson. Los coeficiente para las opacidades correspondientes a dispersiéon Thomson
y radiacién térmica Bremsstrahlung son [Rybicky & Lightman 1979

s _ 2 -1
k= 04pecm

1 25p=7/2 2 2 ]
K L7 X 1077 T " pgggm,cm™,

donde Tk es la temperatura del fluido en grados Kelvin, p. la densidad de masa en reposo
del gas y m, la masa del prot6n; estas ultimas en unidades CGS. La radiacién Bremsstrah-
lung es producida por la interaccion de electrones libres que se aceleran o desceleran al
pasar cerca de un i6n positivo (por ejemplo, un protén) y principalmente depende de la
densidad de particulas en el medio y de su temperatura; ademds de ser el principal proceso
de emisi6n de energia a temperaturas T > 107 K. También se consider6 el proceso de dis-
persion Thomson que contribuye en gran medida a la opacidad si el medio resulta ser muy
denso. Estos procesos son considerados importantes en la banda de energia del orden de
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keV [Rybicky & Lightman 1979]]. Nétese que la emision de tipo Bremsstrahlung térmico
estd dada por la ley de Kramer.

3.2. Curvasde luz

En esta seccion se calculan las luminosidades bolométricas (independiente de la fre-
cuencia) a través de la densidad de energia de radiacién como L = dE,/dt. En la Fig. 3.1
se muestran algunas de estas luminosidades en unidades de cédigo (adimensionales), me-
didas por cada uno de los detectores, para tres casos particulares con diferente factor de
Lorentz, opacidad térmica constante, densidad de energia radiada y densidad de masa en
reposo del gas inyectado. El propésito de esta figura es ilustrar el hecho de que las curvas
de luz medidas por los detectores cerca de x, son diferentes entre si, mientras que aquellas
medidas por los detectores lejos de x, tienden asintéticamente a un mismo perfil, haciendo
que las curvas sean independientes de los detectores lejos de xy. Con base en este criterio
de independencia del detector se considerd que la luminosidad observada por el detector
mads alejada del dominio, ubicado en x; = 400, sea la que se considere como aceptable.
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Figura 3.1: Curvas de luz medidas por varios detectores ubicados a lo largo del dominio
en unidades de cédigo. Los pardmetros utilizados en estas curvas de arriba a abajo son:
(Arriba) W, = 800, x' =1, E,;, = 1 x 107, p, = 1, (Centro) W, = 600, x' = 0.1, E,;, =
1 x 1075, p, = 1, (Abajo) W, = 800, x' = 10, E,;, = 1 x 1073, p, = 0.1. Nétese que las
sefales medidas por los detectores cerca de x, = 1 son diferentes entre si, mientras que
aquellas lejos de x, tienden asintéticamente a un mismo perfil.
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Antes de confrontar las curvas de luz generadas por este modelo numérico con los da-
tos observacionales, es necesario convertir las unidades de c6digo a unidades fisicas y asi
darle un sentido astrofisico. En el cddigo implementado se establecieron ¢ = 1, T = 1,
m, = 1.672x 107*M y kg = 1.38 x 107'°M~'c™", donde M es la masa del progenitor de
los GRBs, en unidades cgs. Todos los factores de conversion entre el cédigo y las unidades
cgs se dan en la Tabla[3.11

Cantidad Factor de conversion de unidades de cédigo a cgs
longitud x 2.209 x 10" (2£) cm
tiempo ¢ 73.652 (MM@) s
velocidad v, 2.997 x 10"%cm/s
densidad de masa p 1.842x 1074 (% ’ g/em’
densidad de energia E, 1.658 x 10'7 (%) erg/cm’
luminosidad L 2.426 x 107erg/s
opacidad y 2.454 x 107 () em?/g

Tabla 3.1: Factores de conversion entre unidades de cédigo y unidades cgs.

En la Tabla se muestran los pardmetros iniciales para diferentes casos, cada uno
evoluciond con tres valores diferentes de W, y p,. Observe que el valor inicial para la den-
sidad de energia radiada en el medio externo E,,, no se da, al tiempo inicial, en esta tabla,
pero este valor se calcula imponiendo el equilibrio térmico local en el estado derecho, esto
esE,, = a,Tém. En la parte superior de la Tabla[3.2] se muestran los parametros de nueve
experimentos con opacidades térmicas constantes y sin dispersion, mientras que en el parte
inferior se presentan otros nueve casos usando opacidades correspondientes a dispersion
Thomson y radiacién térmica Bremsstrahlung.

En la Fig. se muestra el catdlogo de la curvas de luz calculadas para cada uno de
los pardmetros enlistados en la Tabla 3.2l Estas sefiales tienen propiedades similares a las
de las curvas de luz de los GRBs, es decir, una fase de emision temprana seguida por una
fase de postluminiscencia. Ademads, en este catdlogo se puede ver que las curvas de luz
tienen amplitudes del orden de 10°2 — 10°%erg s™!, que es un rango que estd dentro de la
evidencia observacional asociada a LGRB (10°! — 10%%erg s7!) [Pescalli et al. 2013]. Estos
experimentos sirven para encontar los pardimetros que son compatibles con las curvas de
luz observadas. En los experimentos de la Tabla[3.2] se tiene una combinacién de todos los
parametros involucrados en el modelo unidimensional.
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Opacidad térmica constante sin dispersion
py (g/em®) W,  E,, (erg/em’)  x'(cm?/g)

00 800 1.658 x 10" 0.245x 1078
2.454 x 1078
24.54 x 1078
00 600 1.658 x 10° 0.245 x 1078
2.454 x 1078
24.54 x 1078
00/10 200 1.658 x 10'! 0.245 x 1078
2.454 x 1078
24.54 x 1078

Opacidad térmica Bremsstrahlung con dispersién Thomson
# pp(g/em’) W, E,, (erg/em’)
10 po/10 800 1.658 x 103

O 0 1 O\ D B W~ FH

11 1.658 x 10!
12 1.658 x 10'°
13 0o 600  1.658 x 10'?
14 1.658 x 10!
15 1.658 x 10'°
16 £0 200 1.658 x 103
17 1.658 x 10!
18 1.658 x 10'°

Tabla 3.2: Esta tabla contiene los parametros iniciales de los choques para 18 experimen-
tos numéricos diferentes, los cuales indicaran los efectos de cada pardmetro en la forma de
la curva de luz. La parte superior muestra los pardmetros para experimentos con opacidad
constante donde y* = 0. La parte inferior muestra los pardmetros iniciales considerando las
opacidades para la dispersién Thomson y la radiacién Bremsstrahlung. Todos estos expe-
rimentos se hicieron para M = 10M,. En todos los experimentos se usaron los siguientes
parametros: P, = Py, W,, = 0.0.
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En las primeras nueve graficas de la Fig. se muestra el impacto producido al cam-
biar los diversos parametros del gas inyectado en la seial medida por el detector més lejano,
considerando solo los efectos de la opacidad térmica constante. Por ejemplo, se puede ver
que todas las curvas muestran un pico agudo y alto como el de los GRBs. Mientras que, en
las dltimas nueve gréficas de la Fig. se muestra el impacto de la opacidad asociada con
la dispersion Thomson y la radiacién Bremsstrahlung en la sefial medida por el detector
mas alejado para tres valores diferentes de energia radiada.

En cada uno estos experimentos se usé una masa del progenitor dada por M = 10M,,
la cual corresponderia a una estrella capaz de colapsar en un agujero negro [Shapiro &
Teukolsky]. Con esta informacidn, se puede inferir cualitativamente los efectos individuales
de cada uno de estos pardmetros en las curvas de luz.

1. Efectos del factor de Lorentz. El impacto de este parametro se refleja en el ancho y la
amplitud de las curvas de luz. En el caso de la aproximacién con opacidad constante,
las curvas de luz se caracterizan por un solo pulso. Cuanto mayor sea el factor de
Lorentz, mayor serd la duracion y la amplitud del pulso. En el caso de la dispersion
de Thomson y la radiacién Bremsstrahlung, las curvas de luz exhiben morfologias
diferentes. Si el factor de Lorentz del gas inyectado tiene un valor aproximado de
800, las curvas de luz también presentan un solo pulso. Cuando el factor de Lorentz
es mds pequefio, las curvas de luz no sélo son mds anchas sino también pueden
exhibir una sefal con un pico dominante seguido de otros pulsos de menor amplitud.

2. Efectos de la opacidad. Este pardmetro puede considerarse el mds importante de los
cuatro parametros libres ya que contiene la informacién sobre los procesos radiativos
que ocurren durante la evolucion. En el caso de la dispersion Thomson y la radiacion
Bremsstrahlung, las curvas de luz exhiben morfologias diferentes, si el factor de Lo-
rentz es de alrededor de 800, las curvas de luz s6lo muestran un pico seguido de un
decaimiento suave. Si el factor de Lorentz es menor que 800, las curvas exhiben va-
rios picos pequeios antes o después del pico principal. En el caso de la aproximacion
con opacidad constante, no hay una variacion en la morfologia de las curvas de luz
si el factor de Lorentz es del orden de 800. Si el factor de Lorentz es 200, las curvas
de luz muestran una pequeiia sefial antes del pico principal. Una caracteristica que
se conserva con ambas opacidades es que la amplitud de la sefial aumenta cuando lo
hace el factor de Lorentz.

3. Efectos de la densidad de masa del gas inyectado. Todos los experimentos indican
que este parametro tiene un impacto andlogo al factor de Lorentz. Pero a diferencia
del factor de Lorentz, la densidad de masa del gas inyectado tiene un efecto inver-
s0, es decir, cuando p; es un orden de magnitud menor que la magnitud del medio
circundante, la amplitud aumenta en un 25 % y tiene una duracion de alrededor de
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Figura 3.2: Catédlogo con diferentes tipos de curvas de luz que dependen de la combina-
cién de los parametros iniciales descritos en la Tabla[3.2] Los primeros nueve experimentos
corresponden a los casos donde se asumié que la opacidad térmica es constante y sin dis-
persion. Mientras que los experimentos etiquetados desde el diez en adelante corresponden
a radiacion Bremsstrahlung con dispersion Thomson.
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unos 10 segundos menor en comparacion con el ancho cuando ambas densidades son
iguales.

4. Efectos de la densidad de energia radiada. Este parametro afecta significativamen-
te la amplitud de las curvas de luz, mientras que el ancho permanece sin cambios.
Cuanto mayor sea la energia de radiacion inyectada con el gas, mayor serd el pico
de luminosidad de las curvas. Este pardmetro tiene el mismo efecto que el factor de
Lorentz, es decir, las curvas de luz son de mayor duracién y tienen mayor amplitud
cuando E,;, es mas grande.

Una descripcion en términos generales de estos experimentos indica que todas las cur-
vas de luz que se calcularon numéricamente usando una opacidad térmica constante tienen
la misma morfologia, es decir, un pulso tnico seguido de un decaimiento suave. En los
casos de dispersion Thomson y radiacién térmica Bremsstrahlung hay uno o varios pulsos
de menor energia que anteceden al pico principal.

3.2.1. LGRBs Particulares

Ahora, se aplicard el conocimiento aprendido en los experimentos anteriores para ajus-
tar un par de curvas de luz que fueron observadas en los eventos GBR 080413B y GRB
060904B, las cuales fueron hechas por el detector BAT que estd a bordo del satélite Swift
en una banda de energia de 15 — 150 KeV. Debido a que los datos de estos eventos estdn en
términos del flujo radiado [Mendoza et al. 2009], es necesario convertir la luminosidad L al
flujo de radiacion F, que viaja en la linea de vision de un observador ubicado a distancias
cosmoldgicas. De esta manera, el flujo radiado estd dado por la expresién F, = L/4nd?,
donde d es la distancia de luminosidad [Rybicky & Lightman 1979].

Las condiciones iniciales para el gas inyectado y el medio circundante que mejor se
ajustan a las curvas de luz son:

- GRB 080413B, W, = 645497, E,;, = 5.158 X lOgerg/cm3, pp =poy W, = 0; con
una masa del progenitor de M = 15M,,.

- GRB 060904B, W,, = 674.2, E,;, = 2.155 x 10"%erg/cm®, p, = py y W,, = 0; con una
masa del progenitor de M = 10M,,.

En la Fig. 3.3l se muestra el ajuste para ambos eventos, los casos en que las opacidades
emulan la dispersion Thomson con radiacion térmica Bremsstrahlung estan representados
por una linea continua, mientras que la opacidad térmica constante por una linea punteada.
El valor de la opacidad térmica constante que mejor ajustd a cada uno de los eventos fue
K = 3313 x107cm?/g y ¥ = 1.3 x 107%cm?/g para GRB 080413B y GRB 060904B,
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respectivamente.

Con el fin de mostrar como el sistema pierde el equilibrio térmico durante su evolucion,
en la Fig. 3.4] se muestra el maximo de la temperatura del fluido y del campo de radia-
ciéon como funcién del tiempo. Las temperaturas asociadas con GRB 060904B, cuando la
opacidad es constante, son T'4id(060904B)G-B Y Trad(060904B)G_B, mientras que las temperaturas
asociadas con GRB 080413B cuando las opacidades emulan la dispersién Thompson y ra-
diacion Bremsstrahlung son T'yia0s04138)1-B Y Trad(0804138)r-8. De la Fig. B.dlse puede ver que
en ambos casos la temperatura del fluido y de la radicion son significativamente diferentes.
En los dos casos el maximo de las temperaturas se comporta como 7yq > Trag. Esto sugie-
re, de acuerdo a la Ec. (2.8)), que el fluido pierde energia durante el proceso.

En cada uno de los ajustes realizados anteriormente se calcul6 la chi-cuadrada, usan-
magnitud aparentgl del modelo tedrico, o; es la desviacion estandar, y N es el nimero total
de datos disponibles. Una vez que se calcul6 la chi-cuadrada, se procedié a calcular la chi-
cuadrada reducida de los mejores ajustes, la cual es definida como y?/dof donde dof son
los grados de libertad. El modelo que mejor se ajusta a los datos observacionales es el que
contiene informacion de los procesos de dispersion Thompson y radiacién térmica Bremss-
trahlung, cuyos valores son )(ég/dof = 4.3075 y)(%6/d0f = 2.5027 para GRB080413B y
GRB060904B, respectivamente. Este modelo se adapta bien a la fase de emisién temprana,
sin embargo, no fue lo sucifientemente bueno para ajustarse a la fase de postluminicencia.

N2 ) )
do x* = Zf\il (u) , donde m, es la magnitud aparente de las observaciones, m;, es la

Aunque el modelo es unidimensional y aparentemente simple, éste tiene que tratar con
la solucién numérica de un conjunto no trivial de EDP para cada conjunto de condicio-
nes iniciales dadas, a esto se le conoce como problema directo. Para cada combinacion
de condiciones iniciales, se resuelve el problema directo y al final se construye una cur-
va de luz numérica que, en el caso ideal, se ajustaria a los datos observacionales de un
GRB. Las condiciones iniciales que originaron las dos curvas de luz que mejor ajustaron
los datos observacionales de los eventos GRB 080413B y GRB 060904B fueron encontra-
das heuristicamente a prueba y error. Debido a que cada solucién requiere de cierto tiempo
computacional, es necesario aplicar una metodologia diferente a la heuristica si se desea
contrastar las curvas de luz generadas por el modelo numérico con las observacionales
asociadas a eventos LGRBs, pues el nimero de simulaciones necesarias para explorar el
espacio de pardmetros debe reducirse al minimo. Aqui es donde los algoritmos de clasifi-
cacion son ttiles puesto que resuelven el problema inverso. Estos algoritmos ayudardn a
ubicar la region del espacio de parametros mas probable que contenga los valores de las
condiciones iniciales que mejor ajusten a una curva observacional dada. En lo que resta de
este capitulo se describird el algoritmo de clasificacion que se uso.
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Figura 3.3: Curvas de luz de dos LGRBs: GRB 080413B (arriba) y GRB 060904B (abajo).
El pico de luminosidad para estos GRB es 1.49 x 10> y 2.042 x 10°? erg/s respectivamente.
Los datos representados por puntos con barras de error fueron tomados de (Mendoza et al.,
2009). Las lineas continuas corresponden a las opacidades dadas por la dispersiéon Thomson
y la radiacién Bremsstrahlung, y las lineas punteadas al modelo con opacidad constante.
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Figura 3.4: Comparacién de los perfiles del mdximo de la temperatura del fluido y la
radiacion para la aproximacion opacidad constante (G-B) y la dispersion Thomson con la
radiacion Bremsstrahlung (T-B).

