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SUMARIO

Modelos de aceleracién de particulas en ondas de choque por el
mecanismo de Fermi de primer orden se aplican a jeté en nlcleos
galicticos activos y cufsares. Las propiedades de la emisibn continua
que se obtienen son funcibén directa de las caracteristicas de 1la onda
de choque. De esta manera encontramos un método consistente para
determinar parfmetros fisicos de los Jets. El problema de 1la
determinacién de la funcién de distribucién de los electrones
relativistas a cualquier distancia de la onda de choque en presencia
de pérdidas energéticas por radiacién sincrotrén y efecto Compton
inverso se resuelve por métodos numéricos. A partir de las funciones
de distribucidn se calculan los coeficientes de emisidn y de absorcidn
en todos los parfmetros de Stokes. Resolviendo 1la ecuacibébn de
transporte para radiacidn sincrotrén se simulan las propiedades
observacionales de las ondas de choque en, jets a2 resolucidn espacial

alta . Se presta especial atencién-a las propiedades de polarizacidn.

La emisidén continua no resuelta en nficleos galicticos &ctivos y
cuasares se interpreta como la emisidn integrada de una o més ondas de

choque (dependiendo de la frecuencia).

Se estudia la variabilidad esperada en este modelo y se compara
con modelos de jet relativista. La presencia de cortes en el espectro
continuo de objetos de tipo BL Lac y cufsares variables violentamente
en el visible (OVVs) se explica naturalmente en este modelo debido a



que en presencia de pérdidas energéticas intensas, los electrones no
pueden ser acelerados a energfas mayores que un determinado limite.

Se comparan los resultados del modelo con las mejores
observaciones de jets existentes, tanto a la escala del segundc de
arco como a escala de VLBI. Encontramos un buen acuerdo entre los
resultados del modelo y las siguientes propiedades: mayor emisién
después de la onda de choque que antes de ella en aquellos jets
observados con resolucidn suficiente (e.g..» el de M87 ) ; aumento del
indice espectral con la distancia a la onda de choque en el 'cuasar
. 10384528; variacién del &ngulo de posicién del vector eléctrico de
pdlarizacibn lineal debido a efectos de opacidad en el cuasar 3C
454.3; y morfologia nicleo-jet de los objetos compactos.



AGRADECIMIENTOS

Todo trabajo de investigacibén se beneficia de la colaboracién y
aportaciones de un gran nlmero de personas. Quiero agradecer en primer
lugar a todas ellas la ayuda prestada.

A mi supervisor en Bonn, Prof. Peter Biermann, no sdlo le debo el
haber sugerido la mayor parte de las ideas recogidas en esta tesis,
sino el haberme dedicado incontables horas de discusibén y una visidn
amplia de la Astrofisica extragaléctica. Le agradezco también su
constante apoyo para asistir a reuniones cientificas, especialmente al
workshop de Ringberg sobre particulas energéticas en Supernovass
NGcleos Activos de Galaxias y Jets.

Gracias a la ayuda desinteresada de los Prof. F. Sanchez
Martinez, W. Priester y P.G. Mezger me fue posible realizar 1la mayor
parte de esta tesis en el Max-Planck-Institut fuer Radioastronomie,
Bonn. Les estoy profundamente agradecido. Asimismo agradezco el
interés y la colaboracién del Prof. C. Sanchez Magro que me han
permitido finalizar este trabajo en el IAC:. y de quién tendré siempre
un grato recuerdo. Igualmente agradezco el apoyo financiero de las
organizaciones Consejo Superior de Investigaciones Cientificas;
Max-Planck=Gesellschaft, Universidad de Bonn y Deutsche

Forschungsgemeinshaft.

Siempre recordaré con agrado mi estancia anterior en el Institut
fuer Astrophysik de 1la Universidad de Bonn. Mis compafieros de



entonces, en particular H. Schimpf, M. Robnik y G. Wright, lograron mi
répida aclimatacién y acentuaron mi interés en volver a Bonn por un
periodo mas largo.

Formar parte del grupo de VLBI del MPIfR fue muy interesante al
estar en contacto con experimentalistas de 1la talla de Ivan

Pauliny-Toth, Richard Porcas y Jon Marcaide, entre otros.

A Thomas le agradezco su ayuda en la resolucién de problemas
numéricos por su conocimiento del Cyber. Las discusiones con &l me
ayudaron a entender muchos puntos oscuros.

También me beneficié de discusiones con L. Drury, G. Webb,
Voelk y P. Strittmatter en sus numerosas visitas a Bonn, asi como

con Ellison, R. Schlickeiser, M. Nepveu y Y. Klemens

Quiero agradecer a Luis Colina y Ralf Dettmar el haberme
introducido en el manejo de sistemas de reduccidn de datos de
astronomia. A Luis también le agradezco el prestarme su imagen de M87
(obtenida en colaboracidén con H. Loose, Goettingen). La colaboracibn
con &l me ha hecho pensar en muchos otros aspectos de Jjets que

esperamos investigar juntos.

La asistencia a las siguientes reuniones cientificas y workshops
repercutid profundamente en mi formacidén: IV Asamblea Nacional de
Astronomia y Astrofisica, Santiago de Compostela, Junio de 1983; 24th
Liege International Astrophysical Colloquium, "Quasars and
Gravitational Lenses", Lieja, Junio de 1983; IAU Symposium 110, "VLBI
and compact radio sources", Bologna, Julio de 1983; Conference on
AGNs, Manchester, Abril de 1984; X-rays and UV emission from AGNs,
Munich, Julio de 1984; Astrofisica relativista y Cosmologia,
Santander, Septiembre de 1984 y Workshop on energetic particles in
Supernova Remnants, Active Galaxies and Jets, Ringberg, Marzo de 1985.
A los organizadores de las dos QOltimas reuniones J.L. Sanz y L. Drury

les agradezco el haberme facilitado la asistencia.



Araceli y mis padres suministraron el apoyo moral necesario para

realizar mis deseos de hacer la tesis en Bonn.

4

Por QGltimo agradezco la ayuda de los centros de célculo del
MPIfR, de los Institutos de Astronomia de la Universidad de Bonn y del
IAC. Especialmente reconozco la de mis compafieros del IAC en la

adaptacibn de mis programas al ECLIPSE.



INDICE

Pagina

SUMARIOQC......D... lllll ® ® 90 00000 s e ® 0 080000 ® ® © 9 ¢ &0 09 00088 o0 L N N )
AGRADECIMIENTOS. LB BN BN BN BN BN BE BE BN o9 o0 00 00 ® 0 6000 0 ® 96 00 @9 00 o 0 9@ 000 0o
Capitulo 1 : INTRODUCCIoN. LK BN BN BN B BE N ® 09 0 ¢ 9 OO 00 OO OE SO D 0 00009000 s
1.1 Actividad en nficleos gal&cticOS veeeeescsccancens ces

1.2 Motivacién de este trabajo «ceocc.. ceccsesacncccnaas

Capitulo 2: FISICA DE JETS Y NUCLEOS ACTIVOS....ces. cessenresesas

2.1 Propiedades observacionales y parfmetros fisicos....
2.2 Formacidn de ondas de choque en jets astrofisicos...

Capitulo 3: ACELERACION DE PARTICULAS ENERGETICAS EN ONDAS DE

CHmUEl...I...I
3.1 Rayos cbsmicos. Propagacifn..cececececcss ceseccacace
3.2 Aceleracidén de Fermi de primer y segundo orden......

3.3 Aceleracibdn de Fermi de primer orden en ondas de
choQUE.seececannnse .........;........ ........ cessnas
3.3.1 Teorfa estandard.eccececccscccccecncesscccccces
3.3.2 Modificacién para el caso en que las pérdidas

energéticas son importantes..cecececececess cesecsanse

Capitulo 4: EMISION NO TERMICA EN ONDAS DE CHOQUE EN NUCLEOS
GALACTICOS -ACTIVOS..eveesecccacssassssnss cecscecsrcas
4.1 Introduccibneeececess cevecsssscsee cecncne csesesscess ;
4,2 C&lculo de la distribucidn energética de los
electrones en funcidn de la distancia a la onda
de choquUEiearscnnanes cessccacasrses tesecsaccasssnnses
4.2.1 Funcién de distribucibn integrada .cecececoese
4.3 Mecanismos de inyeccibn.ceeeeeossncacans ceenes casane
4.4 C&lculo de los coeficientes de emisibén y absorcidn
de radiacidn SINCIOLION «e.eeeeeeencenessenesnennes .
4.4.1 Forma general de los coeficientes de emisién y



de absorcidén de radiacibn sincrotrdén en todos los
parfmetros de StokeS.eeeesscosecccccscecsccccscncces
B.4.2 Coeficientes de emisidn y de absorcidn para
las distribuciones energéticas resultantes de la
aceleracidn en ondas de choQUeE.eeeescecccess cecsssens
4.5 Ecuacidén de transporte para radiacién sincrotrbn....

Capitulo 5: RBULTADOS.-O...IO.'l.......'IQ...I..I‘.......-....'.
5.1 Planteamiento numérico del problema. Simulacién de

observaciones a alta resolucidNeecccecccsccccescccscss

5.3 Fuentes Opticamente delgadas.ccecececcacscsscassesnes
5.3.1 Morfologia de la emisifNecececccceccas cevssacs
5.3.2 Espectro localesceecesscccceacccanes csescesesss
5.3.3 Propiedades de polarizacibn....... cecossscssns

5.3.4 Variacidén de las propiedades anteriores con la
orientacidbn del jetieeieeeececccccssacacaccsns cecsene
5.3.5 Espectro integrado.ecececcceccceccesccescsscncacse
5.3.6 Aproximacidn de las funciones de distribucién
y de la emisidn integrada.ciecceecasccscescass

5.4 Fuentes Opticamente gruesas..cccececccccssccsss cecns
5.4.1 Morfologia de 1a emisifneeceeececcecccccaccannns
5.4.2 Espectro local..eeeeess trecsescsssssaas cecacan
5.8.3 Propiedades de polarizacidn.cceceeccccsccccocss
5.4.4 Espectro integrado.cecescescssacesccacccacane .o

5.5 Propiedades de variabilidadececcscsceccccsscsss eseoes .o

Capitulo 6: COMPARACION CON OBSERVACIONES...... cesssnsessssnences
6.1 Jets a la escala del segundo de arcO...... cesavssaca

6.1.1 MB7 . cvervenecnnss tesssecressenssanvae cecsesanse

6.1.2 3C 273.cc0enn cessesansoa cecsssacssessas cesenae

- 6.2 Jets a 1a escala de VIBI.ieeeeoeseoscoscscsacasanana

6.2.1 1038+528 A y B..... tecescessesescsacnsensnne e

6.2.2 3C 54,3, iteieeetncesisccssacacessscccnanns cos

6.3 BL LacsS ¥ OVVSueveuvenvocann cereeenn R

Capitulo 7: DISCUSION Y CONCLUSIONES....... cececccnaras cececssons



Capitulo 8: TRABAJO FIJTUROOIOQC.'..l....'..'.l'.....l.'...‘......