3.3. Clasificacion de curvas de luz

Dentro de un modelo de GRBs hay dos problemas inversos importantes. Primero, el pro-
blema del modelo consiste en que, dada una curva de luz observada, uno debe determinar
el modelo y los procesos responsables de los datos de la observacion. Segundo, el proble-
ma de la causa, que consiste en que dada una curva de luminosidad observada, y dado un
modelo que funciona bajo algunas suposiciones (un régimen de velocidad, un régimen de
densidad, estimaciones de masa de progenitores, etc.) se buscan las condiciones que causan
los datos de las observaciones.

En esta seccion se atacard el segundo problema usando el modelo de LGRBs proce-
dente de un simple choque relativista que se describid en la seccion anterior. El problema
importante una vez que se ha establecido un modelo, es encontrar las condiciones iniciales
que dieron lugar al brote de rayos gamma, ya que éstas contienen informacion acerca de
la fuente, los procesos radiativos y las condiciones Opticas del medio interestelar donde
se propaga el choque. El algoritmo numérico para clasificar las condiciones iniciales del
modelo de GRBs se basa en el uso de redes neuronales artificiales (RNA) [Russell and
Norving 1995, |[LeCun et al. 1998| Rumelhart et al. 1986]] que se entrenan con curvas de luz
generadas con simulaciones del modelo hidrodindmico relativista con transporte de radia-
cion.

Como ya se describi6 anteriormente, la forma tradicional en que los choques relativistas
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se establecen inicialmente es a través de los parametros que describen al fluido inyectado y
al medio circundante. En este caso, dado que el modelo es unidimensional, el choque rela-
tivista se describe con el tipo de condiciones iniciales usado para generar las curvas de luz
de la seccién anterior, cuyos parametros son: la densidad de masa en reposo, la velocidad
y presion del fluido; asi como la densidad de energia radiada y el flujo de radiacion. Esto
significa que hay nueve parametros que definen las condiciones iniciales, cinco para el flui-
do inyectado y 4 para el medio circundante en reposo (v,, = 0). Por tanto, ajustar una curva
observacional requiere de explorar un espacio de pardimetros de nueve dimensiones donde
cada uno de sus puntos corresponde a un conjunto de pardmetros de condiciones iniciales.
Sin embargo, usando la informacién aprendida en la seccién pasada acerca de los procesos
de radiacién, ahora sélo se usaran los parametros mas influyentes a saber: la densidad de
energia en reposo, velocidad o factor de Lorentz y densidad de energia radiada del haz in-
yectado ([pp, Wy, E, ]) con opacidades dadas por la radiacion térmica Bremsstrahlung y la
dispersion Thomson.

3.3.1. Descripcion del algoritmo de clasificacion

Para clasificar los datos iniciales, se fijaron los posibles rangos de valores para los
parametros fisicos involucrados en la produccién de las curvas de luz. Estos rangos fueron

o € [0.277,1.61]py, W, € [300,900] y E,;, € [8.29%10%,6.71x10"] (%)2 erg/cm’, donde
M es la masa del progenitor asociada a los LGRBs.

Para cada uno de esos rangos, se seleccionaron n,, valores equidistantes entre ellos, ge-
nerando asi un total de nf] simulaciones numéricas que corresponden a cada una de sus
posibles combinaciones. Las curvas de luz que se obtuvieron de estas simulaciones se dis-
cretizaron en 220 intervalos de tiempo, los cuales son utilizados para entrenar la RNA. La
discretizacion de la curva se introduce como los datos de entrada de la RNA para que ésta
los propague a través de una capa oculta y finalmente hacia una dltima capa que divide los
resultados de la clasificacion en tres grupos llamados de “salida” que caracterizan a cada
uno de los pardmetros (o, Wy, E,;), los cuales estdn normalizados a tener valores entre
[0, 1].

Cada uno de estos resultados se asocia con una cantidad de n. (n. < n,) intervalos
en los que se dividen los rangos de los pardmetros, en adelante dichos intervalos serdan
llamados “clases”. Bésicamente, si el primer grupo de clasificacion de la RNA tiene un
valor entre cero y 1/n,., la red estd prediciendo que el valor de p, utilizado para gene-
rar esa curva de luz tiene un valor en la primera clase de su rango. Para ilustrar esto, si
n. = 3y los tres conjuntos de salidas de la RNA son (0.4,0.1,0.8), esto significa que
las etiquetas de clases correspondientes a los pardametros son (2, 1, 3). Los valores de los
pardmetros estdn entonces dentro de los valores p, = (0.94 + 0.22)py, W, = 400 = 100, y
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Figura 3.5: Muestreo del espacio de pardmetros con refinamientos, ilustrado en el plano
bidimensional de parametros p,—W,. En realidad, la clasificacion se realiza entre veintisiete
cubos, sin embargo, aqui s6lo se muestra una proyeccién bidimensional con n> = 9 regiones
cuadradas. Cada punto representa una simulacién con un conjunto dado de condiciones
iniciales (pp, Wp, E,.;). En este ejemplo, hay tres niveles de refinamiento, donde los mejores
parametros predichos por la RNA estdn en la regién con las coordenadas (2, 3) en el primer
refinamiento (abajo a la izquierda), en la regién (2, 1) en el segundo refinamiento (centro
superior) y la finalmente en la regién (3, 2) para el tercer refinamiento (abajo a la derecha).

E., = (5.61x10" £1.11x10'") (My/M)* erg/cm®, donde la incertidumbre de la prediccién
se calcula como la mitad de la longitud de cada intervalo.

El total de las simulaciones 11137 fue dividido en tres conjuntos diferentes: (1) conjunto
de entrenamiento, €l cual contiene el sesenta por ciento de las simulaciones y se usa para
entrenar la red. Para entrenar la RNA se us6 un algoritmo de propagacion hacia atrés; (2)
conjunto de validacion que contiene el veinte por ciento de las simulaciones, se usa para
indicar cudndo el proceso de entrenamiento debe detenerse y evitar el sobreentrenamiento;
(3) conjunto de prediccion que contiene el veinte por ciento restante de las simulaciones y
es el conjunto utilizado para determinar la calidad y precision de la red.

Para reducir el tamafo de la incertidumbre en la prediccion de los pardmetros, una
vez que la red ha seleccionado una clase para cada uno de los tres pardmetros fisicos, se
realizé otro conjunto de simulaciones contenidas dentro de dicha clase. Esto significa que
se produjo otro conjunto de simulaciones nf, dentro de la clase repitiendo el proceso de
clasificacion. Notese que esta vez se estd dentro de un intervalo mds pequefio en el espacio
de pardmetros. Este proceso se ilustra en la Fig.[3.5] para tres niveles de refinamiento. Cada
vez que se repite este proceso, la incertidumbre de las condiciones iniciales disminuye.
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3.3.2. Resultados de la clasificacion

Con el fin de descubrir el rendimiento 6ptimo de la RNA implementada, se exploraron
diferentes topologias cambiando la tasa de aprendizaje y la cantidad de neuronas ocultas.
La RNA se entrend durante 2 X 10* iteraciones para cada una las posibles configuraciones.
Las tasas de aprendizaje fueron y = 1 x 107> y y = 2 x 1073 las cuales se combinaron
con 5, 10, 20 y 40 neuronas ocultas, una a la vez. Para probar la eficiencia de cada una
de estas topologias, se llevaron a cabo dos experimentos: En el primero, se dividieron los
intervalos de densidad de masa en reposo, factor de Lorentz y densidad de energia radiada
en n, = 12 valores equidistantes, creando un total de 12° = 1728 curvas de luz. Con estos
12 valores, se analizaron 3, 6 y 12 clases para cada pardmetro. En la Tabla[3.3]se muestran
los porcentajes de clasificaciones correctas para cada escenario.

En la Tabla se puede ver que si se aumenta el nimero de neuronas ocultas, la pre-
cisién de la prediccion también aumenta. Sin embargo, en la Tabla se puede ver que
también el costo computacional lo hace. Este comportamiento ocurre en general para to-
dos los escenarios, independientemente del nimero de clases. Por otra parte, si se usa un
nimero menor de clases con los mismos parametros de red, la precision en la clasificacion
aumenta, pero también los hace la incertidumbre que esta relacionada con el tamafio del
intervalo utilizado al clasificar los pardmetros estimados.

En el segundo experimento, se dividieron los intervalos de los pardmetros fisicos en
n, = 16 valores equidistantes para cada uno de ellos, generando un total de 16° = 4096
sefales. Con estos 16 valores, se formaron 4, 8 y 16 clases para cada uno de los pardmetros.
Las predicciones para este experimento se muestran en la Tabla 3.4l Al igual que en el
experimento anterior, la precision de la red aumenta a medida que se aumenta el nimero
de neuronas. Vale la pena mencionar que esta mejora en la precision se alcanza en ambos
experimentos con un nimero entre 20 y 40 neuronas en la capa oculta. Del mismo modo
que en el primer experimento, en la columna de la derecha de la Tabla[3.3] se muestra el
tiempo computacional requerido en la clasificacion.

Comparando estos dos experimentos, se puede ver que las predicciones en el segundo
experimento son de menor precision respecto al primero. También en Tablas 3.3y 3.4] se
puede observar que el nimero de clasificaciones correctas es mayor para el experimento
uno respecto al experimento dos. Sin embargo, en el primero (segundo) el tamaifio de los
intervalos utilizados para clasificar es mds grande (pequefio) lo que implica que las incerti-
dumbres de los pardmetros son mds grandes (pequefias).

Una vez que la red estd entrenada, se evalda su desempefio utilizando el conjunto de
prediccién. Se encontrd que la red tiene un 84.8 % de aciertos en su clasificacion; esto se
puede ver en la primera fila de la Tabla[3.7]1 Como se mencioné anteriormente, para redu-
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Clases

3 6 12

Y H| oo Wo Eup| b Wo Eun| pp Wy, Eyp
5 1806 77.1 962|634 626 857|553 353 602
0.001 | 10 1 98.2 84.3 962|724 669 89.2 | 788 452 68.9
201973 889 968 |71.8 79.1 959|742 553 794
40 | 91.8 88.6 973|768 77.6 97.3|82.0 50.1 86.3
5 | 84.6 863 956 | 63.1 524 782|542 327 61.1
0.002 | 10 | 98.2 84.0 950|788 70.7 91.0|73.6 495 75.6
201962 869 962|814 78.8 965|855 539 88.6
40 1 97.6 875 994 | 80.2 84.0 97.9|90.1 559 87.8

Tabla 3.3: Porcentaje de las clasificaciones correctas para cada uno de los parametros fisicos
para diferentes valores de y, nimero de neuronas ocultas H y nimero de clases para el
primer experimento, donde los parametros fisicos se dividieron en 12 valores equidistantes.

cir la incertidumbre asociada a las estimaciones de los parametros, se realizé una segunda
clasificacion suponiendo una regién mds pequefia en los valores de parametros fisicos, en
la cual se prepara un nuevo conjunto de n; curvas de luz para que éstas sean clasificadas
por la RNA. Los resultados se presentan en la Tablas[3.6]y 3.7] para un niimero diferente de
neuronas ocultas y de valores de la tasa de aprendizaje.

Para cuantificar la calidad de estas predicciones, se prepararon dos pruebas adicionales
basadas en curvas de luz generadas numéricamente dentro del rango de los parametros
antes mencionados.

3.3.2.1. Resultados con senales generadas numéricamente

Se generaron dos curvas de luz imponiendo que los pardmetros que dieron lugar a di-
chas senales estén dentro del intervalo que contiene los pardmetros utilizados para entrenar
a la red. Los datos exactos utilizados se muestran en la Tabla En ambas pruebas se
estableci6 la masa del progenitor en 10M,.

Asumiendo que n, = 9y n. = 3, las condiciones iniciales para la prueba nlimero uno
de la Tabla 3.8] pertenecen al cubo (3,3,3) dentro del primer refinamiento, y las casillas
(3,2,3) - (2,3,3) en el segundo y tercer refinamiento, respectivamente. Por lo tanto, el cla-
sificador perfecto deberia encontrar que los pardmetros que generaron dicha curva de luz
siguen la secuencia de cubos (3,3, 3) — (3,2,3) — (2,3, 3). Por otro lado, para la segunda
prueba, la secuencia debe estar dada por (3,1,1) - (3,1,3) - (3,1, 1).
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Clases

4 8 16

Y H|l oo Wo Eup | pb Wo Eu | pp Wy, Ey
5 179.8 81.7 93.5|56.8 58.6 834 |49.0 309 652
0.001 | 10 | 82.1 86.4 98.0| 61.4 62.1 84.0|68.1 40.7 73.6
20 | 85.8 86.3 96.0 | 69.1 69.2 882|675 462 74.0
40 | 85.6 869 97.6 | 719 708 910|763 52.5 83.1
5 1813 845 94.6|70.6 587 737|564 345 51.7
0.002 | 10 | 85.1 85.3 95.1 | 65.8 64.1 79.5|67.0 369 77.6
20 | 857 87.4 989|762 682 918|792 463 77.9
40 | 81.0 87.6 979|725 64.1 89.6 | 78.6 49.5 83.5

Tabla 3.4: Porcentaje de las clasificaciones correctas para cada uno de los pardmetros fisi-
cos para diferentes valores de vy, nimero de neuronas ocultas H y nimero de clases para el
segundo experimento, donde los pardmetros fisicos se dividieron en 16 valores equidistan-
tes.

Tiempo computacional de la prediccion (s)
H |n,=12 n, =16
5 8167 19540
10 | 16400 40117
20 | 32395 81946
40 | 74282 174554

Tabla 3.5: Tiempo computacional medido en segundos para cada una de las RNAs cuando
n,=12y16.
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H Ob W, E.p Tiempo
%0 %0 %0 computacional (s)
1 365 337 372 700
2 | 489 337 75.1 1411
3 | 88.9 337 98.6 2189
4 1951 64.1 99.3 2843
5 1972 724 98.6 3536
6 |97.9 70.0 100 4384
7 1951 73.1 979 4877
8 1979 765 100 5802
9 1979 73.1 100 6513
10 | 96.5 78.6 100 6899
20 | 98.6 80.6 100 14169
40 197.2 82.7 100 28325
60 | 97.9 84.8 100 42971
80 | 97.2 84.1 100 56713
100 | 97.9 84.8 100 70324

Tabla 3.6: Porcentaje de las clasificaciones correctas para cada uno de los pardmetros fisi-
cos, usando una tasa de aprendizaje de y = 0.001 y variando en ndmero de neuronas ocultas
H paran. = 3yn, =9, incluyendo el tiempo computacional medido en segundos usado
para la red del primer refinamiento.

| v |H| pp W, E.,|
5 1951 84.8 98.6
0.0025 | 20| 98.6 85.5 100
601979 91.7 100
51972 724 98.6
0.00075 120 1 96.5 77.2 99.3
60| 972 82.0 100

Tabla 3.7: Porcentaje de clasificaciones correctas para cada uno de los pardmetros fisicos
variando la tasa de aprendizaje y y considerando H neuronas ocultas paran, =3 yn, = 9.
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Prueba | p, (g/cm?®) | W, | E,, (%)2 (erg/cm’)

M
1 1.54p, 790.5 6.63 x 10!
2 1.58p 301.5 1.66 x 10"

Tabla 3.8: Condiciones iniciales particulares cuyas sefiales se usaron para determinar la
precision del algoritmo de clasificacion.

La RNA predijo las siguientes secuencias (3,3,3) — (2,1,3) - (1,3,3) y (3,1,1) —
(3,1,3) — (3,1, 1) para las pruebas 1 y 2 respectivamente. En la Tabla se muestran
los valores explicitos de los pardmetros y su incertidumbre, definidos como la mitad de la
longitud de la clase en el tercer refinamiento.

2
Test | py (g/em’) W Evp (57) (erglem?’)

1 1.34 + 0.024p, | 755.55 £ 11.11 | 6.59 +0.123 x 10"
2 | 1.59+0.024p0 | 311.11 +11.11 | 1.68 +0.123 x 10"!

Tabla 3.9: Predicciones obtenidas con la RNA después de tres niveles de refinamiento para
cada una de las pruebas.

Con el fin de ilustrar un caso donde la red no es capaz de clasificar de manera correcta
en alguno de los refinamientos, se ha elegido la primera prueba como ejemplo de que el
algoritmo RNA implementado falla al clasificar en el segundo refinamiento, observe que
la densidad falla en un considerable 15 %. La segunda prueba es un ejemplo de una clasifi-
cacion exitosa en la que la densidad muestra un error inferior al 1 %. Ambos resultados se
pueden ver en la tabla[3.9] En la Fig. se compara la sefial original con la sefal predicha
en la clasificacién de parametros que realizé la RNA en ambas pruebas.

3.3.2.2. Resultados con datos asociados a eventos de LGRBs

Antes de clasificar los pardmetros que se asociaran a las curvas de luz observadas, se
organizaron los datos de estas curvas en forma de series de tiempo, las cuales alimentaron
a la RNA. Para esto, se tomaron los datos observacionales, como los de la Fig.[3.7 y se les
convirtieron a unidades adimensionales de c6digo. Los datos se interpolaron para generar
una serie de tiempo en un dominio de tiempo discreto y con la misma resolucién uniforme
At que se utilizé para generar las curvas de luz numéricas. Al realizar este proceso, se in-
trodujeron los datos en la RNA entrenada y se procedié con la clasificacion.
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Figura 3.6: Curva de luminosidad generada numéricamente para la primer prueba (arriba) y
para la segunda prueba (abajo), en comparacién con las respectivas predicciones de la RNA.
El primer caso ilustra uno de los escenarios donde la RNA falla al clasificar las condiciones
iniciales en el segundo refinamiento. La segunda prueba ilustra un caso exitoso.
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Debido a que los pesos de la RNA se inicializan con nimeros aleatorios, la prediccién
de la red puede cambiar cuando los pesos iniciales son diferentes. Esto implica que el entre-
namiento depende de los pesos iniciales. Para superar la dependencia de esta aleatoriedad,
se entrenaron diez redes con diferentes pesos iniciales. Para saber cudl prediccion fue la
mejor, las diez redes fueron entrenadas y se seleccionaron las coordenadas que se predi-
jeron con mayor frecuencia, para posteriormente repetir el precedimiento en otro nivel de
refinamiento. Se usaron tres niveles de refinamiento y las predicciones para cada uno de los
eventos de LGRBs se muestran en la Tabla[3.10l Los eventos de LGRBs ajustados fueron:
GRB 051111, GRB 060206, GRB 060904B, GRB 070318 y GRB 080413B.

En la Fig. 3.7l se muestran los ajustes para esos cinco LGRBs. Los pardmetros p;,, W,
E,,, utilizados para producir estas graficas son los del centro de la regién seleccionada por
laRNA. En GRB 051111, se muestra como en el primer refinamiento el ajuste es mejor que
en los refinamientos posteriores, en este caso se considerd que el valor dado por el primer
refinamiento es el mds probable. Mientras que en GRB 060206, GRB 0609048, y GRB
070318 las sefiales generadas numéricamente muestran un ajuste razonable con el tercer
refinamiento. Finalmente, el ajuste de GRB 080413B las curvas generadas numéricamente
fallan en la clasificacion.

3.4. Comentarios finales

En este capitulo se han calculado numéricamente las curvas de luz producidas por las
condiciones iniciales del choque entre un fluido en movimiento y otro estdtico en 1D,
con objetivo de investigar la posibilidad de que un solo choque puede explicar eventos
de LGRBs. Especificamente, las condiciones iniciales que se usaron para construir estas
curvas fueron: densidad de masa en reposo, factor de Lorentz, energia radiada y la opaci-
dad.

Como primera aproximacion, se consideré un modelo con un campo de radiacion cons-
tante, el cual fue emulado por una opacidad térmica que solamente es proporcional a la
densidad de masa en reposo sin procesos de dispersion. Las simulaciones numéricas de
este modelo arrojan resultados poco alentadores, ya que todas las curvas de luz con facto-
res de Lorentz W, > 200 tienen la misma morfologia, esto es, un tnico pulso seguido de
un decaimiento suave. Esto esta en contradiccidén con las observaciones, las cuales tienen
curvas de luz con diferentes morfologias.

En una aproximacién menos cruda del modelo de radiacién, se implement6 una opaci-
dad que describe la dispersién de Thomson y la radiacion térmica Bremsstrahlung. En este
modelo del campo de radiacion se encontraron tres morfologias diferentes: (1) un solo pul-
so seguido de un decaimiento suave, (2) un pulso seguido de un decaimiento en forma de
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Refinamiento  p,(g/cm?) W E,,(erg/cm’®)  M(My)
GRBO51111

3,3,3) 1.39 £ 0.22 800 = 100 561+1.11 25

(1,3,3) 1.24 £ 0.073 866.6 +33.33  6.34 + 0.368 25

(1,2,3) 1.19 £0.024 866.6+11.11 6.59+0.123 25
GRB060206

(3,1,3) 1.39 +0.22 400 = 100 561 +1.11 12.5

(3,3,1) 1.54 £ 0.073 466.6 +33.33 4.87 +£0.368 12.5

(3,1,3) 1.59+0.024 4444 +11.11 5.11+£0.123 12.5
GRB060904B

(3,1,3) 1.39 £ 0.22 400 = 100 561+1.11 15

3,3,1) 1.54 £0.073 466.6 +33.33 4.87 +0.368 15

(3,1,3) 1.59+0.024 4444 +11.11 5.11+0.123 15
GRB070318

3,3,3) 1.39 £ 0.22 800 = 100 561+1.11 20

(1,3,3) 1.24 £ 0.073 866.6 +33.33  6.34 + 0.368 20

(1,3,3) 1.19+£0.024 888.8+11.11 6.59+0.123 20
GRB080413B

(3,1,1) 1.39 +0.22 400 = 100 34+1.11 10

(3,1,3) 1.54 +0.073 333.3+33.33 1.92+0.368 10

(1,2,1) 1.49 +0.024 3333+ 11.11 1.68+0.123 10

Tabla 3.10: Condiciones iniciales del modelo teérico usado para generar las curvas de luz.
Para que los valores de la densidad de masa en reposo y la densidad de energia de radiacién

N 2 .
se escalen correctamente, se deben multiplicar por py y (%) x 10" respectivamente.
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Figura 3.7: De izquierda a derecha y de arriba a abajo: GRB 051111, GRB 060206, GRB

0609048, GRB 070318 y GRB 080413B, respectivamente. Los datos representados por
puntos con barras de error se tomaron de [Mendoza et al. 2009]. Las tres lineas de cada

figura corresponden a las predicciones en el primer, segundo y tercer refinamiento.
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“rodilla” y (3) una fase de preluminiscencia, donde uno o varios pulsos de poca intensidad
son emitidos antes del pulso principal, el cual es seguido por un decaimiento suave y rapido.

Como primer contacto con observaciones, se ajustaron (a fuerza bruta) las curvas de luz
asociadas con dos eventos de LGRBs, 080413B y 060904B. Como era de esperar, el mo-
delo que mejor ajusta a estas observaciones es el que utiliza una opacidad emulada por la
dispersion de Thomson y la radiacion térmica Bremsstrahlung. Este modelo describe bien
la fase de emisi6n temprana. Sin embargo, parece no ser suficiente para explicar la fase
de postluminiscencia. Con el fin de dar un juicio mds acertado acerca de si este modelo es
bueno o no, para explicar las fases de emision temprana y de postluminiscencia, es necesa-
rio analizar un muestreo mas amplio de eventos.

En tal escenario, se requiere de una exploracion exhaustiva del espacio de pardmetros
para encontrar los que mejor ajusten a las observaciones. De la necesidad de explorar este
espacio de parametros con el minimo esfuerzo, nace la idea de desarrollar una herramienta
que clasifique las condiciones iniciales que generan las curvas de luz que mejor se ajus-
tan a las observaciones. El clasificador consta de un algoritmo basado en redes neuronales
artificiales. Dicho algoritmo fue calibrado con curvas de luz generadas numéricamente,
obteniendo asi un 84.8 % de precision en la clasificacion. Una vez que el algoritmo fue
calibrado, se analizaron cinco curvas de luz observadas. La red neuronal s6lo pudo ajustar
bien la fase de emision temprana de cuatro LGRBs.

La confrontacion de este modelo de radiacion térmica con las observaciones indican
que el modelo numérico de un choque unidimensional no es suficiente para explicar la fase
de postluminiscencia. Para determinar si este modelo puede mejorar, se necesita explorar:
(1) diferentes perfiles de densidad y presion del sistema, (2) opacidades mas realistas, (3)
generalizar a 3 dimensiones espaciales y (4) agregar un anélisis de multifrecuencia similar
al realizado en -Martinez et al. 2015]]. En el siguiente capitulo se implementaran las
tres primeras sugerencias. Dejando el andlisis de multifrecuencias para trabajos posteriores.







Capitulo 4

Propagacion de jets a través de estrellas
masivas

Modelar los GRBs, como cualquier otro escenario astrofisico, implica hoy en dia tomar
en cuenta una serie de procesos fisicos basados en conjuntos de ecuaciones cada vez mas
complicados, con un nimero creciente de parimetros que enriquecen los modelos y los
escenarios que originaron las observaciones. Hasta el momento, los modelos se han cons-
truido con el fin de inferir las propiedades de la fuente de los GRBs y su medio circundan-
te. Estos modelos en general se resuelven numéricamente bajo la aproximaciéon de hidro-
dindmica ideal [Aloy et al. 2000, De Colle et al. 2012} MacFadyen & Woosley 1999, Melia-
ni & Keppens 2007, Meliani & Keppens 2010 Mizuta & Aloy
2009, Morsony et al. 2007, Mizuta et al. 2011l Nahakura et al. 2011 & 2012| Lazzati et al.
2013, |Lopez-Camara et al. 2013} [Zhang et al. 2003, Zhang et al. 2004]. Aproximaciones
mds precisas incluyen el uso de magnetohidrodindmica ideal [[Bromberg et al. 2016, Ober-
gaulinger & Aloy 2017] y de hidrodindmica con transporte de radiacion [Van Eerten et al.

2010, [Van Eerten et al. 2011 [Vlasis et al., 2011} [Cuesta-Martinez et al. 2015L De Colle et

al. 2017, [Rivera-Pal zman 2016, Rivera-Pal zman 201

A pesar de que en la actualidad se pueden modelar este tipo de eventos astrofisicos de
manera mds precisa, ain existen varias preguntas abiertas acerca de los GRBs asociados a
SNe, especialmente en el caso de los IGRBs pues no todos los modelos téoricos pueden
ajustar todo el espectro electromagnético de los datos observacionales actuales. En parti-
cular, ain no estd claro si los progenitores de los IIGRBs son los mismos que los de los
LGRBs o si los IGRBs son miembros de algtin conjunto estelar diferente. Responder es-
te tipo de preguntas tiene implicaciones importantes para saber con exactitud la conexion
entre SNe y GRBs y fijar los limites de baja energia de la fisica de GRBs, especialmente
teniendo en cuenta que los IGRBs son probablemente mas frecuentes que los LGRBs. Las
particularidades de estos eventos de 1IGRBs, y la cantidad creciente de observaciones han
generado un debate que sigue activo en la comunidad cientifica [Irwin & Chevalier 2016].

59
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Esto hace de los IGRB objetos muy interesantes de analizar tedrica y numéricamente.

En este capitulo se trabaja bajo la hipétesis de que los progenitores que originan los
LGRBs y IIGRBs son similares a aquellos que generan las explosiones de SNe del tipo Ic,
es decir, que se consideran progenitores compactos cuya envolvente no contiene hidrégeno
[Soderberg et al. 2006, Nakar 2007]]. Bajo esta hipdtesis, se pretende analizar los efectos
producidos por el transporte de radiacion en jets colimados dentro y fuera de su estrella
progenitora.

Como primera aproximacion de progenitor, se considera un modelo simplificado de una
estrella masiva sin rotaciéon [Mignone et al. 2005]]. En otro caso, con el fin de modelar un
progenitor més realista, se asume que el progenitor es una estrella presupernova [Woosley
& Heger 2006]. Por otra parte, en este trabajo s6lo se considera la emisién térmica pro-
ducida por la interaccion jet-progenitor. Se ha limitado al caso en el que los procesos de
emision dominantes son: libre-libre, ligado-libre, y ligado-ligado. La dispersiéon compton
y la radiacén sincrotrén no se consideran en este trabajo. De esta manera se pretende en-
contrar caracteristicas que puedan ayudar a distinguir entre eventos de LGRBs y lIGRBs y
asi sugerir valores fisicos acerca de la velocidad, luminosidad, energia total y flujo radiado
del jet que posiblemente pueden ser contrastados con las observaciones. Este trabajo se
encuentra en refereo en la revista Monthly Notices of the Royal Astronomical Society con
el titulo Evolution of jets driven by relativistic radiation hydrodynamics as Long and Low
Luminosity GRBs [Rivera-Pal zman 2017]).

4.1. Modelos de Progenitor

Para describir los eventos de GRBs en un escenario astrofisico mds realista respecto al
que se describi6 en el capitulo[3] se estudiard la dindmica de un jet cuando éste se propaga
en dos entornos diferentes. En el primer escenario, el jet se propaga en un medio externo
estratificado con el perfil de densidad de masa en reposo que va como una ley de potencias
p ~ r 2, este perfil est4 asociado a un LGRB [Mignone et al. 2005]. En el segundo escenario,
el jet se propaga inicialmente dentro de su estrella progenitora, la cual estd dada por el
modelo 16TI que describe una presupernova como progenitora de un 11IGBR [Woosley &
Heger 2006].

4.1.1. El modelo numérico

En el modelo de jet que se estudia en este trabajo, se resuelven numéricamente las
Ecs. @.13)-2.14) en un dominio 3D [X,nins Ximax] X [Vmins Ymax] X [Zmin> Zmax] cOn coordenadas
cartesianas. El jet es producido por la inyeccién de un fluido relativista que se propaga a
través de un medio circundante que estd reposo. La inyeccion se hace desde una boquilla
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de radio r,, ubicada en el centro de la frontera z,,,, con una velocidad v,. El proceso es
caracterizado por el cociente entre la densidad del fluido inyectado (subincide b) y aquella
del medio circuntante (subincide m) n = p,/pm, asi como el cociente entre sus presiones
K = P,/P,. El nimero de Mach relativista del jet estd dado por M, = M,W,+/1 —c2,
donde M,, W,y cf son el nimero de Mach Newtoniano, factor de Lorentz, y velocidad
del sonido, respectivamente. Las condiciones de frontera que se utilizaron para todas las
fronteras, excepto dentro de la boquilla, fueron de flujo saliente, mientras que para la re-
gi6n dentro de la boquilla los valores de las variables se mantuvieron constantes durante la
ventana de tiempo en que se inyecto el fluido. Adicionalmente, para estudiar la interaccion
del jet con el medio circundante, se asume que €éste comienza en una regién épticamente
gruesa y se propaga hacia una regioén 6pticamente delgada [Pe’er & Ryde 2011, Giannios
& Spruit 2007]. Este hecho permite asumir, inicialmente, equilibrio térmico entre el fluido
y el campo de radiacion.