Refer‘enCiaS.-...-.-o-o ........ ®essescesssae @tesssscsscscseccccssnsvesne



Capitulo 1 -1~

CAPITULO 1

INTRODUCCION

1.1 Actividad en nficleos galicticos.

El descubrimiento de la actividad en los nficleos de galaxias (
Seyfert, 1943) y el de los culsares ( Schmidt, 1963), ast como el
reconocimiento de que é&stos son una manifestacién de actividad
violenta en galaxias lejanas, constituye uno de 1los acontecimientos
m&s importantes de 1la Astrofisica contemporénea. Nuevas técnicas
observacionales, como por ejemplo la interferometrfa radio de 1fnea de
base muy larga, VLBI, se han desarrollado para el estudio de los
nuevos objetos ( ver las revisiones de Porcas, 1985, y de Marcaide,
1985) . A su vez, la Astrofisica tebrica ha sufrido un gran desafio en
la explicacidn de estos fendmenos. Por otra parte no debemos olvidar
que, aparte de la radiacidén de fondo, los cuisares constituyen en
modelos cosmoldgicos estandard la finica prueba del Universo Jjoven. Es
indiscutible que la actividad en al menos una gran parte de nGcleos
activos no se puede explicar con procesos estelares, ni siquiera con
Su expresidén més violenta, las explosiones de supernovas (Burbidge,
1958) .

Las Radiogalaxias son un ejemplo claro de actividad no estelar.
Tomando como ejemplo Cygnus A, una de las primeras Radiofuentes

et
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identificadas con galaxias, la morfologfa de la radio-emisibn se puede
resunir en dos zonas de emisidén extensa exteriores a la galaxia
visible unidas por un puente de emisién muy delgado al nficleo de la
galaxia que también emite en radio ondas ( ver Perley et al., 1984) .
A estos puentes de luz se les denomina jets. Se cree que constituyen
un flujo de materia desde la zona nuclear compacta a los radio 1lébulos
(Rees, 1971, Scheuer, 1974, Blandford y Rees, 1974) . Es la fisica de
estos jets la que nos va a ocupar en la mayor parte de este trabajo.

La emisién continua observada en las Radiogalaxias en todos los
rangos espectralés desde radio ondas a rayos X y posiblemente también
en rayos requiere la existencia de partfculas altamente
relativiétas como las que se observan directamente en la Tierra en los
rayos cbsmicos. Al estudio de estas particulas se le ha denominado
Astrofisica de altas energias. Curiosamente podemos abarcar con este
término el estudio de objetos tan distintos como cufisares, supernovas
o el viento solar. Uno de los problemas principales que planted el
descubrimiento de las radiofuentes extragalécticas era el origen de la
enorme energia almacenada en las particulas de alta enefgia y de los
campos magnéticos en que se mueven. Burbidge (1958) estimd que el
contenido enérgetico de Cygnus A, en partfculas relativistas y campos
magnéticos, es del orden de 10 ergs. Adem&s, aunque se encontrara
un mecanismo de aceleracién en los niicleos galBcticos, quedaba por
solucionar la forma de reacelerar las particulas hasta los radio
16bulos, a menudo a distancias superiores al Mpc del centro de la

galaxia.

En el apartado siguiente definimos lo que creemos un punto de
partida para entender estos problemas, la aplicacién de modelos de
aceleracidn difusiva de Fermi en ondas de choque a la generacidn de
particulas relativistas en los nicleos galacticos y a su reaceleracion

en los jets.
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1.4 Motivacidn de este trabajo.

La motivacidn de esta tesis ha sido la aplicacibn de la teoria de
aceleracidédn de particulas en ondas de choque por el mecanismo de Fermi
de primer orden ( Fermi, 1949, 1954) a la simulacién de la emisibn
continua de jets en nlicleos activos. Las lineas de emisién y absorcibn
observadas en el espectro de niicleos galécticos activos ( AGNs ) son
importantes para entender la dinimica del gas,» pero nos dicen poco del
origen de la actividad. Sin embargo la emisidn continua se produce més
cerca del objeto central o en los jets que produce (ver, por ejemplo,
Ulrich, 1984 ). Por ello es indispensable el entendimiento profundo de
los mecanismos de la emisién continua y de la aceleracidn de
particulas a 1las altas energias necesarias para explicar esta
radiacién. Adem&s, la presencia de lineas de emisidn requiere en los
modelos mas populares de fotoionizacibén la existencia de un continuo
ionizante cuyas propiedades determinan en gran medida las de las
lineas de emisién ( Davidson y Netzer, 1979).

Sin quitar importancia a los procesos de formacidén de lineas,
este trabajo se dedicaré predominantemente a la explicacibén tebrica de
la emisién continua en todas sus propiedades como polarizacidn,

distribucidn espacial y variabilidad.

Los mecanismos b&sicos de radiacién continua en AGNs son
"Comptonizacidn™ de fotones poco energéticos por una distribucidn
térmica caliente (pero no relativista en general) de electrones (ver
Rybicki y Lightman, 1979) y emisidén sincro-Compton (emisidn sincrotrén
y la emisién asociada a é&sta por efecto Compton inverso ) de
electrones relativistas girando en campos magnéticos ( Alfveny
Herlofson, 1950, Schlovsky,1952,1953, Jones et al., 1974a,b) Ambos
mecanismos pueden operar en la misma fuente, pero creemos que al menos
para objetos resueltos espacialmente, Jjets, predomina la emisibn
sincro-Compton. Por otra parte, en objetos no resueltos, ajusta mejor
las propiedades del espectros principalmente -cortes o cambios de

indice espectral a determinadas frecuencias, que la Comptonizacibn.
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La identificacidn del proceso de radiacidén dominante no contesta
todas las preguntas referentes a los nlcleos activos. Es necesario
comprender la generacibén de las particulas relativistas. Este ha sido
uno de los problemas principales desde que se descubrié 1la actividad
no estelar en galaxias. La problem&tica ha sido muy similar en el caso
de los rayos cbsmicos presentes en nuestra galaxia ( Ginzburg y
Syrovatsky, 1964; Longair, 1983). De hechos como discutiremos mis
adelante, no sblo son aplicables los mismos procesos fisicos en ambos
contextos, sino que 1incluso la parte mls energética de los rayos
cbsmicos puede tener origen extragalfctico (Shapiro y Silberberg,
1979, Rana y Wolfendale, 1984 ). Muchos de 1los conceptos que
utilizaremos proceden de la experiencia ganada en el estudio de los
rayos cbsmicos y del medio interestelar ( Axford. 1980a,b,)

En el caso de nlcleos activos el observable no son las
particulas, como sucede para los rayos cbsmicos, sino la radiacién
enitida. Diferentes modelos se han desarrollado para explicar la
radiacidén no térmica. El mis popular es el de Blandford y Koenigl
(1979) y Koenigl (1981). Aunque fue pensado para jets relativistas,
ineluye €l caso no relativista. Sin embargo, no trata de manera
consistente el problema de la aceleracidén de particulas. Curiosamente
uno de los autores, Blandford, forma parte del grupo de personas que
se dieron cuenta de un mecanismo muy efectivo de acelerar particulas.
Consiste en su cruce miltiple de una onda de choque con dispersiébn a
ambos lados de ella ( Krimsky, 1977, Axford, Leer y Skadron, 1977,
Blandford y Ostriker, 1978, Bell, 1978a,b)

Diferentes resultados de los Gltimos afios nos sugirieron que este
mecanismo podria tener importancia en nficleos gal&cticos activos y en
particular en jets. Primeramente, modelos numéricos hidrodinimicos de
Jet y c8lculos analiticos predicen 1la formacidn de ondas de choque en
flujos supersénicos (Norman et al, 1982,1984a,b, Sanders, 1983, Payne
y Cohn, 1985, Falle y Wilson, 1985 ) . Desde el punto de vista
observacional, una de las contribuciones més importantes es 1la de
Biretta et al (1983) con sus observaciones del jet de M87 con el VLA a

la longitud de onda de 2.2 cm. El nudo de mayor intensidad presenta un
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‘borde bien definido que identificamos con una onda de choque plana
vista casi de canto. El espectro del Jjet de M87 presenta una
variacién de Indice espectral. en la regién visible (Stocke et al.,
1981, Schreier et al,1982) similar a la observada en objetos de tipo
BL Lac ( Bregman et al., 1981, Rieke et al.»1982, Cruz-Gonzllez y
Huchra, 1984). Esta variacién no esta explicada por 1la teoria
estandard de aceleracidén en ondas de chqque y puede ser debida a
pérdidas energéticas (problemas similares fueron estudiados por
Kardashev, 1962).

La aceleracién por difusién en ondas de choque en presencia de
pérdidas energéticas ha sido resuelta, bajo ciertas condiciones, por
Webb, Drury y Biermann (1984),( WDB ), Schlickeiser (1984) y Bregman
(1984). La solucibn, en general, ha de ser resuelta por métodos
numéricos. En esta tesis hemos seguido el formalismo de WDB pues
permite calcular la forma de la funcidn de distribucibn energética a
cualquier distancia de la onda de choque. Algunas observaciones de
jets tienen suficiente resolucién espacial como para poder hacer
interesante 1la simulacién tebrica de sus propiedades a alta

resolucidn.

En el capftulo 2 revisamos los problemas fisicos que creemos
m&s importantes en AGNs y los mecanismos de formacidén de ondas de
choque en jets. El capitulo 3 explica los mecanismos de aceleracibn de
Fermi y su aplicacidn a ondas de-choque. Los formalismos matem&ticos
utilizados en las simulaciones se desarrollan en el capfitulo 4 y en el
5 se dan los resultados obtenidos tanto para simulaciones de alta
resolucién como para la emisidn no resuelta en los nficleos compactos.
El capitulo _6 compara los resultados obtenidos con las observaciones
existentes. Finalmente en los capftulos 7 y 8 se da la discusibn de
los resultados y se plantean diversas posibilidades para extender el

modelo a problemas no tratados en esta tesis.
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CAPITULO 2

FISICA DE JETS Y NUCLEOS ACTIVOS

2.1 Propiedades observacionales y parfmetros fisicos.

No pretendemos dar aqui una descripcidén detallada de las
observaciones de niicleos galfcticos activos ni de todos los métodos
usados normalmente para extraer informacidén- sobre las condiciones
fisicas en ellos. Existen revisiones muy completas de 1las
observaciones en radio ondas (e.g. Miley, 1980, Perola, 1981,
Kellermann y Pauliny-Toth, 1981 ,Bridle y Perley, 1984, Porcas, 1985,
Marcaide, 1985) asi éomo a otras frecuencias (IR: Smith, 1985, visible
y UV : Balick y Heckman, 1982, Ulrich, 1984, Carswell, 1985, rayos X:
Biermann, 1984, Mushotzky, 1984 ) y de los modelos tebricos ( Begelman
et al., 1984, de Young, 1984, Blandford, 1984, Rees, 1984, Fabian,
1984 ). Referencias a’los'trabajos mis recientes se pueden encontrar
en las publicaciones de los Gltimos congresos ( Swings, 1983, Fanti et
al., 1984, Brinkman y Truemper, 1984, Dyson, 1985) . Haremos.hincapié
solamente en las propiedades que creemos mis importantes para explicar
el origen de la emisidén continua entre radio ondas y el visible/UV.