Los perfiles de densidad de masa y presion del medio circundante que se eligieron para
este trabajo son:

LGRBs. Los perfiles de densidad de masa p,, y presion P, del medio externo, estin dados
por

Ip 2 rp 2

pn=po(2) . Pu=rPo(2) (4.1)
r r

donde los pardmetros del medio circundante son py = 10°g cm™ y Py = 10%?g cm™! s72

[Mignone et al. 2005]]. Este es un modelo simplificado que describe una estrella masiva sin

rotacion que colapsa y genera un jet relativista, la metalicidad de dicha estrella es 0.1 veces

la del sol [Zhang et al. 2003].

En este modelo, se eligieron, al tiempo inicial t = 0 s, los cocientes de densidad como
n = 0.01 y de presién como K = 0.01. El radio de la boquilla es r, = 8 x 10%cm. El jet se
inyect6 con un factor de Lorentz de W), = 10 durante un tiempo de t;,; = 12s, el cual es
consistente con un lapso de tiempo que genera una cantidad de energia total de un LGRB
tipico (~ 10°? erg) [Zhang et al. 2003].

IIGRBs. Los perfiles de densidad de masa y de presién de este modelo estdn asociados a
una presupernova de radio R, = 4x 10'° cm, con una masa total de 13.95 M, y metalicidad
de 1 % la del sol. El colapso de este progenitor genera un jet, el cual se propaga dentro y
fuera de él. El modelo de progenitor que se utilizé fue el 16TI [Woosley & Heger 2006], el
cual ha sido aplicado a IIGRBs en simulaciones puramente hidrodindmicas [Bromberg et al.

2016, Mizuta et al. 2006 & 2013, [De Colle et al. 2017, [Senno et al. 2016| [Geng et al. 2016]].

En todas las simulaciones correspondientes a este modelo, el jet fue inyectado a una
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distacia de Ry = 10° cm del centro de la estrella con un factor de Lorentz de W, = 10. De
10° cm a 6 x 10° cm, los perfiles de densidad y presion de la estrella decrecen como una ley
de potencias ~ 7>, Desde este punto hasta un radio de 4 x 10'° cm, dichos perfiles decaen
exponencialmente. Finalmente, desde R, hasta 1.8 x 10'! cm, la densidad y presién dismi-
nuyen como ~ r~2. En la Fig. 1] se muestran los perfiles de densidad de masa en reposo
y presion del progenitor y medio circundante. Mientras que la densidad de masa en reposo
y presion del jet inyectado son 10°¢ cm™ y 10%g cm™'s™? respectivamente. Direfente al
modelo de LGRBs (donde el tiempo de inyeccion del jet fue de 12 s), en este caso el jet es

inyectado durante #;,; = 20 s.
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1.0x10 I )l
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B 20 —_
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Figura 4.1: Perfiles de densidad de masa en reposo y presion del modelo 16TI usados en
las simulaciones numéricas. Este modelo describe una presupernova de radio R, = 4 X
10" ¢cm y masa 13.95M,. La linea continua estd relacionada con la densidad de masa en
reposo, cuya magnitud se muestra en el eje vertical de la izquierda. La linea punteada esta
relacionada con la presion, cuya magnitud se muestra en el eje vertical de la derecha.

4.2. Opacidades

Como se vi6 en el capitulo 3] un ingrediente esencial en el andlisis numérico es el uso
apropiado de las opacidades, pues sus valores determinan los procesos radiativos asociados
con los brotes de GRBs. En general, las opacidades empleadas en el modelo unidimensio-
nal, dispersiéon Thomson y emision térmica Bremsstrahlung, pueden llegar a ser bastante
burdas por varias razones:
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1 A temperaturas suficientemente altas y bajas densidades, la contribucion principal de
la opacidad debe provenir de la creacion de pares. Ademads, a temperaturas del fluido
superiores a ~ 10°K, se deben incluir correcciones relativistas a la opacidad rela-
cionada con la radiacion Bremsstrahlung. Esto reduce la opacidad de la dispersién
Thomson en un factor ~ 1/(1 + Ty), donde Ty = Tquia/(10°K) [Rybicky & Lightman
1979, |[Hayashi, Hoshi, & Sugimoto 1965[, Schwarzschild 1958]], con la temperatura
del fluido en grados Kelvin.

2 A temperaturas y densidades suficientemente bajas, como las que se esperan en las
capas externas de la estrella y, especialmente en la estructura del medio circundante a
la estrella progenitora, la contribucién principal estd dada por el procesos de emision

ligado-ligado [Rybicky & Lightman 1979, Hayashi, Hoshi, & Sugimoto 1962, Sch-

warzschild 1958].

3 A densidades relativamente bajas (~ 1g/cm?) y temperaturas moderadas (< 10°K), la
opacidad que emula el proceso ligado-libre es la dominante. De hecho, haciendo una
estimacion aproximada, la opacidad ligado-libre arroja un valor ~ 100 veces mayor
que la opacidad libre-libre [Rybicky & Lightman 1979| Hayashi, Hoshi, & Sugimoto

1962, Schwarzschild 195§]].

Estos tres mecanismos fisicos no fueron considerados en el modelo unidimensional. Sin
embargo, en el presente capitulo se han incorporado estos nuevos efectos al modelo 3D.

Cuando la temperatura es del orden de ~ 10°K,, la energia de los fotones se convierte en
una fraccién apreciable de la masa en reposo de electrones, los fotones pueden dispersarse
solo en algunos electrones y la opacidad de dispersion de electrones estd dada por [Buchler
& Yueh 1976]

1 P - Thuia 086771
=021+ X)[1+2.7x 1011 £ 1+($) . 42
( ) éuid] [ 4.5x 108 l (4-2)
Por otro lado, las opacidades debidas a la emision libre-libre, ligado-libre y ligado-ligado se
puede aproximar con la llamada ley de Kramer como [Rybicky & Lightman 1979, Hayashi,
Hoshi, & Sugimoto 1962, Schwarzschild 1958]):

KT~ 10%Z2%pT, ] em? /gr, (4.3)
KT~ 102Z(1 + X)pT, ) Zem? /gr, (4.4)
P~ 108ZpT, ] Fem? /g, (4.5)

Por lo tanto, la opacidad térmica total se puede aproximar para un amplio rango de tem-
peraturas, 10* < Tqq < 10°K con la suma de los coeficientes libre-libre, ligado-libre, y
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ligado-ligado (y' = «// + k*/ + «*"). En todas las opacidades X y Z representan la fraccién
de masa del hidrégeno y metales pesados del progenitor, respectivamente.

4.3. Datos iniciales

Otras propiedades interesantes de los GRBs son la luminosidad L; y la energia total E;
del jet inyectado. Ambas cantidades son importantes, pues dan una estimacion de la energia
que se libera en este tipo de eventos. La luminosidad del jet inyectado viene dada por la
ecuacion de densidad de momento multiplicada por la superficie de la inyeccidn del jet, A;,
la cual en el régimen Opticamente grueso estd dada por

L; = [(oohs + (4/3)E;) Wivy + FiW, (v + 1)| Ay, (4.6)

donde hy, E,,, Wy, y v, son la entalpia especifica, densidad de energia radiada, factor de
Lorentz y velocidad del jet, respectivamente. Finalmente, la energia total inyectada es

Ej = thinj’ (47)

donde t;,; es el tiempo de inyeccion del jet.

En este trabajo se exploraron varias condiciones iniciales para un jet ultrarelativista,
las cuales difieren tnicamente en la densidad de energia de radiacion. Estas diferencias
implican dos escenarios: (1) la presién del fluido domina sobre la presion de la radiacion
y (2) la presion de la radiacion es la dominante. Para determinar si un jet es inicialmente
dominado por la presién de radiacion o del fluido, se mide la relacién entre la inercia
efectiva del campo de radiacién (4/3E,,W?) y la inercia efectiva en el caso puramente
hidrodindmico (pbthZ), asi como el cociente entre la presion de radiaciéon y la del gas.
Estos son, respectivamente

4/3)E,,
81p = —( b, (4.8)
Pvhy
1/3)E,
826 = —( /P) 2, 4.9)
b

Una parte muy importante en el diagndstico de estas simulaciones son las curvas de luz,
las cuales son calculadas al intregrar los flujos de radiacion en el sistema de referencia de
. =2 .
laboratorio F”,, sobre una superficie dada

L= f F'. - hdA. (4.10)

La relacion entre los sistemas de referencia de laboratorio y comévil de los momentos
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de radiacion, estan dados a través de la siguiente transformacion de Lorentz [Mihalas &

Mihalas 1984, [Park et al. 2013

E:, = "V2 (Er + 2V,’Ff, + ViVjPi,j) ,
F = WYE, +|6 + ( — + W) vy ,] F/
%
+Wy; (5}( + v—zvivk) P{k,

, o . . w-1 ..
P = WAWE, + W(v’éi +v/6, -2 > v’v’vk) Ff
v

i W_li J w-1, kl
+((5k+TVVk)(5k+ 2 val)Pr,

donde las variables primadas son aquellas que estdn siendo medidas por un observador en
el sistema de referencia de laboratorio. La superficie de deteccion, A, estd ubicada en una
region Opticamente delgada del dominio numérico. La luminosidad se ha calculado en dos

planos diferentes, el primero perpendicular a Z, mientras que el segundo es un plano per-
pendicular a (X + 2)/ V2.

Con el objetivo de evaluar la radiacién vista por un observador distante, es necesario
calcular la luminosidad en un sistema de referencia donde se tengan en cuenta los efectos
cosmoldgicos inducidos por el corrimiento al rojo en el que se encuentra la fuente. En este
trabajo se considera un observador distante cuya linea de visién forma un angulo 6 con
respecto al eje del jet. Para hacer esto, se necesita relacionar el tiempo y la luminosidad
medidas en el sistema de laboratorio con las que mediria un observador lejano. Primero se
define el tiempo en que el observador ve la radiacién proveniente de un elemento del fluido
ubicado a una distancia z; en el tiempo ¢ (ambos medidos en un marco de laboratorio)
como fgee = t — z;cos 8/c. Suponiendo que la fuente emisora se encuentra en corrimento
al rojo z, el tiempo medido en el sistema de referencia del observador es f,s = fge(1 + 2)

inez 1. 20135} IRueda-Becerril et al. 2017]]. Por otra parte, la luminosidad
total medida por un observador lejano estd dada por Lgps(fos) = (1 + z)D?L, donde D =
[W(1 — v, cos@/c)]™! es el factor Doppler [Dermer 2004]. En todos los calculos que se
muestran a continuacién se tomaron los siguiente valores: z = 1, 8 = 0 para el detector
perpendicular a it = 2, y 6 = 7/4 para el detector inclinado /i = (% + 2)/ V2.




66 Capitulo 4. Propagacion de jets a través de estrellas masivas

4.4. Evolucion de los jets y sus curvas de luz

En esta seccion se presentan los principales resultados del modelo tridimensional descri-
to anteriormente. El objetivo de este trabajo es estudiar la evolucién de los jets y las curvas
de luz generadas por la interaccién de éste con su medio circundante, no asi “ajustar’ las
observaciones con las simulaciones numéricas, es decir, solamente se pretende mostrar que
cualitativa y cuantitativamente las curvas de luz se pueden explicar con combinaciones ra-
zonables y sélidas de los pardmetros fisicos que caracterizan un jet ultrarelativista y su
entorno estelar.

44.1. LGRBs

Los casos que se analizaron fueron aquellos donde la presion del fluido y la radiacién
fueron dominantes. Los pardmetros iniciales para estos escenarios estan resumidos en la

Tabla@ 1l

En todas estas simulaciones numéricas, el jet se propaga a lo largo de la direccion z y
los pardmetros numéricos han sido estandarizados de tal manera que el dominio numérico
usado, [-1, 1] x [-1, 1] x [0, 5] x 10'%m, tuviera una resolucién numérica de Ax = Ay =
Az = 1 x 108 cm. Esta resolucion es suficiente para contener 8 celdas numéricas en el radio
donde se inyecto el jet, la cual es una resolucién recomendada para resolver apropiadamen-
te la estructura interna del jet, asi como la interaccién del jet con su medio circundante
[Aloy et al. 2000].

El modelo nimero 1 corresponde a un jet puramente hidrodindmico, el cual sirvié como
referencia para saber cuanto afecta el campo de radiacién a su dindmica. Esto es importante
porque, en el caso ideal, se desea evitar el uso de una etapa de postprocesamiento al incluir
los efectos de la radiacién que no contribuyen a la dindmica de las aproximaciones hidro-
dindmicas. El modelo 2 corresponde al caso donde la presion del fluido es dominante y el
3 corresponde al caso donde la presion de la radiacion es dominante. Comparando estos
tres modelos, se pretende conseguir una estimacién de cudn importante es acoplar, en cada
instante de la simulacién, el campo de radiacién con la dindmica del fluido (ver TablaF.TJ).

Aunque los jets se propagan a través de un medio externo estratificado, éstos presentan
una estructura colimada a lo largo de toda su evolucién, ademds de una morfologia similar
a aquellos que se propagan a través de un medio circundante que es constante [Marti et
al. 1994, Marti et al. 1995| Belan et al. 2013l [Hughes et al. 2002]]. Las propiedades que
presentan los modelos 1, 2, y 3 son practicamente las mismas entre si, a saber, un haz coli-
mado, un arco de choque, una discontinuidad de contacto, un capullo, un flujo de retorno y
choques internos. Sin embargo, cuantitativamente hay diferencias entre estos modelos. En
la Fig. se muestran los perfiles de densidad de masa en reposo a lo largo del eje z del
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cm3

1 24 %101 2.88 x 10> 0 0(0)
2 3.18 x 10°! 3.81x 10 1x10%* 0.33(0.33)
3 822x 10”2 9.8x10>2 1x10% 33.3(33.3)

Modelo  Lj(erg/s) Ejerg) E, ( - ) 81 (82)

Tabla 4.1: Parametros iniciales de los modelos de jet. En todos los casos, se utilizaron las
opacidades que emulan los precesos libre-libre, ligado-libre, ligado-ligado y la dispersién
de electrones, indice adiabatico I' = 4/3 y factor de Lorentz del jet W, = 10.

jet puramente hidrodindmico (modelo 1), el dominado por la presion del fluido (modelo 2)
y el dominado por la presion de la radiacién (modelo 3) al tiempo ¢ = 11 s en el sistema de
referencia de laboratorio. De la Fig. se puede distinguir una regién sin choques al frente
de la cabeza del jet, donde éste no ha interactuado con el medio externo. En esta region el
campo de radiacion no contribuye significativamente al medio externo ya que en ninguno
de los tres casos hay dindmica del fluido que lo retroalimente. Detrds de la cabeza del jet,
se puede ver una regién perturbada por la interacién de éste con el medio externo, en esta
region el campo de radiacidn juega un papel importante pues éste es retroalimentado por
la dindmica del fluido y como consecuencia el jet es acelerado. Notese que la densidad a

lo largo del eje del jet es mds alta para el caso dominado por la presién de radiacion en un
10 %.

A continuacién se analizard con mds detalle las implicaciones de la interaccién del cam-
po de radiacién con el fluido.

4.4.1.1. Escenario donde la presion del gas es dominante

Los parametros de este escenario corresponde al modelo 2 de la Tabla 4.1l En la Fig.
K3l se muestran las curvas de luz medidas en los dos planos anteriormente mencionados.
En el panel superior derecho de la Fig. [4.4] se indica con lineas blancas las superficies de
los dos detectores usados para calcular las curvas de luz (Ec. 4.10)). De ahora en adelante,
se referird a dichos planos como plano perperdicular y plano inclinado.

En la Fig.[4.3|(panel inferior) también se muestra el méaximo de la temperatura del fluido
y de la radiacion para este modelo; el mdximo se encuentra justo detrds del arco de choque.
Esta figura es importante pues muestra que el equilibrio térmico inicial se pierde durante la
evolucion y que la temperatura de la materia es mayor que la de radiacion, lo cual indica
que existe un proceso de enfriamiento en el que, de acuerdo con la Ec. (2.8)), la energia del
fluido se disipa en forma de radiacion térmica. La diferencia entre ambas temperaturas es
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Figura 4.2: Densidad de masa en reposo a lo largo del eje z de los modelos 1, 2 y 3 de
la Tablad.Ilen t = 11 s, tiempo suficiente para que el flujo colimado pase a través de
los detectores. El modelo 1 es puramente hidrodindmico, el modelo 2 es el caso donde la
presion hidrodindmica domina y el modelo 3 es dominado por la presion de radiacién. En
todos los modelos se usa un factor de Lorentz del jet W, = 10 y un tiempo de inyeccion de
tinj =12s.

de alrededor de un orden de magnitud.