Si bien 1la .existencia~ de actividad en niicleos galécticos era
conocida desde las observaciones de Seyfert (1943) no se 1le dib
demasiada importancia, a pesar de que algunas radiofuentes fueron
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~ identificadas con galaxias ( Bolton et al.» 1949), hasta 1a
identificacién de Cygnus A, 1a Segunda fuente m&s intensa en radio
ondas, con una galaxia de magnitud 17.5 por Baade y Minkowski (1954),
Nueve afios mas tarde, también por identificacién de una radiofuente
Schmidt descubrid los cuésares. Desde entonces la cantidad de material
observacional ha crecido progresivamente. Observaciones
interferométricas en radio han permitido conocer en detalle 1la
morfologia de las fuentes. En el visible y UV, si bien la resolucién
no es alta, la informaciédn obtenida a partir de las lineas espectrales
ha llevado a una unificacidn de las ideas sobre nGcleos activos. No
obstante, en general, conocemos relativamente bien 1los efectos pero
seguimos ignorando la causa de la mayoria de ellos.

El escenario bé&sico generalmente aceptado es que una galaxia
activa contiene una fuente central, interpretada como un objeto
Supermasivo colapsado o en vias de colapsar, cuya radiacidn continua
ioniza las nubes de gas "frio" ( 10 K) Que lo rodean. Estas nubes
emiten las I1fneas espectrales observadas en el visible y UV, y estén
én equilibrio de presidn con gas caliente (10 a 10 K ) (Krolik et
al., 1981) cuya extensidn puede ser Superior a la de 1la componente
estelar de la galaxia e incluso llenar el volumen intergal&ctico en
cimulos ( Forman y Jones, 1982 ). La componente de gas caliente puede
ser importante en 1a alimentacién de 1la actividad nuclear Yy en 1la
formacién estelar tras enfriamiento del gas ( ver Fabian et al.,
1984). También puede contribuir a 1a colimacién de los Jjets ( Sanders,
1983) . Una discusibn de la fisica asociada a la componente caliente
del medio intragalictico puede encontrarse en Schmutzler (1985). La
presencia de gas caliente no es exclusiva de cfmulos de galaxias pues
ha sido detectada también en grupos de galaxias (Biermann et al., 1982
) ¥ en galaxias aisladas (Biermann y Kronberg, 1983 ).

La radiocastronomfa ha Jugado un papel predominante en el
entendimiento de los ndcleos activos por su capacidad de resolver
estructuras desde 1la escala del pc a la del Mpe, escalas tipicas de
las fuentes m4s compactas y m&s extensas observadas. Seguiremos el
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desarrollo histbrico de los descubfimientos para ver la evolucibn de
los problemas tebricos que plantearon. .

Jennison y da Gupta (1953) demostraron que la segunda radiofuente
mids intensa, Cygnus A, estaba formada por dos componentes separadas
por una distancia igual a varias veces el tamafio de cada una de ellas.
Baade y Minkowski (1954) consiguieron identificarla con una galaxia
débil situada entre las dos componentes de la radiofuente.
Posteriormente mAs fuentes de este tipo fueron descubiertas,
denomin&ndoselas radiogalaxias, y se detectd la existencia de nfcleos
compactos de espectro plano en radio asociados al centro de estas
galaxias ( Dent y Haddocks 1965 ). Rees (1971) propuso que los
nGcleos constituyen el origen de la energla disipada en los radio
18bulos. Se desarrollaron modelos mis elaborados para explicar el
transporte de energia desde el nficleo a los 1lébulos (Scheuer, 1974,
Blandford y Rees, 1974) naciendo el concepto de Jjet como flujo
colimado de particulas relativistas y campos magnéticos, con una
posible componente de plasma térmico.

Los jets del cudsar 3C 273 y de la galaxia eliptica M87 ( ver
capitulo 6 ) fueron los primeros detectados en radio. (Hazard et al,
1963, Hogg et al., 1969). Al mejorar 1las técnicas interferométricas
usadas para cartografiarlos nuevos Jjets fueron descubiertos. En la
actualidad el nfmero de radio jets bien definidos asciende a unos 125
(Bridle y Perley, 1984 ) de los cuales solo una decena aproximadamente
tiene emisién asociada en el-visible, radiacidén ‘contfnua del Jjet o
emisidén en lineas del gas que rodea al jet ( Miley, 1983, van Breuegel
et al, 1985, Brodie et al, 1983 ).

A escalas del orden del milisegundo de arco las observaciones de
VLBI han demostrado la existencia en radio ondas de jets compactos
asociados a los nicleos galfcticos (ver Fanti et al.»1983). Su
contrapartida visible no ha sido resuelta. No obstante, la forma del
espectro continuo y la compacidad deducida por .la variabilidad hace
asociar la fuente emisora del continuo visible con la parte mas
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compacta del jet nuclear, el nlicleo autoabsorbido con méximo en la
regidén de ondas centimétricas o milimétricas

Tanto la forma general del espectro, aproximadamente una ley de
potencias entre radio y el visible, como la polarizacibn elevada hacen
a la radiacién sincrotrén el mecanismo de emisién m&s plausible en
radiofuentes extragalécticas ( Alfven y Herlofson, 1950,
Shklovskii, 1953 ). Ginzburg, 1951, y Schklovskii, 1952, lo propusieron
también para explicar la emisién de las radiofuentes galActicas.
Scklovskii (1955) especuld que la emisibén en el visible del jet de M87
tenia origen sincrotrén y predijo su polarizacién confirmada poco
después por Baade ( 1956 ).

Bridle y Perley ( 1984 ) discuten las propiedades observadas en
jets y los par&metros fisicos inferidos a partir de ellas. Resumimos
los que creemos m&s importantes.

Configuracidn magnética.

El grado de polarizacién de la emisién en radio suele ser elevado
(hasta 40 %, con miximos locales superiores a 50 % en algunos casos).
Una polarizacién baja en jets es excepcional. Tres tipos de
configuraciones magnéticas se presentan en los casos bien estudiados:
a) B paralelo a la direccibén del jet en toda su extensidn
b) B perpendicular " n n on " n n
¢) B perpendicular en el centro dei jet y paralelo en los bordes

En fuentes débiles ( PnGecleo a 5 Ghz < 10 W /Hz ) 1la
orientacién del campo magnético pasa de ser paralela a perpendicular (
oal caso c ) en el primer 10 # del Jet. 3in embargo,» en fuentes
intensas B es aproximadamente paralelo al jet en toda su extensién.
Esta configuracién se infiere también para los jets compactos a partir
de medidas de la polarizacidn de la emisidén integrada ( Rusk y
Seaquist, 1985) y ha sido confirmada por observaciones de VLBI de
objetos fuertemente polarizados ( Cotton et al.,»1984, Roberts et
al.,1984).
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Colimacidn

La presidn total del jet, suma de la presidén de 1las particulas
relativistas y térmicas y de la presibén magnética se estima a través
de las propiedades sincrotrén. No hay una determinacién Gnica a partir
de 1las observaciones y 1lo QUe generalmente se estima es el valor
minimo, cercano al correspondiente a equiparticién de energia (
densidad de energfia magnética igual a densidad de energia en las
particulas ) ( Pacholezyk, 1970). Los valores de la presién minima
estimada oscilan entre 10 dinas/cm?2 en los primeros kpc y 10
dinas/cm? a distancias del orden de 100 kpe, para radiogalaxias
débiles. La presidn del gas caliente intergal&ctico puede ser superior
a estos valores confinando los jets o recolimando Jjets de expansibn
inicial libre ( Sanderss 1983, Falle y Wilson, 1985) . La recolimacidn
puede traer consigo la formacidn de ondas de choque en el jet.

Espectro

El fndice espectral de los jets extensos en radio ondas oscila
entre 0.5 y 0.9, teniendo el 40 % Indices espectrales entre 0.5y
0.9. Definimos Indice espectral, » como ( S ). Los
gradientes son pequefios y siempre consisten en un pronunciamiento del
espectro al alejarse del ndcleo. A la escala de VLBI el comportamiento
espectral es posiblemente m&s dré&stico con gradiente de fndice
espectral altos (Marcaide, 1982 ).

Otras propiedades

Las estimaciones de velocidads flujo de energia, de momento
lineal y de masa requieren una estimacién de la densidad de materia en
el jet. Esta se obtiene normalmente a través del c&lculo de la
rotacién y depolarizacién Faraday a frecuencias bajas cuya
interpretacién no es fnica lo que puede dar lugar a errores
considerables en la determinacién de los parfmetros mencionados. Las
estimaciones mAs razonables dan para Jjets extensos valores de la

NP WP N PP AR
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velocidad entre 1000 y 30000 km/s bastante menores que los que se
infieren en los nficleos de VLBI cercanos a 1la velocidad de la luz.

.A frecuencias elevadas, y para campos magnéticos altos tambien a
frecuencias de radio, 1los tiempos de vida medios de los electrones
frente a las pérdidas sincrotrén pueden ser mucho m&s pequefios que el
tiempo de viaje desde el objeto central. El tiempo de vida de los

electrones que emiten 2 una frecuencia €n un campo maghético de
intensidad es ( e.g., Schreier et al., 1982 )
donde es el &ngulo que forma la direccidn de los electrones con

la del campo magnético

Por tanto la deteccién de radiacién sincrotrén a frecuencias
altas (IR,visible, UV) en Jets extensos requiere 1a aceleracién in
situ de los electrones. Proponemos que dicha aceleracién tiene 1lugar
en ondas de choque en algunos casos espaciadas peribdicamente a lo
largo del jet y en el choque doble asociado a la terminacidn final del
Jet (hot spot). Discutimos en el apartado préximo los mecanismos de
formacidn de estas ondas de choque en jets supersénicos.

2.2 Formacién de ondas de choque en jets astrofisicos.

El modelo pionero de Blandford y Rees (1974) de  jets
extragalieticos, interpretados como un flujo supersénico y continuo de
materia y campos magnéticos altamente colimado, Ya considers 1la
formacién de dos ondas de choque antes y después del punto de frenado
del jet por el gas intergaléctico. Identificaron dicha posicidén con el
llamado punto caliente ( hot spot )» zona de los radio 1%bulos de
brillo superficial intenso en radio. Simulacicnes numéricas
hidrodinfmicas de hot spots han sido realizadas bor Wilson y Scheuer
(1983) y por Smith et al. (1985) confirmando las conclusiones de
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Blandford y Rees. La figura 1, reproducida de Smith et al. (1985)
muestra un esquema de la estructura en el par de choques finales.
Presenta una discontinuidad de contacto que separa el choque de aréo
en el medio intergaléctico del choque interno del Jjet. La presencia
del choque de arco se debe a que la interfase entre el material del
jet y el medio intergalictico se propaga con velocidad supersbnica
respecto a la velocidad del sonido en el medio intergaléctico. El
choque interno del jet se produce para decelerar el material del jet
antes de la superficie de discontinuidad de contacto (su velocidad de
propagacién es menor que la del jet).