Morfol6gicamente, los tres modelos ultrarelativistas de la Tabla 4.l tienen una estruc-
tura similar. La alta presion que se produce cuando el jet se propaga a través del medio
circundante genera un capullo, el cual compacta al fluido ayudandolo a mantenerse colima-
do durante toda la evolucion. Parte del fluido que choca con el medio externo es reflejado
hacia la regién de inyeccién; este fendmeno es conocido como choque reverso. Se sabe que
este choque se origina desde la discontinuidad de contacto y que modifica la estructura de
la cabeza del jet, lo cual influye en la posterior propagacion del jet en el medio circundante
[Massaglia et al. 1996]]. En este contexto, la presion de radiaciéon ayuda a empujar el ma-
terial hacia la discontinuidad de contacto, haciendo que tanto el choque reverso como los
choques internos detrds de la cabeza del jet sean un poco diferentes con respecto al modelo
puramente hidrodindmico. De la Fig. también se puede ver que la densidad de masa en
reposo del caso puramente hidrodindmico (modelo 1) y el caso dominado a presion de gas
(modelo 2) son muy similares. Este es un resultado esperado debido a la baja contribucion
del campo de radiacién. Cuantitativamente, el maximo de la densidad del modelo 2 es lige-
ramente mayor que el del modelo 1 en un 2 % en la regién detrds del choque frontal. Esta
diferencia es tan pequefia que seria dificil distinguirla de forma observacional en eventos
de LGRBs.
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Figura 4.3: Modelo 2. Panel superior: curvas de luz medidas en dos diferentes planos y
transformadas al sistema de referencia de un observador lejano. Las lineas sélida y puntea-
da corresponden al flujo radiado que pasa a través de los planos perpendicular e inclinado,
respectivamente. Panel inferior: El mdximo de la temperatura de la radiacién y del fluido
localizada detrds de la superficie de trabajo del jet. Las lineas s6lidas y punteadas corres-
ponden a las temperaturas de radiacion y del fluido, respectivamente, medidas en el sistema

de referencia de laboratorio.
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Figura 4.4: Modelo 3. Se muestra la densidad de masa en reposo (panel superior) y el factor
de Lorentz (panel inferior) a diferentes tiempos. El jet fue inyectado durante 12 s con un
factor de Lorentz W, = 10. Las lineas blancas en el panel superior derecho indican la
posicién de los dos detectores usados para construir las curvas de luz.
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Figura 4.5: Modelo 3. Panel superior: curvas de luz medidas en los dos diferentes planos y
transformadas al sistema de referencia de un observador lejano. Las lineas sélida y punteada
corresponden al flujo radiado que pasa a través de los planos perpendicular e inclinado,
respectivamente. Panel inferior: El maximo de la temperatura de la radiacién y del fluido,
la cual se encuentra detrds de la superficie de trabajo del jet. Las lineas sélidas y punteadas
corresponden a las temperaturas de radiacion y del fluido, respectivamente, medidas en el
sistema de referencia de laboratorio.
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Figura 4.6: El factor de Lorentz para los modelos de jet 1,2y 3 al tiempo ¢ = 11 s. El frente
del choque se mueve un poco més répido en el modelo donde la presion de radiacion es
dominante, ésto se puede ver en el recuadro inferior izquierdo.
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4.4.1.2. Escenario donde la presion de la radiacion es dominante

El modelo 3 representa este escenario en la Tabla 4.1l En la Fig. se muestran las
curvas de luz para este modelo medidas por los dos detectores. La diferencia con respecto
a su contraparte, el modelo 2, es la amplitud de las curvas, las cuales son del orden de
~ 102 erg/s, dos 6rdenes de magnitud mas grande que la del modelo 2. También en la Fig.
se muestran el maximo de la temperatura del fluido y de la radiacién. La temperatura
del fluido es mayor a la temperatura relacionada con el campo de radiacién durante toda la
evolucion por aproximadamente un orden de magnitud.

Con respecto a la morfologia de este modelo, en la Fig. 4.4l se muestra la evolucién de
la densidad de masa en reposo, asi como el factor de Lorentz. Al tiempo ¢ ~ 5s se pueden
ver algunas propiedades que caracterizan a los jets, estds son: un choque de colimacién
en el jet, un arco de choque, una discontinuidad de contacto, flujo en retorno, el choque
reverso que es producido por la interaccion entre el jet y el medio externo, y un capullo. A
este mismo tiempo, el factor de Lorentz del jet no cambia mucho respecto a su valor inicial
mientras que el factor de Lorentz de la cabeza y del capullo es un poco menor. Mds tarde,
el jet comienza a propagarse en el medio cada vez mas diluido consecuencia de ésto, la
presion del capullo decrece y éste comienza a expandirse lateralmente en el medio externo.
Se puede ver una imagen de este comportamiento al tiempo ¢ ~ 9s, a este mismo instante
de tiempo el factor de Lorentz del jet crece. Al tiempo ¢t ~ 13.12 s el factor de Lorentz
comienza a decrecer debido a que el fluido y la radiacién dejaron de inyectarse al tiempo
t = 12 s. En este instante también se puede ver la formacion de un vértice formado detras
de la cabeza del jet similar a una inestabilidad de tipo Kelvin-Helmholtz, la cual sesria me-
jor capturada usando una resolucién mas alta. Nétece que la resolucién mds alta ayudaria a
estructuras mas finas, ver Fig. donde se muestra el mapa de colores de la densidad de
masa en reposo del modelo 3 con tres distintas resoluciones al tiempo ¢ ~ 9.37 s. En esta
figura se puede ver que los vortices detrds de la cabeza del jet son mejor capturados por la
simulacién con mayor resolucién. Otro ejemplo son las simulaciones numéricas con alta
resolucion presentadas en [Van Eerten et al. 2010, las cuales muestran inestabilidades en
la cabeza del jet.

Comparando este modelo con sus contrapartes, el modelo puramente hidrodindmico y
aquel donde la presion del gas domina (Fig.4.2)), se puede ver una diferencia a lo largo del
eje de los jets. Cuantitativamente, al tiempo ¢ = 11s, la diferencia entre el mdximo de la
densidad de masa en reposo del modelo 3 y el de su version puramente hidrodindmica es
del orden de un ~ 10 %.

Para conocer el efecto que produce el campo de radiacion en el perfil de velocidad, se
compararon, al tiempo ¢t = 11 s, los perfiles del factor de Lorentz del modelo 3 con los
casos en que la presion del gas domina (modelo 2) y en que no hay radiacién (modelo 1).
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Figura 4.8: Evolucién de la profundidad 6ptica para los modelos 2 y 3, integrados en el
sistema de laboratorio a lo largo del eje z. La linea s6lida y la punteada corresponden al
modelo 2 y 3 respectivamente. También se grafica la linea 7 = 1 as el limite entre el régimen
Opticamente grueso y delgado.

Esto se muestra en la Fig. 4.6l donde se puede ver que el jet dominado por la presién de
radiacion se propaga ligeramente mas rdpido que los modelos dominados por la presion del
gas y el modelo puramente hidrodindmico. Esto ilustra la influencia de la radiacién en la
dinamica del jet.

Otra parametro importante que ayuda a apreciar el rol de los efectos del campo de ra-
diacién incorporados en los modelos 2 y 3 es la profundidad 6ptica 7. En la Fig. 4.8 se
muestra la evolucion de 7, integrada a lo largo del eje z. En esta figura se puede ver que los
regimenes Opticamente grueso (7 > 1) y Opticamente delgado (7 < 1) estdn muy cerca el
uno del otro en ambos modelos. Esto sugiere que el campo de radiacién térmica no afecta
de manera significativa la morfologia del sistema, la cual explica porque las curvas de luz
son tan similares a pesar de que la densidad de energia radiada E, es diferente en el modelo
3.

Para finalizar, en la Fig.[d.7] se muestra la componente z del flujo radiativo durante toda
la evolucidén. Debido a que se asumi6 que el jet comienza en una region pticamente gruesa,
el flujo de radiacion en el sistema de referencia comdvil al tiempo ¢ = 0 es igual a cero. Al
tiempo ¢ ~ 5s se puede ver que el flujo de radiacién mads alto tiene lugar en la cabeza del
jet y el arco de choque. En t ~ 9s, el flujo de radiaciéon disminuye en el arco de choque.
Finalmente, en t ~ 13s se puede ver cémo el flujo de radiacion del jet se estd disipando
debido a que la materia y la radiacion se dejaron de inyectar al tiempo ¢ = 12s.
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4.4.2. 1IGRBs

En estas simulaciones numéricas no se tomo en cuenta el campo gravitacional generado
por el progenitor. Por lo tanto, la estrella se expande ligeramente durante el tiempo que tar-
da la simulacién bajo el efecto de su presion interna. Sin embargo, esta expansion (menos
del 1 % el radio del jet) es despreciable y no afecta la dindmica del jet debido a que éste se
mueve con una velocidad lo suficientemente alta (ultrarelativista) y los efectos dominantes
son los producidos por la interaccion del jet con la materia de la estrella.

Configuracién de los jets. El jet se lanz6 desde una distancia de 10° cm del centro de la
estrella masiva en la direccion z, como se hizo en [Miz 1.2 2013]], durante un
lapso de tiempo #;,j = 20 s. Las simulaciones numéricas fueron hechas tomando en cuenta
un factor de Lorentz inicial de W, = 10 y solamente se consideraron los casos donde la
presion del gas y la presion de radiacién son dominantes, es decir, el caso puramente hi-
drodindmico no se tomd en cuenta. La razén de esto fue que la diferencia entre los casos
puramentre hidrodindmico y donde la presion del gas fue dominante, difieren en un porcen-
taje del orden de la unidad.

Los valores especificos de los pardmetros iniciales que se usaron se muestran en la Ta-
blaf.2] Estos modelos se estandarizaron con una resolucién numérica de 1.25 x 103cm para
el dominio numérico usado.

Modelo  Ly(erg/s)  Ejere)  E.(2%)  g1s(g25)
4 497x10° 994x10" 1x10" 0.33(0.33)
5 1.28x10°2 2.58x 102 1x10°" 33.3(33.3)

Tabla 4.2: Pardametros iniciales de los jets que evolucionan a través de un modelo de pro-
genitor. Las opacidades usadas fueron las que emulan los procesos de emision libre-libre,
ligado-libre, ligado-ligado y dispersion del electron. Las simulaciones se hicieron con un
indice adiabatico I' = 4/3 y un factor de Lorentz inicial de W, = 10.

4.4.2.1. Escenario donde la presion del gas es dominante

En la evolucién dindmica del modelo 4 hay dos fases importantes, las cuales se mues-
tran en la Fig. En la primera fase, cuando el jet se propaga a través de la estrella, el
factor de Lorentz alrededor de la boquilla comienza a crecer como se esperaba debido a la
continua inyeccion de energia a través de ésta, mientras que la cabeza del jet se propaga
con menor velocidad debido a que es frenado al entrar en contacto con su entorno estelar.
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Ademads, como consecuencia de ésto, se forma un choque reverso que interactia con el jet
y cuando este dltimo atraviesa a dicho choque se crea un capullo. En la Fig. al tiempo
t = 3 s se muestra una imagen de la densidad de masa en reposo y el factor de Lorentz en el
marco de referencia de laboratorio. A este tiempo, el jet estd confinado por la presion que
genera el capullo.

La segunda fase de la evolucién comienza cuando el jet sale de su estrella progenitora,
ésto se pude ver en la Fig. al tiempo ¢t ~ 7 s. A este tiempo, el jet se expande en un
medio externo enrarecido donde la presion del gas es menor que la presion que éste tenia
dentro de la estrella, como resultado el capullo comienza a expandirse lateralmente. Mds
adelante, en t = 13 s, se puede ver un capullo estratificado cerca de la cabeza del jet, hecho
que permite que la cabeza avance mas radpidamente. En este momento el jet se propaga con
una mayor velocidad que la del capullo. En este mismo instante se puede ver que después
de cruzar el choque de colimacién, ubicado alrededor de 4 x 10'° cm, el fluido deja de estar
lo suficientemente confinado como para mantener un radio fijo por lo que éste comienza a
expandirse hacia los lados. Finalmente, en ¢ ~ 18 s el jet continia expandiéndose lateral-
mente mientras que el choque de colimacion es mas grande que en tiempos anteriores.

Las curvas de luz y el maximo de las temperaturas del gas y de la radiacion para este
modelo se muestran en la Fig. En esta figura, se puede apreciar la diferencia en las
curvas de luz cuando éstas se miden con dos detectores que tienen distintos dngulos de
inclinacién, mientras que la curva que fue medida por el plano perpendicular exhibe cuatro
pulsos, la que fue medida por el plano inclinado s6lo muestra dos. El primer pulso en la lu-
minosidad medida por ambos planos, se produce cuando el flujo sale de la superficie estelar,
mientras que el pulso de mayor amplitud se produce cuando el fluido, cercano a la superfi-
cie de trabajo, cruza el detector. La principal caracteristica de estas curvas de luz es que la
amplitud se encuentra dentro del rango de los IIGRBs (10* — 10* erg s™). Por otro lado,
el maximo de la temperatura de la radiacion y del fluido tienen un comportamiento similar
al medido en la seccién de LGRBs (ver panel inferior de la Fig.[4.3)), en el sentido de que la
temperatura del fluido es mads alta que la temperatura de la radiacién. Sin embargo, la tem-
peratura del fluido es del orden de 10® K, mientras que la temperatura de radiacién es del
orden de 10* K. A diferencia de los jets que evolucionan en el medio estratificado de la sec-
cién anterior, en este caso el gas y la radiacidn no estdn cuatro érdenes de magnitud fuera
del equilibrio térmico. Vale la pena sefialar que las opacidades usadas en estas simulacio-
nes son apropiadas para el rango de temperatura encontrado en las simulaciones numéricas.

4.4.2.2. Escenario donde la presion de la radiacion es dominante

Los resultados del modelo 5 se muestran en la Fig. 4. 11]a los mismos instantes de tiem-
po que se motr6 el modelo 4 (Fig. A.9). Al tiempo ¢t ~ 3 s, antes de que el jet alcance la
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Figura 4.9: Modelo 4. Mapa de colores de la densidad de masa en reposo (panel superior)
y el factor de Lorentz (panel inferior) a diferentes tiempos. En este modelo, la presion del

gas es la dominante.
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Figura 4.10: Modelo 4. Panel superior: Curvas de luminosidad medidas en dos diferentes
planos y transformados al sistema de referencia de un observador lejano. Las lineas so6lidas
y punteadas corresponden a las medidas por los planos perpendicular e inclinado, respecti-
vamente. Panel inferior: Mdximo de las temperaturas de radiacion y fluido. Las lineas sélida
y punteada corresponden a la temperatura de la radiacion y del fluido, respectivamente. Las
temperaturas se midieron en el sistema de referencia de laboratorio.



4.4. Evolucion de los jets y sus curvas de luz 79

16
14
1
[} [} [} [}
o 1 o o S
Il ~ ~ Il
¢ ‘ ‘ ¢
=) Q Q =)
~ ~ ~ ~
X X X X
< < < <
L] L L L]
HE & HE = HE = HE &
100205 000316 1.00 3s. 1.008+05 1.00e-05 0.00318 1.00 3lé. 1.008+05 1.00e-05 0.00318 1.00 3lé. 1.008+05 100205 000316 1.00 3s. 1.008+05
t=13.12s
16 16
14 14
I 1
[} [} [} [}
o 1 o o o 10
~ ~ ~ Il
€ < < €
=) Q Q =)
~ ~ ~ ~
® % X X
< < < <
L] L L L]

1000 3847 6683 9.5M 1237 1000 3950 6901 9851 12.80
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80 Capitulo 4. Propagacion de jets a través de estrellas masivas

1.4x10" ‘ _
plano perpendicular
1.2x10%8 /"~ plano inclinado - - - - -
< 1x10® t
)]
) 47 |
% 8x10
~ 47
o 6x10
S 47
- 4x107°
2x10%" t
0
0
10000 .
radlacgon
< 1000 | fluido - - -
© .f"'ﬁ‘-—~-—-‘a-.a_l~ro“""h-"
© 100 p-------
A
= 10 ¢
S
—
© 1y
8
th) 0.1¢F
0.001 ‘ w ‘
0 5 10 15 20

t(s)

Figura 4.12: Modelo 5. Panel superior: Curvas de luminosidad medidas en dos diferentes
planos y transformados al sistema de referencia de un observador lejano. Las lineas so6lidas
y punteadas corresponden a las medidas por los planos perpendicular e inclinado, respec-
tivamente. Panel inferior: Mdximo de las dos temperaturas: radiacion y fluido. Las lineas
solida y punteada corresponden a la temperatura de la radiacion y del fluido, respectiva-
mente. Las temperaturas se midieron en el sistema de referencia de laboratorio.
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Figura 4.13: Angulo de apertura como funcién del tiempo después de que el jet sali6 del
progenitor, medido en el sistema de referencia del laboratorio. La linea sélida y punteada
corresponde al modelo 5 y 4 respectivamente.

superficie de su estrella progenitora se produce el choque reverso, el cual es generado por
la interaccién del jet con el medio circundante. Dicha interaccion también forma el capullo
que ayuda a confinar y colimar el flujo. A este tiempo, la tinica diferencia con respecto al
jet generado por el modelo 4 es que el jet del modelo 5 se propaga mas rapidamente.

Al tiempo ¢ = 7.5 s se puede ver un flujo colimado después de que éste sale de su es-
trella progenitora, en este instante hay dos diferencias importantes con respecto al modelo
4. (1) El primer choque de colimacién aparece alrededor de ~ 4 x 10'° cm, es decir, dos
veces mas lejos del centro del progenitor que el del modelo 4. (2) El dngulo de apertura
del jet ®, del modelo 5 es ligeramente mayor que para el modelo 4 (ver Fig. 4.13). Esto
muestra que el dngulo de apertura no s6lo depende del factor de Lorentz inicial [Mizuta &
Ioka 2013], sino también de otras variables como la densidad de energia de radiacién. Al
tiempo ¢t = 13.12 s, un flujo colimado continda propagéndose a través de un medio externo
estratificado. En este caso, la presion del capullo es suficiente para mantener la estructura
colimada. A medida que pasa el tiempo, t = 18.7s, el fluido continia propagandose a lo
largo del dominio manteniendose colimado.

En la parte inferior de la Fig. 4.11] se muestra la evolucion del factor de Lorentz a lo
largo del progenitor y el medio externo. Al tiempo ¢ = 3.75 s el jet todavia estd dentro de la
estrella, cuyo factor Lorentz crece cerca de la zona de inyeccion; mientras que el factor de
Lorentz en la cabeza del jet disminuye respecto a su valor inicial. Cuando el flujo sale de
la superficie de la estrella, éste se propaga mds rapidamente que el del modelo 4, es decir,
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su factor de Lorentz es ligeramente mayor (~ 5 %).

En la Fig. se muestran las curvas de luz para el modelo 5. La energia inyectada
inicialmente llega al detector con suficiente energia como para obtener curvas del orden de
10* ergs/s, dos érdenes de magnitud mayor que las del modelo 4. La curva de luz medida
por el plano inclinado muestra una regién tipo “meseta” después del primer pico. De acuer-
do con las simulaciones numéricas, ésto se debe a dos efectos (ver Fig.[d.14): (1) El flujo de
radiacion liberado durante la evolucion se mueve hacia adelante del jet de GRB e interactia
con el medio circundante antes que la onda de choque generada por el fluido con el medio
externo lo haga y (2) el flujo de radiacién emitido por el jet es detectado por un observador
en el plano inclinado (O) antes de un observador en el plano perpendicular (O). Entonces,
O, mide el flujo radiado por el jet, no solamente antes que O,, sino tambien antes de que el
choque externo cruce el plano inclinado. Esto permite que la sefial de rarefaccién que viaja
hacia adentro del eje del jet lleve consigo flujo radiado que contribuye a la amplitud de la
curva de luz y por la tanto haga que ésta tienda a decaer lentamente. Consecuentemente,
la sefial de rarefaccion vista por O, llega con un retardo que es suficiente para que el flujo
radiado pierda intensidad, haciendo que O, sea consciente de un déficit de flujo radiado
con respecto a Oy, y por lo tanto la curva de luz comience a decrecer mas rapidamente.

La parte inferior de la Fig. muestra el maximo de las temperaturas, en este caso la
temperatura del fluido es de aproximadamente ~ 10 K, mientras que la temperatura de la
radiacién es de alrededor de ~ 10* K. Finalmente, en la Fig. se muestra la evolucion
de la profundidad 6ptica para los modelos 4 and 5, en la cual se puede ver la transicion del
régimen Opticamente grueso (7 > 1) al régimen Opticamente delgado (7 < 1). Nétece que
la profundidad 6ptica asociada con el escenario donde la presion de radiacién domina llega
a ser Opticamente delgada antes que el escenario donde la presion del gas domina. Este
resultado estd en concordancia con el hecho de que la radiacién acelera al jet, pues al tener
un campo de radiacion mads intenso el modelo 5, éste se propagard mds rdpidamente que el
jet del modelo 4.

4.5. Estudio de la resolucion

Con el fin de hacer una prueba de convergencia de la evolucion de los jets y seleccionar
una resolucion adecuada, se diseiié una prueba de autoconvergencia. Para lo cual se usaron
tres diferentes resoluciones.

1.333 x

= Resolucion baja: se usan 6 celdas numéricas para el radio del jet (Ax;
10%cm).

= Resolucion estandar: se usan 8 celdas numéricas para el radio del jet (Ax, = 3Ax;/4),
esta resolucién es la empleda en todos los modelos enlistados en las Tablas A1y
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Figura 4.14: Model 5. El mapa de colores representa la densidad de masa en reposo del
fluido y los vectores representan al campo vectorial del flujo de radiacién, medidos en el
sistema de referencia del laboratorio. Se puede ver como el flujo de radiacion se mueve
adenlante del jet y también cémo éste llega primero al plano inclinado. Las lineas blancas
indican la posicién del plano perpendicular e inclinado para los modelos 4 y 5.
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Figura 4.15: Profundidad 6ptica 7 para los modelos 4 y 5, integrado a lo largo del eje z
y medido en el sistema de referencia del laboratorio. La linea sélida y punteada corres-
ponde al modelo 5 y 4 respectivamente. También se muestra el limite entre los regimenes
Opticamente grueso y delgado 7 = 1

= Resolucidn alta: se usan 10 celdas numéricas para el radio del jet (Axz = 3Ax/5).

El modelo seleccionado para hacer la prueba de autoconvergencia fue el modelo 3. Es-
to debido a que su simulacién numérica es la que menos horas CPU requiri6; alrededor
de 20000 horas CPU con la resolucion estandar. En la Fig. se muestra la morfologia
de la densidad de masa en reposo para este modelo al tiempo ¢ ~ 9.37s. La morfologia es
consistente en el sentido de que la cabeza del jet ha alcanzado la misma posicion en el eje z
con todas las resoluciones, asi como la misma expansion lateral. Sin embargo, como era de
esperarse, una resolucion mas alta revela estructuras mas finas y la morfologia de la parte
interna del jet es distinta con diferentes resoluciones. No se espera que los detalles de esa
region contribuyan de manera significativa a la emision térmica, la cual estd dominada por
la interaccion de jet con el medio externo. Sin embargo, si tienen un efecto sobre las curvas
de luz que variaron de acuerdo a cada una de las resoluciones, a pesar de esto, sus series de
tiempo convergieron entre primero y segundo orden (Ver Fig. 4.17).

Utilizando las tres resoluciones mencionadas Ax; < Ax, < Ax;, se calcularon sus res-
pectivas curvasde luz L,, L,, L;. Posteriormente se realiz6 una prueba de autoconvergencia
comparando las diferencias entre ellas. El factor de convergencia esta dado por

Li-L, (Ax)?-(Ax)°
Li-Ly  (Ax)? - (Ax3)?

CF(Ly, Ly, L3) = (4.11)
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Figura 4.16: Morfologia de la densidad de masa en reposo para el modelo 3 usando tres
resoluciones. De izquierda a derecha: baja, estandar, y alta resolucién.

donde Q es el orden de la precision de los métodos numéricos. Se recuerda que en este
trabajo, los metodos numéricos usados fueron: reconstructor de variables lineal a trozos, la
férmula de flujos HLLE y un integrador en el tiempo tipo IMEX de orden 2. Con todo esto,
se espera que en regiones cerca de los choques se obtenga una autoconvergencia a primer
orden (Q = 1) y en regiones suaves a segundo orden (Q = 2). Para Q = 1 es CFp-; =
5/3, mientras que para Q = 2 es CFp, = 175/81 ~ 2.16. En la Fig. E.17] se muestra
que el factor de convergencia tiene valores entre CFy-; y CF-», lo cual muestra que los
resultados obtenidos en este trabajo gozan de autoconsistencia de los métodos numéricos
usados.

4.6. Comentarios finales

En este capitulo se presentd una generalizacién del modelo unidimensional (descrito
en el capitulo [3). El objetivo principal fue construir las curvas de luz producidas por un
modelo tridimensional de jets de GRBs que emergen de su estrella progenitora y asi contri-
buir al estado actual de la investigacion sobre radiacion térmica en brotes de rayos gamma.
Las curvas de luz se calcularon mediante la integracion del flujo de radiacion, el cual esta
completamente acoplado a la dindmica del fluido durante toda la evolucién del jet.
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Figura 4.17: Factor de convergencia de las curvas de luz medidas por el detector perpendi-
cular para el modelo 3. De acuerdo con la teoria expuesta en el capitulo 2] se espera una
autoconvergencia de primer orden para sistemas en los cuales se forman choques durante la
evolucion. Esta prueba muestra una autoconvergencia entre primer y segundo orden, como
indica la teoria. Las dos lineas constantes indican el valor del factor de convergencia para
primer y segundo orden de precision para las resoluciones usadas en [4. 111

Como primera aplicacion de esta generalizacion, se considerd un flujo que evoluciona
a través de un medio externo estratificado, donde sus perfiles de densidad y presion dismi-
nuyen como una ley de potencia ~ r~2. Por otro lado, también se estudi6 la dindmica de
los flujos que se propagan a través de una estrella progenitora dada por el modelo 16TI.
En ambos escenarios tnicamente se explord el régimen en el que el flujo se propaga con
una velocidad ultrarelativista. A diferencia del modelo de choque unidimensional, para este
caso se necesitan nueve parametros para definir un jet: tres componentes para la velocidad,
la densidad de masa en reposo y la presion para la hidrodindmica; tres componentes para el
flujo radiativo y la densidad de energia radiada para la radiacién. Otra diferencia respecto
al modelo unidimensional es la opacidad que se utiliz6 en este capitulo, la cual estd asocia-
da a procesos térmicos libres-libres, libres-ligado y ligado-ligado, aunado a una dispersion
Thompson con correcciones relativistas. Es importante resaltar que este modelo también
estd restringido a una aproximacion de cuerpo gris lo que implica que los coeficientes de
las opacidades sean independientes de la frecuencia.

En estas condiciones, se compar6 la evolucion dindmica del jet puramente hidrodindmi-
co con aquellos en donde el campo de radiacion y el gas estuvieron completamente acopla-
dos. De esta manera se encontré que el escenario donde la presion del gas domina sobre
la presion de radiacidn, la dindmica del jet es bastante similar a su contraparte puramente
hidrodindmica. La diferencia entre ambos es de ~ 2 % (ver Fig. [4.2)), esta diferencia estd
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dentro de las barras de error de las mediciones de los telescopios lo que hace imposible
que este escenario se pueda dintinguir observacionalmente. En caso contrario, cuando la
presion de radiacion es dominante, los efectos de la radiacion son notables en comparaciéon
con su version puramente hidrodindmica, con una diferencia de ~ 10 % (ver Fig.[4.2)). Este
efecto es incluso mayor en el caso donde los jets se propagan a través del modelo 16TT (ver

Figs. £0y E.1T)).

Con respecto a las curvas de luz de los jets que se propagan a través del medio estratifica-
do se encontré que la amplitud méxima se encuentra dentro del rango ~ [10°°—10°%] erg s~'.
Este rango de luminosidades concuerda con las luminosidades observadas en los eventos
LGRBs. El escenario con el pico de luminosidad més pequeiio se da cuando la presion del
gas es dominante, mientras que la curva de luz con el pico mads alto se logra cuando el jet
estd dominado por la presion de radiacién. Esto es fisicamente consistente con el hecho de
que la energia inyectada en el escenario dominado por la presion de la radiaciéon (modelo 3)
es mayor en dos 6rdenes de magnitud con respecto al escenario donde predomina la presion

del gas (modelo 2).

Ademas, se calculd el maximo de la temperatura del fluido y del campo de radiacion
para cada uno de los jets, el cual ocurre en un region justo detrds de la superficie de trabajo
del jet. Para el escenario dominado por la presion del gas, la temperatura del fluido es de
~ 10® K y la temperatura de radiacién es aproximadamente un orden de magnitud menor
(ver Fig..3). En el caso donde domina la presion de radiacion, la temperatura del gas es
de 10° K y la temperatura de radiacién es ~ 10® K (ver Fig. £.3). Un punto importante a
resaltar es que durante gran parte de la evolucion, la temperatura del fluido es mayor que la
temperatura de radiacion, lo cual es consistente con la idea de que la radiacién actia como
un mecanismo de enfriamiento pues la energia del gas se transfiere a la radiacion.

Finalmente, para los jets que se propagan dentro y fuera del modelo de progenitor 16TI,
la luminosidad es del orden de ~ 10* erg s™' y ~ 10% erg s™! para los escenarios domina-
dos por la presion de la radiacion y la presion del gas, respectivamente. Esto es comparable
a la luminosidad observada en los eventos de IGRB. De forma similar a los escenarios an-
teriores, la temperatura del fluido es mayor que la temperatura de radiacion. Sin embargo,
en este caso, la diferencia es de cuatro 6rdenes de magnitud.

Si bien los modelos utilizados en este capitulo concuerdan con los eventos LGRBs y
1IGRBs. El uso de una ecuacién de estado (para el fluido) mds realista que la “ley gam-
ma” proporcionaria resultados interesantes debido a que la temperatura del fluido resultan-
te seria diferente. Mientras que en los modelos puramente hidrodindmicos la temperatura
es una cantidad secundaria, para los modelos con transporte de radiacion es de suma im-
portancia ya que puede cambiar sustancialmente las opacidades y, posteriormente, toda la
evolucion dindmica de los jets. Sin embargo, bajo las aproximaciones ya expuestas, las
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simulaciones numéricas favorecen al modelo de radiacion térmica como un proceso que
genera brotes de rayos gamma.



Capitulo 5

Conclusiones y perspectivas

5.1. Conclusiones

En este trabajo se llevaron a cabo simulaciones numéricas bajo la aproximacién de la
hidrodindmica relativista con transporte de radiacion con el propdsito de emular la propaga-
cién de jets de GRBs a través de su estrella progenitora y medio circundante. Por primera
vez se utilizaron este tipo de aproximaciones para estudiar las consecuencias de acoplar en
cada paso de tiempo un campo de radiacion térmico con un fluido ideal, este tipo de aco-
plamiento permitié explorar dos modelos de GRBs: LGRBs y IIGRBs. Los resultados de
estos modelos fueron separados en dos capitulos en los que se asumieron diferentes aproxi-
maciones.