Smith et al.(1985) simulan el brillo superficial esperado
haciendo la hipbtesis de\que es funcidn de la presibn local del gas
térmico. En nuestros c&lculos para ondas de choque planas considerando
aceleracidn difusiva en ondas de choque (Drury, 1983) el brillo
superficial se obtiene consistentemente a través de las distribuciones
energéticas que resultan de la aceleracién de particulas energéticas
en el choque.

Varios mecanismos han sido propuestos para la formacién de ondas
de choque a lo largo del jet. Rees (1971) especuld que la presencia de
gradientes de velocidad en el jet podia dar lugar a ondas de choque.
Blandford y Koenigl (1979) interpretaron los nudos de emisidn del jet
de M87 como ondas de choque generadas por la interaccidén del materizl
del jet con obstéculos ( nubes moleculares o remanentes de supernova
). La forma de los choques de arco que se esperan en ese modelo (
diferente de la observada ) junto a la periodicidad observada en la
distribucién espacial de los nudos hacen poco plausible este modelo.
Norman ¥y colaboradoreé (1982, 1984%a,b) han estudiado por medio de
chlculos numéricos hidrodinfmicos la estructura y dinfmica de flujos
supersénicos y los diferentes mecanismos de formacidn de nudos en jets

astrofisicos.

Las causas de la formacidn de sistemas de ondas de choque a gran
escala en jets son las numerosas inestabilidades posibles en el flujo
( Norman et al.»1984a,b, Cohn, 1983, Payne y Cohn, 1985) y la
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influencia del material exterior (e.g.» confinamiento y curvatura por
presidén dinfmica ) ( Sanders, 1983, Falle y Wilson,» 1985) . El
material exterior que provoca choques en el Jjet puede ser material
antiguo del jet que regresa en direccién al nlGicleo exteriormente al
jet tras haber pasado por el hot spot (Norman et al, 1984a,b).

La formacidén de ondas de choque espaciadas peribédicamente fue
observada por Ernst Mach y Salcher (1889) en el estudio del flujo
.alrededor de proyectiles. L. Mach (1897) reprodujo los resultados
anteriores por medio de expeiimentos en que se dejaba escapar por un
orificio aire a mayor presidn que la atmosférica . Mach interpretd los
resultados como ondas de compresibn estacionarias. La figura 2 muestra
una reproduccidébn de la fotografia de Mach y 1la figura 3 1la
interpretacidén hidrodin&mica (tomada de Adamson y Nicholls, 1959). Los
resultados se pueden interpretar como oscilaciones no lineales en jets
supersdnicos de mayor presidn que el gas que les rodea. Ondas de
choque de este tipo pueden producirse en jets astrofisicos cerca de su
punto de colimaciébn si el jet se expande libremente, es decir si 1la
presién del medio exterior es inferior a la del jet.

Cohn (1983), Norman et al (1984a,b), Payne y Cohn (1985) han
extendido los c&lculos al caso de jets en equilibrio de presidn con el
medio exterior. Los distintos tipos de inestabilidades se pueden
‘clasificar en diferentes regimenes segun los valores del nfmero de
Mach = Vjet / C jet ( V jet es la velocidad del jet y Cjet la
velocidad del sonido en €l ) y de la razdn entre las densidades dentro

y fuera del jet jet / ext .

Segﬁn el mecanismo de excitacidn las ondas de choque pueden ser
estacionarias (Sanders. 1983, Falle et al. 1985 ) o propagarse en 1la
direccibén del jet supersbnicamente (respecto al medio exterior). En el
Gltimo caso la excitacibn de ondas de choques no estéd limitada al jet
pudiéndose propagar también en el medio exterior ( Norman et al, 1984b
) . Hacemos notar que las ondas de choque externas pueden ser uno de
los mecanismos de excitacién de los filamentos extensos de gas frio
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observados en clmulos de galaxias ( Cowie et al., 1983, Hu et al ,
1885 ).

En general, la forma de las ondas de choque producidas en las
simulaciones es bicdnica aunque choques planos, de tipo disco de
Mach, se pueden producir ( Norman et al. 1984). En nuestras
simulaciones de la emisidn sincrotrdn en ondas de choque supondremos
que é&stas son planas para simplificar los c#lculos y para poder
emplear la solucibn de la ecuacidn de transporte de rayos cbsmicos en
presencia de pérdidas energéticas calculada por Webb et al (1984).
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CAPITULO 3

ACELERACION DE PARTICULAS ENERGETICAS EN ONDAS DE CHOQUE

3.1 Rayos cbsmicos. Propagacidn.

La fisica de 1los rayos césmicos ha prestado una gran ayuda al
entendimiento de la actividad en nficleos gal&cticos. De hecho la
naturaleza extraterrestre de 1los rayos cdsmicos se descubrib (Hess,
1912) afios antes de que las galaxias fueran reconocidas como tales.
Hess y Kolhorster (1912) demostraron por medio de cé&maras de
ionizacién llevadas en globos que la radiacibébn cbsmica aumentaba con
la altitud y que por tanto no se trataba de radiacidn procedente de
material radiactivo en la superficie de la Tierra. Hoy en dia se
conoce que los rayos cbsmicos son en su mayor parte partfculas
cargadas positivamente, siendo el 85 por ciento del flujo protones, 10
por ciento electrones y el resto nicleos mis pesados. Su composicidn
es uno de los indicativos directos de su origen.

Por qué es tan importante el entendimiento de los rayos cbdsmicos
para explicar los nlcleos galicticos activos? En ambos casos hay que
explicar el origen, composicibn, transporte y aceleracién de
particulas cargadas altamente energéticas. En  lo que concierne al
origen de los rayos cbsmicos en nuestra galaxia solo podemos recurrir
a los fendmenos conocidos capaces de generar dichas particulas,
principalmente supernovas. El hecho de que el espectro medido de los
rayos cbsmicos es muy similar al que se infiere péra las particulas
energéticas en AGNs hace pensar en un mecanismo de producciébn comfn.
Igualmente la emisién no térmica (sincrotrén)_observada en nuestra
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galaxia y en otras galaxias normales indica de nuevo la existencia de
partfculas altamente energéticas con una funcidén de distribucién
energética similar. Si el mecanismo de generacidén de partficulas no es
el mismo en estos contextos tan diferentes aunque el resultado, la
forma del espectro, es similar, esto hace pensar que lo importante es
la reordenacién de la funcién de distribucidn por algin mecanismo de
reaceleracibn. Segﬁh este concepto independientemente de la funcibn
fuente (supernovas o nficleos activos), si el proceso de aceleracibn es
el mismo obtendremos el mismo resultado. De la existencia de ondas de
choque en diferentes contextos astrofisicos se puede derivar que la
aceleracién de Fermi de primer orden en ellas es el mecanismo
responsable de que 1la distribucién de particulas sea muy similar en

objetos diferentes.

La forma m&s general de la ecuacidén de transporte de rayos
cbsmicos es ( Parker, 1965; Dolginov y Toptygin, 1966, Gleeson y
Axford, 1967, ver tambien Skilling, 1975)

difusién espacial

conveceidn

cambios adiab&ticos de energia

aceleracibn de Fermi de segundo

orden
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pérdidas y ganancias de energia

escape del sistema

fuentes o sumideros

Normalmente esta ecuacién general no es la que se utiliza en
problemas especificos por su complejidad. Pero su generalidad la hace
aplicable a un gran nlmero de situaciones con 1las debidas
simplificaciones. En el caso del transporte de particulas energéticas
a ambos lados de una onda de choque habri que resolver (3.1) a ambos
lados de la onda choque con determinadas condiciones de contorno. La
primera solucién al problema (Krymski,» 1977; Axford et al, 1977,
Blandford y Ostriker, 1978, Bell, 1978a,b) no consideré pérdidas
energéticas. Si bien en el caso del medio interestelar esta puede ser
una aproximacién razonable, en supernovés y nlGcleos galécticos activos

-las pérdidas sincrotrén y por dispersidén inversa de Compton son

importantes y determinaran la forma del espectro a energias altas (
). '

3.2 Aceleracidn de Fermi de primer y segundo orden.
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Los fundamentos de lo que ahora se denomina aceleracidn de Fermi

de primer orden fueron propuestos por Fermi en 1954. Aunque no se
refiri® a ondas de choque, la idea era la misma que la que décadas
después se aplicaria a estas. La idea original (Fermi, 1949) consistia
.en la posibilidad de acelerar los rayos cbdsmicos en colisiones con
nubes interestelares masivas de baja velocidad. Este mecanismo se
conoce como aceleracibédn de Fermi de segundo orden. En la publicacibn
de 1949 también discutid otro mecanismos en principio mis efectivo que
el de segundo ordens que descartd por no encontrar un contexto donde
aplicarlo. En 1954 criticé sus propias conclusiones de 1949,
sugiriendo que el efecto descartado anteriormente era importante
cuando una particula se viera encerrada entre dos "espejos magnéticos"
convergentes. El1 efecto es de primer orden, como veremos mas adelante,
pues las particulas siempre ganan energla en las colisiones con las
nubes o espejos magnéticos convergentes.

La aceleracién difusiva en ondas de choque se basa en el mismo
concepto fisico,» substituyendo los espejos magnéticos convergentes por
el plasma convergente a ambos lados de una onda de choque.

Aunque el tratamiento macroscépico del problema del transporte de
rayos cbsmicos dado por la ecuacién de transporte ( ) es 1la
formulacién estricta del problema, pierde el sentido intuitivo del
tratamiento microscbpico. Este Giltimo sera seguido en este apartado
para explicar las ideas de Fermi. '

Para distribuciones al azar de nubes o espejos magnéticos,
existen tantas acercéndose a la partfcula cargada como alejéndose de
ella, para un observador exterior al sistema. Como las particulas
tienen velocidad mayor que la de los puntos con que colisionan, habré
dos tipos de colisiones: de frente, es decir cuando las velocidades de
la particula y de la nube tienen sentido contrario y el caso contrario
en que las partficulas alcanzan a la nube siendo el sentido de sus
velocidades el mismo. En el primer caso las particulas ganan energia
mientras que pierden energia en el segundo. Supondremos que las nubes
son suficientemente masivas de manera que su velocidad no cambia en

las colisiones.
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Veamos cual es el aumento de energia que experimentan las
particulas en el primer tipo de colisiones. Tomemos el sistema de
referencia en el sistema de la nube a velocidad V. En este sistema la
energla de la particula viene dada por E' = gv (E + V p)
donde gv = (1 = (V¥%2 / c¥¥2))¥%(-1/2)
es el factor de Lorentz de la nube
Yy su cantidad de movimiento es

En la colisién 1la energia se conserva y el vector cantidad de
movimiento cambia de signo

Volviendo al sistema de referencia del observador (o aquel en que
la distribucién de velocidades de los espejos magnéticos es isbtropa)
tenemos

Substituyendo E* y p'y p= Ev /(c ¢)

Simplificamos utilizando la relacibn =1+ obteniendo

con lo que la ganancia relativa de energia viene dada por
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En el caso de que la partfcula alcance a la nube la pérdida de

energia viene dada por

Fermi notd que en promedio existfa ganancia de energfa al ser mis
probables las colisiones del primer tipo que las del segundo. La
probabilidad de cada tipo de colisién es (v + V)/(2 v) y (v = V) /(2
v) respectivamente. El1 aumento de energia medio por colisibn es

SiV«e E/E = 4 (V / c) ¥¥ 2,

La ganancia relativa de energia es s6lo funcién del cuadrado de
la velocidad de las nubes (en unidades de la velocidad de la luz, es
decir siempre menor que la unidad). De ahf la denominacidén "de segundo
orden". _

La‘razbn de aumento de energia es

donde M es el némero de colisiones por segundo. Esto equivale a un
aumento expbnencial de la energia de las particulas. Para calcular la
funcién de distribucién en equilibrio, seguiremos la representacién
macroscdpica resolviendo la ecuacidn de transporte. En funcidn de la
energfa y considerando solo las ganancias debidas a"las colisiones se

puede expresar como
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= 0 pues estamos interesados en la
solucibén estacionaria. _
La ecuacidn diferencial que ha de verificar N (E) es

cuya solucién es

Aunque el mecanismo de Fermi de segundo orden produce leyes de
potencias y puede operar en vollmenes tan grandes como la galaxia, es
en realidad poco efectivo. Su efectividad se puede medir por el
producto . Cuanto mayor sea » m&s dura (mis plana) seré la
distribucién energética resultante. Aunque el tiempo de permanencia en
la regidén de aceleracibén puede ser elevado, es pequefio en el medio
interestelar.

Por otra parte se deberia observar un amplio rango de valores
de en diferentes objetos debido a los diferentes valores
de y de .Este no es el caso, por 1o que en general la
aceleracién de Fermi de segundo orden no se considera el mecanismo
dominante de aceleracidn de particulas..

Fermi corrigié en 1954 sus propias criticas anteriores (1949) a
un mecanismo de primer orden en (V / e¢). Se produce cuando las
particulas cargadas se ven atrapadas entre dos espejos magnéticos
convergentes. En este caso solo hay colisiones del primer tipo (de
frente) y las particulas siempre ganan energia mientras permanezcan
entre los espejos que se aproximan. El cambio de energia en cada par
de colisiones es |

2 gv¥¥2 EV /c
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3.3.1 Teorfia estandard.

La modificacidn del mecanismo de Fermi de primer orden para ondas
de choque fue publicada independientemente por .....

Seguiremos la aproximacién microscbdpica de nuevo. Vamos a olvidar
por un momento los procesos de dispersién de particulas a ambos lados
de la onda de choque y realicemos un anflisis de probabilidades (Bell,
1978a.b).‘ Supondremos que los puntos de dispersidn aQanzan con el
flujo. Las particulas ganarén energia en cada paso de la onda de
choque, debido al cambio de sistema de referencia. Denaminaremos medio
1 (upstream) al fluido anterior a la onda de choque y medio 2
(downstream) al fluido postefior a ella. Sea una particula que se
encuentra inicialmente en el medio 1. Calculemos el cambio de energia
que experimenta cuando cruza al medio 2 es reflejada por alg(n
mecanismo y regresa al medio 1 cruzando de nuevo la onda de choque.

Sean ps Vs ¥ la cantidad de movimiento, velocidad y coseno del
éngulo de pitch ( ) respectivamente de la particula
en el medio 1. Al cruzar el choque la particula pasa a un sistema de
referencia, medio 2, que se acerca al medio 1 con velocidad U1-U2. En
este sistema su cantidad de movimiento es

La ganancia en cantidad de movimiento de las particulas se
célcula integrando a todas las posibles direcciones de cruce
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donde es la probabilidad de cruzar el choque en el &ngulo sblido
comprendido entre y +«4 .

Al ser reflejada la particula en el medio 2 y retornar al medio
1, contra corriente, existe de nuevo un cambio de velocidad U2-U1 < O.
Pero ahora varia de 0 a -1 con lo que existe de nuevo un aumento
de la cantidad de movimiento de 1la particula de igual valor, en
mbdulo, al anterior. La razbén intuitiva del aumento de energia
independientemente del sentido de cruce de la onda de choque se puede
ganar de la observacidn de la figura .« La variacidn promedio de
la cantidad de movimiento de 1las particulas al cruzar el choque y
retornar al medio 1 volviendo a cruzarlo es

Vemos que el plasma a ambos lados de la onda de choque actfa
frente a las particulas cargadas de manera similar a los espejos
magnéticos convergentes. La aceleracidn es de primer orden en ( U1l -
U2) / v, es decir sblo depende de la velocidad de las particulas ( ~ ¢
para particulas relativistas) y de las velocidades del plasma antes y
después de la onda de choque en el sistema de referencia de esta. Las
particulas cargadas también ahora ganan energia exponencialmente. Para
calcular la forma de la funcidn de distribucibén hemos de conocer la
probabilidad de que una partfcula vuelva a la zona 1 tras pasar el
choque. Ello equivale al célculo de 1la frecuencia de choqués con
espejos magnéticos en el caso general. El tratamiento que
desarrollaremos se debe a Bell (1978,a).

Sea n la densidad numérica de particulas en el medio 2 con
velocidad v (relativa al plasma local). El flujo de particulas que no
vuelve al choque (a favor de la corriente) .es igual a n por la '

 velocidad del plasma que arrastra a las particulas energéticas, F
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escape n U2 mientras que el flujo de particulas que cruzan el

choque desde la zona 1 viene dado por

donde n / 2 es el nimero de particulas en la zona 1 con entre 0 y 1
(aquellas que pueden cruzar el choque) y es la probabilidad de
que crucen el choque con &ngulo de pitech = .

La mitad de las particulas cruzarfn el choque con velocidad
promedio v / 2. La razbn por la cual tomamos la misma densidad de
particulas energéticas antes y después del choque es que se comportan
de diferente manera que el plasma té&rmico, siempre que vean el choque
como una discontinuidad. El plasma ténnico ha de cumplir 1las
relaciones de Rankine-Hugoniot.

La probabilidad de no retornar al choque es

P escape 4 nU, / nv = y U, /7 v » cantidad
pequefia pues la velocidad de las particulas es mucho mayor que U1 y
que 02. Por tanto la probabilidad de retornar al medio 1 tras cruzar
el choque es 1 -4 U2 / v. En esto se basa la efectividad del
mecanismo, una pequefia parte de las particulas energéticas escapan del
sistema pero la mayor parte quedan confinadas en la zona cerca de 1la
onda de choque, cruzando este repetidas veces.

Para calcular la funcibén de distribucibn, utilizaremos el
espectro integrado, nGmero de particulas con energia (o cantidad de
movimiento superior) a una dada

Por conservacién del nimero de particulas N2 U2 = N1 U1
Sean pn y vn la cantidad de movimiento y velocidad de las

particulas que cruzan y retornan al medic 1 n veces. pn viene dada por
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i

donde hemos considerado que la velocidad aumenta también en cada érucg

del choque. P

'

La probabilidad de alcanzar la cantidad de movimiento pn» igualza
la de cruzar 2n veces el choque (o pasar n veces del medio 1 al 52 y
del 2 a1 1) es '

Despejando y substituyendo en tenemos

La densidad de particulas de cantidad de movimiento mayor o igual

que pn es la densidad total por Pn

Tal y como hemos definido N2 (pn) la funcién de distribucibn

viene dada por

con lo que la funcién de distribucidn de la cantidad de movimiento es
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Como era de esperar este es el mismo resultado que se obtiene del
tratamiento macrosebpico, solucibén de la ecuacidn de transporte.
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CAPITULO 4
EMISION NO TERMICA EN ONDAS DE CHOQUE EN NUCLEOS

GALACTICOS ACTIVOS.

4.1 Introduccibn.

En este capituloidesarrollaremos el aparato matemitico necesario
para la resolucidn del problema que nos concierne. Queremos conocer
.las propiedades de emisién continua de las particulas aceleradas en
~ondas de choque en jets. La mayor parte de las aplicaciones anteriores

del mecanismo de Fermi de primer orden no consideraron mis que el
espectro de los electrones (Webb et al,1984, Schlickeiser, 1984,
Bregman, 1984) olvidindose de los detalles de la radiacién de la que
emiten como por ejemplo su distribucibn espacial o la variacién del
espectro con lla distancia- a la onda de chogue. Para facilitar la
comparacidén de nuestros cllculos con observaciones de alta resoluciébn,
creimos que no seria suficiente calcular la emisién integrada de los
electrones acelerados en la onda de choque. Como la solucién de WDB al
problema de 1la aceleracibén en presencia de pérdidas permite calecular
la funcibn de distribucién de los electrones a cualquier distancia de
la -onda de choque, esto hace posible calcular la intensidad observada
para puntos de una red bidimensional que representan la proyeccidn de
la onda de choque en el plano del cielo. En el caso general, esto
requiere resolver la ecuacién de transporte para la radiacibn
sincrotrén (4. ). |
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Para hacer el problema resoluble en el marco de la solucibn de
WDB haremos las siguientes suposiciones, que probablemente se ajusten
bastante bien a la realidad (al menos para cierto tipo de ondas de
choque): 1) la onda de choque se supone plana, un disco de Mach, con
el flujo perpendicular a ella; 2) suponemos que el campo magnético
esta alineado con 1la direccién de 1la corrientes es decir es
perpendicular a la onda de choque(esta es la condicién de mAxima -
eficiencia para la aceleracibén por difusidn en ondas de choque); 3) el
coeficiente de difusién es independiente de la cantidad de movimiento
de las particulas y de la distancia a la onda de choque; 4) las
pérdidas energéticas dominantes son debidas a la radiacibn sincrotrén
de las particulas y por tanto no dependen de la posicidén al ser el
campo magnético constante por la condicién (1).Con estas suposiciones
la funcidn de distribucién sblo depende de las propiedades de la onda
de choques del nimero de Mach, y de las caracteristicas de la
componente térmica del jet, del indice adiabitico. La constante que
determina el 1indice espectral es, como vimos en »1a razbdn de
compresién del gas a ambos lados de la onda de choque. Veremos més
adelante en detalle, como para razones de compresién altas el espectro
se puede desviar de una ley de potencias, pudiendose establecer picos
anchos en la emisidn sincrotrén, justo antes de la frecuencia de corte
(WDB, S84). Ellison (1984) ha propuesto que en presencia de pérdidas
intensas 1la razén de compresién puede aumentar respecto a los valores
que predice la teoria cinética de gases. ‘

La regiébn de emisién alrededor de la onda de choque seré
principalmente la zona de después del choque donde la densidad de
particulas disminuye mas lentamente con la distancia al choque.
Despreciando la variacién de la seccidn transversal del jet con la
distancia al choque, la zona de emisién es cilindrica. Los parémetros
libres del modelo con las suposiciones dadas anteriormente son

La resolucidén de la ecuacibn de transporte nos da una matriz de
intensidades para los puntos de la red bidimensional descrita
anteriormente. Tomamos el eje X a lo largo de 1a proyeccibn de la
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direccién de la corriente en el plano del cielo y el eje Y
perpendicular a dicha direccién (paralelo a 1la onda de choque).
Cilculos sucesivos a diferentes frecuencias generan cubos de datos
tridimensionales similares a los que se obtienen observando con el
interferometro Fabry-Perot Taurus (Atherton et al, 1982) o con el VLA
ooWesterbork en lineas espectrales. En nuestro caso la dimensién Z,
frecuencia, no abarca unos cuantos Angstrons sino que se extiende
desde radio haéta el visible y en algunos casos hasta rayos X.