Capitulo 3. En este capitulo se estudié la dindmica de la interaccién entre un fluido
altamente relativista y un otro en reposo en una dimension espacial. El fluido en reposo
representa a un medio interestelar que decae como una ley de potencias ~ 2. La interac-
cién entre ambos fluidos fue conectada con la generacion de radiacion térmica en eventos
de GRBs, en particular, se incorporaron procesos radiativos tales como: radiacion térmica
constante sin dispersion y Bremsstrahlung térmico con dispersién Thomson.

En concreto, se realizé un estudio paramétrico del fluido en movimiento, el cual consis-
tié en la variacion de cantidades como: densidad de energia de radiacidn, factor de Lorentz,
densidad de masa en reposo y la presion del fluido; asi como los coeficientes de las opacida-
des de radiacion térmica y de dispersion. La variacién de cada una de estos pardmetros fue
reflejada en las curvas de luz que fueron calculadas numéricamente. Tales curvas fueron
comparadas con datos observacionales de eventos LGRBs en la banda 15 — 150 keV. De la
comparacion entre los datos arrojados por el modelo numérico y los datos observacionales
se obtuvieron las siguientes conclusiones:

= Las simulaciones numéricas explican de manera cuantitativa la aparicién de una fuer-

89
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te componente de caracter térmico del tipo Bremsstrahlung en la fase de pronta emi-
sion. Esta componente térmica puede explicarse mediante la interaccion de un jet
ultra relativista con una capa de alta densidad en el medio circuntante.

= La eleccion de parametros del flujo incidente y en el medio interestelar no es Unica,
es decir, diferentes combinaciones de éstos pueden explicar parcialmente las obser-
vaciones. Es necesario realizar un andlisis mds extenso de las observaciones con el
fin de restringir los parametros del modelo numérico.

= El maximo de las curvas de luz se pueden ajustar bastante bien con el modelo numéri-
co, no asi la fase de postluminiscencia. Este comportamiento es atribuido principal-
mente de la geometria escogida en los perfiles de densidad de masa y presion del
medio circundante asi como a los coeficientes de opacidad que emulan la radiacién
térmica. Por lo que valdria la pena mejorar el modelo en este aspecto.

Por tanto, como comentario final, se resalta que este modelo favorece a los sistemas que
estan dominados por una componente térmica en su fase de emision temprana. Aun asi, no
se descarta la posibilidad de que la fase de postluminiscencia también pueda ser ajustada,
sin embargo, para dar un juicio més acertado acerca de €sto es necesario explorar diferentes
perfiles del fluido incidente y de su medio circuntante.

Capitulo 4. En este capitulo se estudiaron numéricamente, en tres dimensiones espa-
ciales, dos sistemas de progenitor de GRBs basados en una estrella masiva aislada al borde
del colapso gravitacional. En estas simulaciones se asumi6 que la radiacién térmica de tipo
libre-libre, libre-ligado y ligado-ligado son las contribuciones dominantes. El objetivo prin-
cipal de este estudio fue cuantificar los efectos producidos por esta radiacion térmica en un
flujo colimado (jet) que se mueve a velocidades ultrarelativistas a lo largo de su progenitor
y medio interestelar circuntante. La manera de cuantificar dichos efectos se hizo a través
de las curvas de luz producidas por la interaccién de los jets con su medio circundante, las
cuales se calcularon mediante la integracion del flujo radiado que atraviesa una superficie
ubicada en el régimen Opticamente delgado del dominio numérico.

Como primera aproximacion, se consideré un modelo simplificado de una estrella pro-
genitora sin rotacion, cuyos perfiles de densidad y presién decaen como leyes de potencia
por capas. En este escenario se concluye que:

= La luminosidad inicial minima necesaria para generar eventos LGRBs es del orden
de ~ 10°! erg/s, hecho que concuerda con estudios previos [Zhang et al. 2003]]. Este
célculo corresponde a un escenario donde la presion del fluido domina sobre la de la
radiacion.
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= La diferencia entre un escenario puramente hidrodindmico y uno donde la presioén
del fluido domina es del orden de ~ 2 %, demasiado pequefio para se detectado por
algun telescopio.

= Un escenario donde la presion de la radiacion es dominante expone una diferencia
significativa con respecto a su contraparte puramente hidrodindmica, la cual es de
~ 10 %.

» El méximo de las temperaturas de la radiacién y del fluido es del orden de ~ 10° K y
~ 107 K respectivamente, para el escenario donde la presion del gas domina. El caso
contrario, cuando la presién de la radiacién domina, el maximo de las temperaturas
es de ~ 107 K para la radiacién y ~ 10° K para el fluido.

= Las curvas de luz presentan una morfologia similar entre ellas, sin embargo, la curva
generada en el escenario donde la presion de la radiacién domina es dos ordenes de
magnitud mas grande (~ 10°? erg/s) que su contraparte donde la presién del fluido
domina (~ 10°° erg/s), ver Figs. A3y

Posteriormente, se realizé una mejor aproximacion en los perfiles de presion y densidad
de masa que describen a la estrella progenitora. En este caso, se consider6 una presupernova
de radio R, = 4 x 10'° cm, con una masa total de 13.95 masas solares, y metalicidad de
1 % 1a del sol, este modelo de progenitor es conocido como 16TI (ver Fig. A.1)). El andlisis
numérico de este nuevo modelo arrojé resultados interesantes de los que se concluye lo
siguiente:

s A diferencia del modelo estratificado, en el modelo 16TI la luminosidad inicial del
orden ~ 10°! erg/s genera 11IGRBs. Especificamente, se analizaron luminosidades ini-
ciales de ~ 10°° y 102 erg/s, las cuales generan eventos IGRBs. A pesar de que la
luminosidad inicial del modelo 16TI se encuentra en el rango de luminosidades de
eventos LGRBs, no pudo generar dichos eventos. Esto es una aparente contradiccion,
la cual se puede resolver considerando que los jets que son muy energéticos también
pueden producir eventos de baja luminosidad tanto si el 4&ngulo de apertura de dichos
jets tras su emergencia de la estrella es grande, cosa que asi se observa en las simu-
laciones numéricas, como si la eficiencia relacionada con la conversién de energia
cinética e interna en radiacion es baja.

» El caso donde la luminosidad inicial de ~ 10°° erg/s corresponde al escenario donde
la presion del fluido es dominante. En este caso, la luminosidad final fue del orden
de ~ 10* erg/s.

» El caso en que la luminosidad inicial de ~ 10°? erg/s corresponde al escenario donde
la presion de la radiacion es dominante. En este caso, la luminosidad final fue del
orden de ~ 10" erg/s.
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= Las curvas de luz generadas por los escenarios mencionados en los dos puntos an-
teriores, no solamente muestran diferentes amplitudes sino también diferentes mor-
fologias, al menos en la fase de emisién temprana, lo que concuerda con la feno-
menologia observada en estos eventos. Hay varias razones potenciales que podrian
explicar la variabilidad de las curvas, incluyendo inestabilidades generadas por la
progagacion de jet dentro del progenitor pues cualquier variabilidad que surja en la
region mds interna del progenitor se conserva durante la propagacion del jet y perma-
nece impresa en él cuando emerge de la superficie estelar; asi como la variabilidad
inherente en la energia disponible del motor central, es decir, la energia total inyecta-
da por el motor central en la base del jet. Sin embargo, descifrar las fuentes que dan
lugar a las variabilidad de las curvas en su fase de pronta emision es un reto bastante
desafiante, para lo cual es necesario explorar un amplio espacio de pardmetros.

= La luminosidad inicial minima requerida para la existencia de jets que salen exitosa-
mente de la estrella progenitora depende de la posicion radial dentro de ésta, es decir,
donde el jet es inyectado. En concreto, para este modelo la zona de inyeccion del jet
se ubicé a una distancia de 10° cm del centro de la estrella.

= La diferencia entre la temperatura del fluido y de la radiacion es de cuatro 6rdenes
de magnitud, ver panel inferior de Figs.4.10y4.12]

Una caracteristica que comparten ambos modelos es que la propagacion de los jets a
través de su progenitor y medio circunstelar se ve afectada por la estructura interna del jet,
cuyo desarrollo es altamente no lineal. Es necesario que exista una resolucion espacial de
al menos ocho celdas numéricas en el radio del jet para poder capturar en buen detalle la
estructura interna. Por otra parte, el tiempo de inyeccion del jet es una cantidad muy impor-
tante en cualquier modelo de GRB ya que es la cantidad que establece si el motor central
estd activo durante un tiempo lo suficientemente largo como para generar (o no) un GRB.
Si el motor esta activo durante un tiempo mds corto que el tiempo de propagacién, es mas
probable que se produzca un jet “fallido” en lugar de un evento GRB exitoso [Soderberg et
al. 2010].

Finalmente, toda la evidencia reunida en este trabajo favorece la hipétesis de que la
radiacion térmica puede generar brotes de rayos gamma. Sin embargo los resultados ob-
tenidos en esta tesis necesitan ser confirmados por simulaciones numéricas con diferentes
progenitores y propiedades de jet como: factor de Lorentz, densidad de energia radiada y
tiempo de inyeccion.
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5.2. Perspectivas

Ya que el cédigo numérico desarrollado durante esta tesis permite estudiar la contribu-
cidn radiativa en los modelos de brotes de rayos gamma, en el presente se estd explorando
un amplio espacio de parametros incluidos diferentes progenitores, tiempos de inyeccion
del jet, luminosidades iniciales, etc. Concretamente, se estd estudiando como luminosida-
des més pequeifias, tiempos de inyeccion mds largos y diferentes velocidades en la inyeccion
del jet pueden efectar la evolucién hidrodindmica y las propiedades de emision [Rivera-Pa-
leo & Guzman 2018].

Este nuevo estudio es motivado por el debate actual acerca del origen de los eventos
1IGRBs. Expertos en la materia han sugerido, a través de aproximaciones numéricas tales
como: hidrodindmica ideal [Aloy et al. 2000, De Colle et al. 2012, MacFadyen & Woosley
1999, Mizuta et al. 2006 & 2013| Mizuta & Aloy 2009|3 Morsony et al. 2007, Mizuta et al.
2011,Nahakura et al. 2011 & 2012, Lazzati et al. 2013, .opez-Camara et al. 2013}, Zhang et
al. 2003, [Zhang et al. 2004], magnetohidrodindmica ideal [Bromberg et al. 2016, Obergau-
linger & Aloy 2017] e hidrodindmica ideal con transporte de radiacién [Cuesta-Martinez
et al. 2015,D 11 1. 2017, Rivera-Pal zman 2016, Rivera-Paleo & Guzmén
2017], que dichos eventos son generados por jets relativistas que emergen exitosamente de
sus estrellas progenitoras que estdn apunto de colapsar. Especificamente, en [De Colle et
al. 2017] las curvas de luz se calculan en el capullo del jet cuando éste sale de la estrella
progenitora. Con un enfoque diferente, en [Rivera-Pal zman 2017] las curvas de
luz se calcularon a través del flujo de radiacién que pasa por un detector ubicado lejos del
progenitor, en una regién opticamente delgada. Cabe resaltar que el flujo radiado no siem-
pre estd acompaiiado del capullo del jet. Pero es ahi donde se centra la contribucion de esta
tesis al estado de arte.

En estos modelos que involucran la erupcion del jet de su progenitor, hay dos posibili-
dades: La primera, un jet puede salir exitosamente a travas de la superficie y la atmosfera
del progenitor. La segunda, ocurre cuando los jets no escapan del progenitor [Meszaros
& Waxmen 2001]. Ahora viene una de las principales preguntas abiertas de los eventos
1IGRB. (Es posible decir solamente que los brotes de rayos gamma se producen en eventos
donde el jet sale exitosamente de la superficie de su progenitor o hay otras alternativas?. En
[MacFadyen et al. 2001}, [Tan et al. 2001} |Campana et al. 2006, Wang et al. 2007, Kaneko et
al. 2010, Bromberg et al. 2011}, [Nakar & Sari 2012], se sugirié que - Tos llGRB no sélo son
producidos por jets exitosos sino también por los fallidos. Sin embargo, esta hipétesis no
se ha demostrado explicitamente, lo cual lo hace una excelente perspectiva.

El formalismo numérico usado en [Rivera-Paleo & Guzman 2017]] tiene ventajas res-
pecto a los demads: por un lado, las ecuaciones de transporte de la radiacién se resuelven
al mismo tiempo que las ecuaciones de Euler, lo cual implica una retroalimentacion entre
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si de ambas componentes; de hecho, en [Rivera-Paleo & Guzman 2017] se mostré la in-
fluencia que la presion de la radiacion puede tener sobre la dindmica del gas, un efecto que
se acumula durante la evolucién y es imposible de capturar en aproximaciones puramente
hidrodinamicas. Por otro lado, la curva luz del brote de rayos gamma puede construirse
integrando el flujo de radiacién. En los resultados preliminares se descubri6 un caso limite
en el que el campo de radiacién puede salir de la estrella progenitora, mientras que el fluido
permanece atrapado dentro de ésta. Lo cual implica que una sefial de radiacion térmica pue-
da ser medida por un detector fuera del progenitor, aunque el fluido permanezca atrapado
dentro de éste.

Finalmente, es peciso recordar que en todos estos modelos la emision de la radiacién ha
sufrido de ciertas limitaciones. A pesar de que se supuso que la radiacion térmica de tipo
libre-libre, libre-ligado y ligado-ligado es la contribucién dominante, no se debe olvidar que
otros procesos de emision pueden ser relevantes. Por ejemplo, los procesos de dispersion
compton que pueden ser influyentes en la fase de postluminiscencia. Ademas, la inclusiéon
de radiacidn sincrotrén puede ser relevante en la fase de pronta emisién. Todas estas mejo-
ras y andlisis posteriores deberian permitir calcular curvas de luz mas precisas después de
que el jet salga, o no, de su progenitor. Estas mejoras al modelo implican agregar campos
magnéticos y multifrecuencias, y se hardn en el futuro cercano.



Apéndice A
Pruebas basicas

Los cédigos numéricos deben ser calibrados a través de cuidadosos procesos de com-
paracién. Tales procesos son disefiados no sélo para descartar simples errores en la im-
plementacién numérica, sino también para demostrar la fortaleza y estabilidad del método
numérico.

Las pruebas numéricas de los codigos astrofisicos generalmente emplean una de cuatro
técnicas: (1) comparacion de cdlculos numéricos con los resultados de experimentos de
laboratorio, (2) comparacion de resultados numéricos con soluciones analiticas (siempre y
cuando éstas existan) (3) comparacion entre soluciones numéricas generadas por diferentes
algoritmos y (4) comparacion con soluciones numéricas generadas por el mismo algoritmo
con diferentes resoluciones, es decir, una prueba de autoconvergencia. Uno de los ejemplos
de la primera y segunda técnica para un cédigo hidrodindmico lo proporciona el clasico
problema del tubo de choque de Sod (1978).

Para el sistema de la hidrodindmica ideal con transporte de radiacion en el régimen
de relatividad especial no hay soluciones analiticas con las cuales se pueda comparar el
codigo usado en este trabajo, no obstante, se usaron las técnicas 3 y 4 antes mencionadas
para calibrar este codigo en diferentes regimenes: medianamente relativista y ultrarelativis-
ta, presion de radiacion y del gas dominante, y escenarios dpticamente grueso y delgado.

En el régimen Opticamente grueso, donde el campo de radiacién es isotrépico y la ma-
teria esta fuertemente acoplada con la radiacidn, la aproximacién de Eddington describe la
dindmica del sistema [Farris et al. 2008}, [Zanotti et al. 2011} [Fragile et al. 2012, Roedig et
al. 2012]. Mientras que en el régimen Opticamente delgado, la dindmica del sistema esta
descrita por la aproximacién M1 [Sadowski et al. 2013 & 2014]. En estos regimenes, las
pruebas numéricas bdsicas que todo c6digo numérico hidrodindmico con transporte de ra-
diacion debe pasar consisten en una serie de tubos de choque con diferentes condiciones
iniciales, de modo tal que se incluyan los regimenes medianamente relativista y ultrarela-
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tivista, asi como los escenarios donde la presién de radiacién y del gas sean dominantes.
Al igual que en las pruebas de un tubo de choque puramente hidrodindmico, el sistema
tiene condiciones iniciales para un gas en dos estados constantes pero diferentes, separa-
dos por una membrana, la cual se elimina a t = 0. Las condiciones iniciales que estdn a
la izquierda (derecha) de la membrana estan etiquetadas por un subindice L (R) y se dan
explicitamente en la tabla[A Il Los valores iniciales para el flujo de radiacién en todos los
casos es F¥ = 1072E, debido a que se inicia dentro del régimen Gpticamente grueso como
en [Fragile et al. 2012]]. Por otro lado, la opacidad de dispersién y* es cero en todos los
casos.