Por cada conjunto de valores asignado a los parfmetros libres
obtenemos tres cubos de datos correspondientes a los parfmetros de
Stokes I, Q, y V ( U se puede hacer cero por eleccidn conveniente de
‘los ejes de referencia). La definicidn y anflisis de estos cubos de
datos se realiza por medio de software similar a la existente en
Starlink (programa MANIC). La informacidn a obtener de los tres cubos
de datos, o de manipulaciones de estos, consiste primeramente en mapas
a una frecuencia de la intensidad total, de las diferentes componentes
de polarizacibn, de los grados de polarizacidn y &ngulo de posicién de
la polarizacidn lineal y de mapas de 1Indice espectral entre dos
frecuencias dadas. La estructura de los datos permite también calcular
el espectro completo y 1las propiedades de polarizacién en un
determinado punto espacial. Por integracién en 1las coordenadas
espaciales calculamos las propiedades de la emisidn total de 1la onda.
que se observarian con técnicas de baja resolucién espacial.

Veremos como ciertas propiedades son sélo dependientes de la
razén entre la escala temporal de las pérdidas energéticas y la escala
de tiempo de difusién convectiva. En principio, debe ser posible por
medio de observaciones futuras constrefiir el valor del coeficiente de
difusién (si realmente es independiente de la cantidad de movimiento)
y comparar con aquellos que conocemos relativamente mejor en otros
contextos astrofisicos donde 1la aceleracién por ondas de chogue es
importante, como remanentes de Supernovas o el viento solar.

Para simplificar la ecuacién de transporte y ser capaces de
resolverla numéricamente para fuentes dpticamente gruesas en tiempos
razonables, hemos tomado el caso en que la direccibn de la corriente
es perpendicular a 1la direccidn de observacion. Es decir el eje del
jet esta en el plano del cielo y la onda de choque se ve de canto.



Capitulo 4 -4

Para el caso de fuentes S6pticamente delgadas (el caso general en el
visible y: a frecuencias de radio altas ) es sencillo generalizar a
cualquier &ngulo de observacidn pues la intensidad observada no es m4s
que la contribucién de diferentes vollmenes cpn diferentes
emisividades. Este caso es un problema de proyeccibn; de asignar el
producto de la emisividad por el volumen individual alr%dedor de una
red de puntos igualmente muestreados del jet a las coordenadas
proyectadas en el plano del cielo. Como los coeficientes de emision y
de absorcién sblo dependen de la distancia a la onda de choque, es
decir de la coordenada X pero no de la Y, resolver la ecuacibn de
transporte supone considerar los diferentes caminos 6ptlcos en func16n
de la coordenada radial Y. :

Los cllculos se realizan en dos pasos. Primero, éélculo' los
coeficientes de emisién y de absorcidn en los par&metros de Stokes a
intervalos constantes dela coordenada X, es decir a diferentes
distancias a la onda de choque, y a diferentes frecuencias. Esto
requiere el célculo de la funcibén de distribucién de 1los electrones
para los valores de X escogidos. Seguidamente resuelvo la ecuacibén de
transporte considerando la geometria cilfndrica.

4.2 Chllculo de 1la distribucidén energética de los electrones a
cualquier distancia a la onda de choque.
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La expresién més general de 1la funcidn de distribucibén para
cualquier cantidad de movimiento y posicién respecto al choque viene
dada por las ecuaciones 4.23 y 4.24 de WDB (ver 3.3.1).

Esta expresién es sin embargo, dificil de tratar numéricamente
pues requiere el c&lculo de una integral doble (una de ellas en el
plano complejo, la transformada inversa de Laplace M (z,z';x) ). Para
valores de p mayores que P, existe una solucidn mé&s apropiada en
cllculos numéricos (ec. 4.35 de WDB ). Esta ser& la expresidén que
utilizaremos en el c8lculo de 1los coeficientes de emisién y de
absorcibn pues requiere solamente la inversién de una transformada de
Laplace para cada valor de x. Ademis esta solucién nos pemmitiré
calcular la funcidén de distribucién integrada (apartado 4.2.1) y a
partir de &sta el espectro integrado de emisién en fuentes 6pticamente
delgadas. '

A energias menores que .la de inyeccibén, la funcibén de
distribucibn tiene valores despreciables, excepto en el caso de
pérdidas sincrotrén importantes en que una parte substancial de los
electrones son desplazados-a la parte de energia menbr que la de
inyeccidn. Ademis 1los electrones de p menor que po contribuyen a la
emisién sincrotrdn a frecuencias muy bajass no observables o
autoabsorbidas para valores tipicos de B y de po.

En el cilculo de los coeficientes de emisibén y de absorcidn
caracterizamos la funcién de distribucién en la variable z = / p =
Eo / E, donde py E son la cantidad de movimiento y energia de las
particulas respectivamente y el subindice o se refiere a una energia
de referencia. En la solucién de WDB esta energia de referencia
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corresponde a la de las partfculas monoenergéticas inyectadas en 1la
onda de choque. En general, la variable z facilita 1la integracidn de
los coeficientes de emisién y de absorcidn.
La funcibén de distribucidn en la variable z+,» fz (2) , viene dada
por
N (E) dE = fz (2) dz

donde N (E) es la funcién de distribucidn en energia.

N (E) est8 relacionada con la funcién de distribucibn en la
cantidad de movimiento f (p) por la relacién

N (E) dE = 4 p2 £(p) dp
El valor de fz (z) lo obtendremos derivando p = po /7 z ¥y
substituyendo en

la relacién

dp = -po/ z2

N (E) dE = = 4 pi (po / z)*¥2 £ {p) (po / z¥%2) dz

- 4 pi (po¥*3/z¥%4) f(p) dz

Substituyendo f (p) por su valor a cualquier distanciz de la onda
de choque ( 3. ) tenemos
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donde

Este es el valor de la funcidén de distribucidn en la variable =z
para la inyeccidn en la onda de choque de electrones monoenergéticos.
Para una funcibén de distribucidén inyectada cualquiera, la funcién de
distribucién resultante es 1la convolucién de 1la funcibén de
distribucidn inyectada con la funcidén fz (z) (ver 4.3).

La forma de 1la funcidén de distribucién queda escondida en
. No obstante 1la funcidn de distribucidén es muy semejante a la que
resultaria en ausencia de pérdidas energéticas. La diferencia consiste
en la existencia de un corte en la distribucién a energias altas. Las
pérdidas energéticas limitan la energia mixima a que las particulas
pueden ser aceleradas. En el caso de ausencia de pérdidas o de
pérdidas energéticas poco intensas, la energia mixima viene limitada
por el tamafio de 1a onda de choque ( )
A energias bajas la funcién de distribucidn sigue una ley de
potencias

N (E) = E %¥ E ; fz(z) = z ¥¥ z; f(p) = p*=*
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siendo

Dondei el valor de la pendiente es 1la misma que en el caso
estandard

= 3r/ (r-1) =2 alfa +3 ,
alfa es el indice'espectral de la radiacién sincrotrdén emitida
por los electrones en el caso de opacidad pequefia.

4.2.1 Funcién de distribucién integrada.

Las observaciones a alta resolucién de objetos extragalécticos
son dificiles en astronomifa, estando limitadas a radio ondas (VLBI).
Por ello los objetos 1lejanos o compactos no pueden ser resueltos
espacialmente en general. S8lo existe informacién de su emisibn
integrada. En nuestro modelo interpretamos el espectro total como la
emisidén integrada de una o mas ondas de choque. La emisién de cada
onda de choque se puede calcular a partir de la funcibn de
distribucidn integrada si toda la onda de choque es &pticamente
delgada. Para ondas de choque Spticamente gruesas, al menos en una
zona, este procedimiento no valdria para calcular la intensidad
observada y habria que resolver la ecuacidn de transporte para cada
posicibn y después integrar la contribucidn a la intensidad total de
cada elemento individual.

Definimos la funcidn de distribucibén integrada como
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Es interesante calcular la contribucibn a de las zonas de
antes y de después del choque

donde

Las funciones f1x, f2x dan la funcibn de distribucidn integrada a
la parte de la onda de choque comprendida entre x y O.
f1x viene dada por

Vemos que la integracidn analitica de la componente en x evita el
tener que realizar una integracidén doble. Esto sera muy util al
calcular 1los coeficientes de emisién y de absoreidn, lo cual requiere
volver a efectuar otra integracidbn para todas 1las energias de 1la
emisién de cada elemento de la funcién de distribucidn. De igual
manera f2x viene dado por

con lo que fitotal, f2total y ftotal vienen dadas por
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Las propiedades de las soluciones son las siguientes:

La funcién de distribucién integrada de 1la =zona anterior al
choque tiene 1la misma pendiente, —q, que la funcién de distribuecién
diferencial a momentos lineales bajos. Esto se debe a que 1la zona
cercana al choque es la que m&s contribuye a f1total para cualquier ps
siendo la contribucibn de =zonas alejadas a contracorriente
despreciable por el decrecimiento exponencial con la distancia de la
constante de normalizacidn de la funcidn de distribucién. Después del
choque, la conveccidn ayuda a transportar las particulas a favor de la
corriente (alejindose del choque). La contribucibén de cada elemento
(x» x + dx) es igual para valores de p < p*(x). La integracién
de f(x,p) dx a toda la zona tras el choque produce una funcidn de
distribucién de ley de potencias de pendiente una wunidad mas
pronunciadas, - ( @ + 1 ) para valores de p inferiores a p* (0) con
corte exponencial para p superiores.

fitotal (p) y f2total (p) tienden al ‘mismo valor para p p*
debido a la contribucidén dominante de la zonas cercanas al choque para
p p* y a que f(-0 ,p) = £(+0,p).
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Si existiera la posibilidad observacional de aislar el espectro
de la emisibén anterior y posterior al choque, se apreciarfa un cambio
de Indice espectral de 0.5, siendo la parte de espectro méas
pronunciado la de después del choque. No obstante la contribucidn de

*
la zona anterior al choque es pequefia excepto parap p

4.3 Mecanismos de inyeccidn.

La aceleracién de Fermi de primer orden en ondas de choque, asfi
como la mayorfa de 1los mecanismos de aceleracién de particulas,
necesitan partir de una poblacidn de particulas de suficiente energia
(cuasirelativista o medianamente relativista) para ser efectiva.
Después de la onda de choque se produce un aumento de la temperatura y
de la densidad del plasma, condiciones de Rankine-Hugoniot (ver
por ej. Tidman y Krall ,198. , para una derivacién de las condiciones
para plasmas no colisionales). Ya en uno de los cuatro trabajos
cl&sicos de aceleracidén en ondas de choque Bell (1978) propuso que la
cola de particulas mis energéticas de esta distribucidn térmica era la
fuente de inyeccidén de particulas energéticas al mecanismo de
aceleracibn. )

Se puede argumentar que en el caso de remanentes de Supernovas
existe otra fuente de particulas de alta energia, el pulsar central.
No obstante, no siempre queda una remanente estelar activa dentro de
la supernova, y por ello es necesario en ese caso un mecanismo de
inyeccidn local.

El caso de jets extragalBcticos es distinto. Por definicién se
trata de un flujo que se origina en el objeto central compacto. Aunque
en dicho flujo puede dominar la componente térmica, es indudable que
también seran transportados Apor el cierta cantidad de electrones
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relativistas. Como las pérdidas energéticas aumentan con 1la energia
(con la segunda potencia para radiacidn sincrotrén y por dispersibn
inversa de Compton) sblo los electrones menos energéticos superarén
las pérdidas y conseguirén llegar a las ondas de choque donde seran
reacelerados. Webb et al. calcularon el resultado de acelerar una
distribucidén monoenergética de electrones inyectada en la misma onda
de choque. El resultado para una distribucién cualquiera supone 1la
integracién de la solucién para una delta de Dirac a dicha

distribucidn. La diferencia entre ambos casos se puede ver en la

Fig. . La solucidn de WDB produce una funcidn de distribucibén de
pendiente extendiendose entre la energia de inyeccién y la
energia mAxima . Para una funcién de distribucién inyectada no

monoenergética, la convolucidén con la sclucién de WDB tendrad las
siguientes caracteristicas. Supongamos que la funcidn de distribucidn

es una ley de potencias de pendiente entre las energias
y . Si es menor que entonces 1la funcidbn de
distribucidn resultante tendra pendiente desde
hasta » €es decir cualitativamente el resultado equivale a
inyectar electrones a la energia de corte inferior . Si
la funcibn de distribucidén inyectada tiene que ’

entonces la funcibén de distribucidn resultante constari de una parte
de pendiente entre y v Y de otra a
energias comprendidas entre y de pendiente . Esta
parte corresponde a la funcién de distribucidn resultante
correspondiente a la energia inyectada « En ambos casos la
funcidén de distribucién presenta el corte exponencial a la energia
. Como vimos en 4.2, este valor es en general independiente de 1la
energia inyectada y solo depende de las caracteristicas de la onda de
choque. El papel de las ondas de choque, desde el punto de vista de
las particulas relativistas es servir de reaceleracién de las mismas.

Desde el punto de vista observacional este concepto se ajusta
bastante bien a las observaciones. Normalmente los jets no se detectan
a lo largo de
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toda su trayectoria, sino que presentan zonas de emisibén m&s intensa
sobre un fondo de emisién mas débil. Un ejemplo de la dificultad en
detectar esta emisién continua es el jet de Cygnus A, recientemente
detectado en observaciones de Perley y colaboradores explotando al
méximo el rendimiento del VLA. La existencia de este jet en particular
habfa sido predicha mucho tiempo antes, pero la falta de mecanismos de
aceleracidn in situ hacfa dificil de entender la no deteccibn del jet.
Por otra parte los jets detectados a escala de VLBI disminuyen
fuertemente en temperatura de brillo al alejarse del nficleo, hasta
desaparecer por falta de rango dinfmico observacional. No es de
extrafiar que la mayoria de ellos se detecten a otras resoluciones més
sensibles a estructuras extensas
( ).

4.,4.,1 Forma general de losvcoeficientes de emisidn y de absorcibdn de
radiacidén sincrotrén en todos los parfmetros de Stokes para
distribuciones isotrépicas de electrones.

El problema principal que. estamos considerando es el de la
radiaciébn sincrotrén emitida por una poblacidén de electrones
acelerados en ondas de choque. Vimos en que las distribuciones
energéticas resultantes se podfian considerar isbtropas tanto antes
como después del choque. Debido a la dispersién por homogeneidades
magnéticas la direccidn de movimiento de los electrones no formari un
&ngulo constante con la del campo magnético, sino que cambiar’ por
cada choque con las inhomogeneidades. Sin embargo 1las caracteristicas
de la emisidén dependerén del &ngulo de observacidn, definido como el
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que forma la direccidn de observacidén con la dirececidn del flujo.
Asumiendo un campo magnético transversal al choque, el &ngulo de
observacidn es también el &ngulo que forma la direccibn de 1las
partfculas responsables de la radiacién observada con la del campo
magnético. Este es uno de los aspectos que normalmente se olvida al
tratar la emisién sincrotrdn. Esta no ser& en general igual para
cualquier observador. '

La expresién m&s general de los coeficientes de emisibn y de
absorcidén de radiacidén sincrotrén en los parfmetros de Stokes fue
obtenida por Sazonov y Tsytovich (1968). Estas férmulas fueron
posteriormente utilizadas por diferentes autores para describir las
propiedades de polarizacién de fuentes sincrotrén, en particular por
Pacholezyk y Swihart (1971) que resolvierdén la ecuacidn de transporte
para un medio homogeneo ( ver 4.5 ). En el caso general de una funcién
de distribucibn energética cualquiera, no es posible calcular
analiticamente los coeficientes de emisién y de absorcidén. La
expresién comlnmente usada para distribuciones energéticas de ley de
potencias no es mis que una expresidén aproximada en la que se supone
que la funcidn de distribucién se extiende a energia infinita. Las
expresiones que desarrollaremos para el caAlculo analitico de 1los
coeficientes de emisidn y de absorcidn tienen utilidad mas all4 del
caso concreto que estudiamos. Seguiremos la formulacidn de Pacholczyk
(1977)» después de corregir los errores de imprenta, por ser algo m&s
conocida.

Los coeficientes de emisibén y de absorcién para una distribucién
isbtropa de electrones girando en un campo magnético totalmente
ordenado son
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donde
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Los parfmetros de Stokes se anulan por la eleccibén de sistema de
referencia......

Los coeficientes de emisidén se pueden expresar como

siendo

Las expresiones para los coeficientes de absorcidn no son faciles
de integrar para distribuciones arbitrarias de electrones (por ejemplo
si, como en el caso que tratamos aqui, la funcién de distribucibn debe
ser calculada también numéricamente). Integrando por partes
obtendremos férmulas mis faciles de manejar.

Las tres integrales tienen forma similar

Integrando por partes obtenemos
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é& (E) N (E) / E2 se anula para los tres coeficientes de absorcibén
pues tiende a cero al tender E a 0 y a infinito.

Si efectuamos la derivacibn en la variable x en lugar de en E
obtendremos tras algo de c&leculo

Hemos utilizado la siguinte relacidn entre funciones modificadas
de Bessel de segundo orden

Kn'(x) =(n/ x) Kn (x} - K (x)

n+1

Hay que hacer notar que las férmulas usadas son una aproximacibn
valida para radiacién emitida por electrones relativistas y para
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distinto de 0 y de (los casos en que 0, fueron tratados por
Epstein (1973) y por Callahan (1975)).

Por otra parte la componente de polarizacidén circular,
normalmente pequefia y por tanto diffcil de detectar, se anula
cuando = 90°

4.5 Ecuacidén de transporte de la radiacién sincrotrén.

Hemos visto en U4.4.1 1la forma general de los coeficientes de
emisién y absorcibn de radiacibn sincrotrén para cualquier
distribucién energética de electrones. El1 tratamiento completo del
problema del transporte de radiacién sincrotrén en un plasma fue
formulado por Sazonov y Tsytovich (1968) curiosamente antes de que las
férmulas para los coeficientes de emisién y absoreidn fueran
publicadas(Sazonov, 1969). Un nimero de autores han aplicado esta
formulacién a diferentes problemas astrofisicos. Nosotros
consideraremos fuentes de baja densidad de gas térmico. De esta manera
la rotacidn Faraday y la depolarizacidén no seran importantes en
nuestros cfllculos. La rotacion Faraday debida a materia fria exterior
a la fuente, es un efecto relativamente bien conocido. Es importante
para obtener informacién de las condiciones fisicas a lo largo del
camino de la radiacién hasta el observador. Pero no nos dice mucho
acerca de la fuente de radiacibén misma.

La teoria estandard de radiacién sincrotrén desarrollada por
Sazonov y Tsytovich (1968) y por Sazonov (1969) es la solucibn primera
y mis general al problema. Considera emisién y reabsorcién dela
radiacién, absorcidn colisional en plasmas frios y variaciones en las
propiedades de polarizacién en el transporte a través de plasmas
térmicos y relativistas. )

El transporte radiactivo en un medio uniforme y estacionario se

puede describir por la ecuacidn
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Ya que es més conocida y fécil de manipular la caracterizacidn de
las propiedades de polarizacidén en términos de los parfmetros de
Stokes, expresaremos la ecuacién de transporte también para los
parfmetros de Stokes. Seguiremos la notacién de Sazonov (1969) (ver
también Pacholezyk, 1977). Los parfmetros de Stokes estén
relacionados con el tensor de polarizacidn por las ecuaciones:

La intensidad total, la intensidad polarizada
linealmente,circularmente, y 1la intensidad polarizada vienen dadas
respectivamente por:
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Asimismo los grados de polarizacidn lineal, circulzar y total son:

y el &ngulo de posicién del vector polarizacién lineal es

En el sistema de 1los parfmetros de Stokes Zz ecuacién de
transporte se puede escribir como
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Si no se consideran efectos causados por la propagacién en un
plasma frio, entonces U = O por seleccidn apropiada de 1los ejes de
referencia. El sistema de ecuaciones se reduce a

La solucién de este sistema de ecuaciones fue obtenida por
primera vez por Pacholeczyk y Swihart (1971). Como esﬁos autores no dan
los pasos intemedios sino la solucidn final, para estar seguros de la
exactitud de las férmulas, hemos calculado la solucidn comprobando que
concuerda con la dada por Pacholezyk y Swihart (apendice A1).