Prueba T Arad & pL P, uy E.L PR Pr Uy, E.r

1 53 1234x10° 04 1.0 3.0x10° 0015 1.0x 10 24 1.61x10* 625x10° 2.51x1077
2 53 7.812x10* 02 1.0 40x107° 0.25 20x107 3.11  0.04512 0.0804 3.46 x 1073

3a 2 1.543x107 03 1.0 60.0 10.0 2.0 8.0 234x10° 1.25 1.14 x 10°
3b 2 1.543x107 25 1.0 60.0 10.0 2.0 8.0 234x10° 1.25 1.14x 10°
4a 5/3 1.388x10% 0.08 1.0 6.0x107° 0.69 0.18 3.65 3.59x107 0.189 1.3
4b 53 1388x10° 0.7 1.0 6.0x107° 0.69 0.18 3.65 3.59x1072 0.189 1.3
5 2 1.543x107 460 1.0 60.0 1.25 2.0 1.0 60.0 1.10 2.0
6 43 1.0x107 1.0 0.1 1.0 999.9995 0.1 1.0 20 0 0.1x107°

Tabla A.1: Valores iniciales de las pruebas numéricas del tubo de choque. L representa las
variables del estado izquierdo y R las variables del estado derecho.

En cada una de las pruebas, se deja evolucionar en el tiempo hasta que el sistema se apro-
xima a un estado estacionario, excepto para la prueba nimero 5, donde tal estado no existe.
Las pruebas se desarrollan en un dominio espacial x € [-20, 20] cubierto con 800 celdas
igualmente espaciadas. La féormula de flujos utilizada para aproximar los flujos numéricos
es HLLE y se us6 el limitador de pendiente MC. El factor Courant-Friedrichs-Lewy que se
uso es igual a 0.25. Las diversas pruebas numéricas son:

(i) Choque fuerte no relativista. Esto se ilustra con la prueba niimero 1 de la Tabla[A.l
Aqui un choque fuerte se propaga a través de un gas casi estatico, el régimen que se pone a
prueba es el no relativista con la presion del gas dominante. La grafica estandar se muestra

en la Fig. [A. Iy se puede comparar con el panel izquierdo de la Fig. 1 de [Zanotti et al.
2011].

(ii) Choque fuerte medianamente relativista. Esta es la prueba 2 de la Tabla[AIly co-
rresponde a un choque fuerte y dominado por la presion del gas. Como se muestra en la Fig.
los perfiles de radiacion para este caso muestran una discontinuidad en la densidad de
energia de radiacion y el flujo de radiacién, ésto se puede comparar con el panel derecho

de la Fig. 1 de [Zanotti et al. 2011]].
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(iii) Choque ultrarelativista. Este caso se ilustra con las pruebas 3a 'y 3b y se presentan
en la Fig.[A3l Esta es una prueba en que el sistema es dominado por la presién del gas en
un régimen ultrarelativista (W = 14.195). La prueba 3b es la version dpticamente gruesa
del 3a, Cadla una de ellas se puede comparar con el panel izquierdo de las Figs. 2 de [Zanotti
etal. 2011] y 1 de [Roedig et al. 2012], respectivamente. Estas dos pruebas verifican que el
codigo es capaz de trabajar en los regimenes de profundidad dptica.

(1v) Chogque medianamente relativista, dominado por la presion de radiacion. Este ca-
so se ilustra con las pruebas 4a y 4b en la Fig.[A.4l Estas pruebas muestran un choque en
el régimen dominado por la presion de radiacion donde la onda de choque se desplaza a
velocidades medianamente relativistas, consecuencia de ésto se obtiene un choque débil.
Por otro lado, la densidad de energia de radiacién en el estado izquierdo es s6lo unas pocas
veces mayor que en la region del estado derecho. La prueba 4b es la version épticamente
gruesa de 4a, cada una de ellas se puede comparar con el panel derecho de las Figs. 2 de

Zanotti et al. 2011]] y 1 de [Roedig et al. 2012]], respectivamente.

(v) Flujo en un medio opticamente grueso, medianamente relativista. Este caso se ilus-
tra mediante la prueba 5 y es la tinica prueba que no se aproxima a una solucién estacionaria.
Los estados iniciales izquierdo y derecho son idénticos, excepto que tienen diferentes velo-
cidades. Como resultado, dos ondas de choque se propagan en direcciones opuestas, como
se muestra en la Fig.

(vi) Choque con alto factor de Lorentz. En la prueba 6 se muestra la evolucién de las
variables usando parametros similares a los usados en el Capitulo [3] para simular LGRBs.
Esta prueba consta de un fluido con un factor de Lorentz del orden de cientos, moviéndose
a través de un fluido en reposo. Aqui se pretende mostrar que el cédigo es capaz de evo-
lucionar el sistema gas-radiacion fuera del equilibrio térmico. En la Fig. se muestra la
diferencia entre Tqyq Y Trad, 10 que indica que la suposicion de equilibrio térmico se pier-
de durante la evolucién. Sin embargo, en este caso el sistema se dirige hacia el equilibrio
térmico al final de la evolucion, lo que implica que el sistema se relaja, es decir, no hay més
transferencia de energia entre el gas y la radiacion.

Ademads de las pruebas bésicas en una dimension, también es necesario probar el cdigo
numérico en diferentes planos, esto se hace con el fin de verificar que los flujos numéricos
estén correctamente implementados en todas direcciones. Las pruebas estdndar en dos di-
mensiones que muestran el rendimiento del c6digo en los regimenes dpticamente grueso y
Opticamente delgado son:

(vi) Prueba de haz uinico. Esta prueba tiene como objetivo verificar que el cédigo pueda
funcionar correctamente en medios dpticamente delgados, donde el gas y la radiacién estan
desacoplados («x, = ko = 0). Esta prueba consiste en inyectar un haz de radiacion y verifi-
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car que éste no presente ninguna ruptura durante su evolucién. La prueba se resolvié en el
plano z = 0 con una resolucién de 31 x 31 celdas en el dominio [0, 1] X [0, 1]. Las condi-
ciones de frontera para todas las caras son de flujo saliente, excepto en la region delimitada
por y € [0.4,0.6], donde el haz se inyecta con una densidad de energia de radiacién 100
veces mayor que la del entorno. El valor de a, es, en unidades de cddigo (adimensionales),
1.118 x 10'7 con un indice adiab4tico del gas igual a 4/3.

En la Fig.[A7] se puede ver, al tiempo 7 = 10, cuando el haz de radiacién cruzé todo el
dominio sin presentar ninguna ruptura. Esta figura se puede comparar con [Sadowski et al.
2013 & 2014].

(vil) Sombra. Esta prueba se realiza para verificar que la aproximaciéon M1 funciona
correctamente y para ilustrar la diferencia con la aproximacién de Eddington. La prueba
consiste en un circulo lego de gas dpticamente grueso, inmerso en un entorno opticamente
delgado, la cual se resolvi6 en el plano z = 0 con una resolucién de 100 x 50 celdas en el
dominio [-1,3] X [-1, 1], y con una densidad de masa en reposo dentro del circulo lego
dado por

P0 = pa+ (py = po)e” VIR, (A1)

donde p, = 107, p, = 10, y w = 0.22. Inicialmente, el sistema estd en equilibrio térmi-
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Figura A.6: Prueba 6 al tiempo r = 12. En la gréfica superior se muestra: densidad de
masa en reposo, presion del gas, velocidad, densidad de energia de radiacién y flujo de
radiacion. Las curvas con lineas continuas corresponden al uso de la aproximacién M1,
mientras que la linea de puntos corresponde al uso de la aproximacién de Eddington. En
la gréfica inferior se muestra el maximo de la temperatura en funcién del tiempo bajo
la aproximacién M1. Observe que el sistema estd claramente fuera del equilibrio térmico
durante la evolucidn hasta que finalmente ambas temperaturas comienzan a coincidir.
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Figura A.7: Densidad de energia de radiacion al tiempo ¢ = 10. El haz de radiacion se
inyecta en la frontera izquierda.

co, y tiene velocidades y flujos de radiacion iguales a cero. Las condiciones de frontera
son: fluyjo entrante en la frontera izquierda (x,,;,) y saliente en la frontera derecha (x,,..).
En todas las otras caras se usaron condiciones de frontera periodicas. En la frontera donde
se inyecto el haz, los valores de la densidad de energia de radiacion, flujo de radiacién y
temperatura del gas son E; = a,T;L, F*=0.99999E,,y T, = 100T, respectivamente. El
valor de a, = 351.37 y Kk, = Kiora1 = Po-

La temperatura del gas estd dada de manera que la presion sea constante en todo el
dominio,

T, = T,22, (A2)

Lo

con un indice adiabaticode I" = 1.4.

En la Fig. [A.8] se muestran los resultados cuando el haz de radiacion atraviesa todo
el dominio y alcanza un estado estacionario (¢t ~ 10). En el panel superior se muestra la
solucion obtenida con la aproximacion de Eddington. Esta aproximacion trata el campo
de radiacion isotropicamente. Como consecuencia de ésto, la presion generada por la ra-
diacion se difunde rdpidamente detrds de la esfera y no se puede formar una sombra. En
el panel inferior se muestra la solucién con la aproximacion M1. Contrariamente a la de
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Figura A.8: Densidad de energia de radiacion en # = 10. La fuente de radiacién se inyecta
a través de la frontera izquierda. Arriba: resultado correspondiente a la aproximacion de
Eddington. Abajo: resultado correspondiente a la aproximaciéon M1.

Eddington, aqui se puede ver que se forma una sombra detras del circulo debido a que esta
disefiada para seguir la dindmica de un fluido que se propague paralelamente al campo de
radiacion en regiones Opticamente delgadas por F, ~ E,. La figura es estandar y se puede
comparar con [Sadowski et al. 2013 & 2014].

(viil) Doble sombra. Para probar el rendimiento y la eficiencia del cédigo con multi-
ples fuentes de radiacion, cuya dindmica no es paralela a la direccion de propagacion, se
implemento la prueba de la doble sombra descrita en [Sadowski et al. 2013 & 2014]. En
esta prueba, un haz de radiacion se inyectd sobre un entorno estitico, cuyo dominio es
[-6, 3] x [-2,2]. Las condiciones iniciales para el gas y la radiacion son exactamente las
mismas que para la prueba de una tinica sombra, pero a diferencia de esa prueba, el haz se
inyecta en la frontera izquierda por y > 0.3 con un flujo de radiacién dado por F7: = 0.93E,,
F. = —0.37E,. También se estableci6 una simetria de reflexién en y = 0. Como consecuen-
cia, el dominio estd iluminado por dos haces de radiacion que se cruzan. En las regiones
cercanas a las esquinas superior e inferior izquierda, donde los haces no se superponen, la
direccion del flujo de radiacion sigue la impuesta por las condiciones de contorno. En la
region de la superposicion, la densidad de la energia de radiacion aumenta al doble y la di-
reccion del flujo de radiacion es puramente horizontal debido a que la componente vertical
se cancela. El hecho de que el haz incidente esté inclinado, tiene un efecto sobre la sombra
producida detrds de la esfera lego. Por un lado se tiene una regién de sombra parcial (pe-
numbra) y por otro una region de sombra total (umbra) que estd limitada por los bordes de
la penumbra. La figura Fig.[A9les estdndar y se puede comparar con [Sadowski et al. 2013
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& 2014].






Apéndice B

Estructura caracteristica del sistema
hidrodinamico con transporte de
radiacion

Para usar los esquemas numéricos, basado en volumenes finitos, y tratar el problema
de la hidrodindmica con transporte de radiacién se necesitan conocer las velocidades ca-
racteristicas asociadas al sistema de ecuaciones (2.13)-(2.14). Mds aun, el andlisis de las
velocidades caracteristicas es util para saber si la relacion de cerradura que se propuso es
aceptable o no. Por ejemplo, si con el uso de alguna relacion de cerradura se obtuvieron
velocidades caracteristicas mayores a las de la luz, esta relacion se descarta. El cdlculo de
dichas velocidades se lleva a cabo ignorando la parte los términos fuente (S = 0) del sis-
tema de ecuaciones en forma de balance de flujos, por tanto, este sistema de ecuacién se
escribe como:

OF'

o,U + %8,U =0, (B.1)

i O . . . . .
donde % = A' es conocida como la matriz Jacobiana del sistema (B.)), se dice que este

sistema es fuertemente hiperbolico si la matriz Jacobiana es diagonabilizable, esto es, que
sus valores propios son reales y distintos de cero [Thomas 1995]]. Cuando ésto sucede, la
evolucidn del vector de variables conservativas U constituye un problema de evolucion bien
planteado, en el cual la solucién es tnica y depende solamente de los datos iniciales.

Las velocidades caracteristicas de la matriz A’ estdn dados por la solucién del siguiente
problema algebraico

det(A’ — 2'T) = 0, (B.2)

donde A’ denota las velocidades caracteristicas en la direccion i-ésima e I la matriz identi-
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108 radiacion

dad. Debido a que en general los flujos F' (2.14) dependen tanto de las variables primitivas
p = (o,vi,€, P E,, F., P,), como de las variables conservativas U, es necesario escribir de
forma explicita las variables primitivias en términos de las conservativas, asi los flujos
dependenderan solamente de U. Sin embargo, en general, no es posible expresar las va-
riables primitivas en términos de las conservativas de manera analitica ya que la ecuacién
algebrdica resultante a resolver es una ecuacion no trivial, incluso para los casos relativistas
puramente hidrodindmicos. Por esta razén, el problema de calcular las velocidades carac-
teristicas en términos de las variables conservativas se convierte en un problema dificil de
resolver.

Para calcular la estructura caracteristica del sistema de ecuaciones (2.13)-(2.14)), tam-
bién se puede analizar el problema en términos de las variables primitivas, en lugar de las
variables conservativas. De esta manera la Ec. (B.I)) puede reescribirse como

Adp +Adp=0, (B.3)

donde A’ = gllf y A = %, son las nuevas matrices Jacobianas, cuyas velocidades carac-

teristicas se obtienen al resolver

det(A — 1A = 0. (B.4)

Aqui A’ son las velocidades caracteristicas del sitema (B.3). Algebraicamente se puede mos-
trar que los dos (B.2)) y (B.4) son equivalentes [Font et al. 1994]], y por tanto

A =2, (B.5)
donde las matrices A’ pueden ser obtenidas a partir de la siguiente expresion

_OF' dp
YL

Finalmente, se resuelve el sistema (B.4) para obtener las velocidades caracteristicas.
Especificamente, se ha considerado el caso de un fluido ideal con una ecuacion de estado

P = P(p, €) y para la radiacién una relacién de cerradura del tipo P, = P,(E,, F¥). De esta
forma, las velocidades caracteristica de A’ son, para la componente i-ésima:

i

A(AY. (B.6)

1. Para el fluido

A = L=A=V, (B.7)
A5 = _ [vi (1 - C%) + \/c% (I =v)[(1=v2c2) —v¥( - c%)]J , (B.8)

1 —v2¢?
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2. Para la radiacion en el limite 6pticamente grueso

Ao = 1 =V/W,

WV + \/2W2 +1-20i)

Ao = W2+ 1

3. Para la radiacion en el limite 6pticamente delgado

g b

lg = b=E—
F,

/18,9 = = FEFE

Donde V' es la tres velocidad, v = viv/, W es el factor de Lorentz y ¢? =

del sonido.

(B.9)

(B.10)

(B.11)

(B.12)

% es la velocidad
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