La solucibn general se puede expresar como
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Es de interés considerar los efectos de la opacidad en las
propiedades de polarizacidn. La  caracteristica principal es 1la
disminucidn del grado de polafizacién lineal al pasar de frecuencias a
las que las fuentes son 6pticamente delgadas, a frecuencias a 1las que
la opacidad es mayor que uno. Para funciones de distribucién de ley de
potencias los valores limites en 1los casos 6pticémente delgado vy

6pticamente grueso vienen dados por
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CAPITULO 5

RESULTADOS

5.1 Planteamiento numérico del problema. Simulacién de observaciones a
alta resolucién.

Hemos introducido someramente en la resolucidn numérica del
problema planteado. Explicaremos ahora el desarrollo de los cilculos.
Con las suposiciones hechas en el modelo los coeficientes de absorcidn
Yy de emisibn de radiacibn sincrotrén de los electrones acelerados en
la onda de choque sblo dependen de las carécteristicas de esta y de la
distancia al frente de choque. Las propiedades de 1a radiacién
observada dependerén a su vez de la opacidad ( el radio del jet y el
coeficiente de normalizacién de la funcién de distribucién tendrén que
tomarse en cuenta). Por ello los cllculos fueron realizados en dos
etapas: 1) c8lculo de los coeficientes de emisién y de absorcibn para
una serie de distancias al choque igualmente espaciadas y para
frecuencias tomadas a intervalos logaritmicos constantes (tipicamente
Se consideraron 5 puntos antes y 95 después del choque para 20
frecuencias de radio al ultravioleta ) y 2) solucién a la ecuacidn de
ﬁransporte para diferentes opacidades.

Como resultado se obtienen tres cubos de datos_.en los tres
parémetros de Stokes. La informacién principal contenida en ellos es
morfoldgica, espectral y de polarizacidén. En cada cubo las coordenadas
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X e Y son las posiciones espaciales en las direcciones paralela y
perpendicular respectivamente a la corriente. La coordenada Z
caracteriza la frecuencia a que se han calculado las propiedades de
emisién de la componente relativista del Jet ( ver figura ). De
esta manera los planos XY representan mapas del brillo superficial
observado a una frecuencia ( coordenada Z ) dada. XZ e YZ equivalen a
mapas posicibn-velocidad, donde se puede visualizar la variacidn del
espectro a lo largo de una determinada direccién. Igualmente 1la
extraccién de una linea Z para valores dados de X y de Y corresponden
a obtener el espectro observado en dicho punto. Lineas X (o Y) para Y
(o X) y Z fijos son la variacién de la intensidad observada a lo largo
de la direccidn X (o Y) para una frecuencia Z dada y con 1la otra
coordenada espacial fija ( en general se puede determinar la variacidn
a lo largo de cualquier linea ). La informacibn sobre 1la polarizacidn
de la emisidn contenida en los tres cubos de datos I.3D, Q.3D y V.3D
Se obtiene dividiendo los dos Gltimos por el primero. Ello nos darfa
matrices correspondientes al grado de polarizacidn lineal y circular
para las dos coordenadas espaciales y para la coordenada espectral. El
&ngulo de posicién del vector polarizacién lineal solo tiene dos
valores posibles debido a la topologfa del campo magnético elegida.
Para los puntos de opacidad menor que la unidad Q .gt. 0y el vector
eléctrico’ es perpendicular al campo magnético, es decir a la direccibn
del Jjet. Para puntos é&pticamente gruesos el vector eléctrico es
paralelo al campo magné&tico, es decir alineado con la corriente.

5.3 Fuentes Spticamente delgadas.
5.3.1 Morfologia de la intensidad total

mn El observable astroffsico m&s frecuente es el valor de la
intensidad total de la emisién. Tanto en radio ondas como en el resto
del espectro electromagnético accesible a observaciones, son escasas
las medidas de polarizacibdn ( excepciones notables seran estudiadas
en ). Hemos realizado una serie de célculos para diferentes
angulos de observacibn y factores de compresién de la intensidad total
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de la radiacibn observada para estudiar el efecto conjunto de 1la .
variacién de 1la emisividad éon la distancia a la onda de choque y el
de proyeccibén de la emisién de un jet cilindrico en el plano del cielo
(en el caso general theta obs .ne.90 grad a cada punto observado
contribuyen puntos de diferente emisividad ( el efecto es notable en
los mapas de indice espectral como veremos seguidamente).

Nos concentraremos en el estudio de ondas de choque de factores
de compresién 4 y 7 , limites para choques fuertes en gas no
relativista y relativista respectivamente. Veremos como 1las
propiedades observacionales esperadas son distintas para los dos
.casos. En este apartado veremos las propiedades morfoldgicas de ondas
de choque vistas perpendicularmente a la direccién del flujo.

La figura muestra los resultados obtenidos para = 90 vy
rc = 4 , a frecuencias desde Hz a Hz a intervalos de log
frec = 0.5. El1 resto de los parémetros empleados en este modelo vienen
dados en la tabla . La posicidén del frente de choque es X = 61. Es
destacable por presentar un borde nitido entre la emisién anterior al
choque, casi despreciable, y la posterior a &l. Después del choque la
zona de emisibn disminuye con 1la frecuencia. La forma de cono a
frecuencias 2ltas resulta del efecto combinado de un menor camino
Optico al alejarnos del eje del jet junto a la menor emisividad con la
distancia al choque debido a las pérdidas energéticas.

La posicién del miximo de la emisibn a radio frecuencias altas en
objetos compactos se asocia a veces con la posiciébn del nfcleo
galéctico o con la posicidn visible mAs cercana a éste. Veamos cual es
la posicién del méximo en nuestro modelo. La figura muestra los
coeficientes de emisidén para el caso re= 4. Notamos que a todas las
frecuencias el mé&ximo coincide con la posicién del frente de choque,
si bien a bajas frecuencias, &ste no esta bien definido pues 1z
emisibn disminuye muy lentamente con la distancia. Este comportamiento
se debe a que el numero de electrones que emiten predominantemente a
frecuencias bajas no varia dr&sticamente con 1la distancia. La
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determinacién de 1la posicién del frente de choque a partir de
observaciones es por tanto, a igualdad de poder resolutivo, més ficil
a frecuencias altas. '

Si el factor de compresibén es superior a 4 la morfologia de la
emisién es ligeramente diferente a frecuencias bajas debido al
apilamiento de los electrones antes de la energia de corte. Esto hace
que la emisividad del jet a frecuencias bajas no disminuya con la
distancia al choque sino que aumente. La figura representa la
variacién con la distancia de los coeficientes de emisibn y de
absorcién de la intensidad total. La posicién del maximo del
coeficiente de emisién daré como en el caso anterior la posicién del
méximo de brillo superficial observado pues consideramos fuentes
O6pticamente delgadas. E1 desplazamiento del méAximo respecto a la
posicién del choque disminuye con la frecuencia. A frecuencias altas
la posicidn coincide con la del frente de choque, como en el caso de
menor factor de compresién.

En la posicidn del frente de choque sigue existiendo una
discontinuidad para rc=7 debido a la menor emisividad de la 2zona
anterior al choque. En esa zona la conveccidn obstruye el avance de
las particulas contracorriente siendo estas devueltas répidamente a la
zona posterior al choque. Sin embargo, la discontinuidad no es tan
notable como en el caso de re=ll al no coincidir el frente de choque
con la posicidén de mayor brillo superficial a frecuencias bajas. La
figura muestra los mapas de Brillo superficial a Hz para re=4
y re=7 a alta resolucibn, y la figura muestra las mismas fuentes
observadas a resolucibn el digmetro del jet .

Hemos visto que dos efectos normalmente explicados como efectos
de opacidad, la morfologia nficleo-jet y la variacién de la posicién
del méximo con 1la frecuencia, tienen también . explicacidén en

condiciones especiales en fuentes épticamente delgadas.
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5.3.2 Espectro local.

Idealmente deseariamos disponer de observaciones de los nficleos
gal&cticos y jets a alta resolucidn espacial y en todo el rango del
espectro electromagnético. Esto no ser& posible por muchos afios. No
obstante veamos las caracteristicas del espectro local esperadas en
nuestro modelo. Sus rasgos generales son susceptibles de comprobacidn
experimental. Seguiremos considerando los casos cuya morfologfa hemos
estudiado en el apartado anterior, re= 4 y re=7 con = 90 grados.

Las figuras muestran el espectro local a diferentes distancias
del frente de choque. Observamos que el espectro tiene el fIndice
espectral esperado, 0.5 para re=4 y 0.25 para re=7 y que la curvatura
a partir de la frecuencia de corte es mis pronunciada para re=7 gque
para re=4, La variacibn transversal del espectro sélo refleja el menor
camino 6ptico al separarnos del eje del jet. (y) es constante para
una distancia al choque dada. Los lugares geométricos de igual Indice
éspectral son lineas rectas perpendiculares al eje del jet como
reflejan los mapas de indice espectral ( figuras ). Para ver el
endurecimiento inicial del espectro en el caso de factor de compresidn
7 hemos tomado frecuencias a las que este efecto es notable.

5.3.3 Propiedades de polarizacién.

Uno de los argumentos m&s fuertes para identificar la radiacién
sincrotrén como el mecanismo de emisidn en jets y objetos activos es
la alta polarizacién de la menos una parte de ellos, normalmente los
m&s activos ( Schklovsky, » ver en Angel y Stockman, .19 v ¥
Martin, 1985, revisiones de las propiedades observacionales ). Para
una distribucidn de electrones de 1ley de potencias su emisidn
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sincrotrén en un campo totalmente ordenado tiene un grado de
polarizacibn lineal que depende de la pendiente p de la distribucién (
o del Indice espectral de la radiacién ) segln la férmula (Legg y
Westfold, 19..)

Nordsieck (1976) (ver también Bjoersonn y Blumenthal ,198. ) demostrd
que esta fbébrmula es también vAlida para el grado de polarizacién
lineal correspondiente a un espectro curvado si se toma el Indice
espectral local.

Nuestros célculos reflejan esta dependencia del grado de
polarizacién con el espectro local. En nuestro caso el gfado de
polarizacién no fue obtenido a partir del Indice espectral sino de
los coeficientes de emisién en los parfmetros de Stokes calculados
numéricamente. Para fuentes &pticamente delgadas con &ngulo de
inclinacién de 90 grados y factor de compresiéh del choque menor o
igual a 4 existe un aumento del grado de polarizacidn lineal con. la
distancia al choque tanto antes como después de &l. Las lfneas de
igual grado de polarizacidn son rectas perpendiculares a la direccibn
del jet de igual manera que las de Indice espectral constante.

En ausencia de otros efectos como rotacién Faraday o choques con
estructura ( choques bicénicos, ver, e.g. Norman et al., 1983, Falle,
1985 ) esperamos el mismo fndice espectral y grado de polarizacibn en
el borde que en el centro del jet para jets situados en el plano del
cielo. La orientacién del vector eléctrico E es perpendicular a la del
campo magnético supuesto, alineado con el eje del jet. Discutiremos en
6...fuerte evidencia observacional en favor de esta orientacidén del
campo magnético en fuentes compactas.

Las figuras son mapas del grado de polarizacidn para los dos
casos que estudiamos. Debido al aumento del grado de polarizacidn con
el Indice espectral, la variacidn espacial de Q es m&s suave que la de
I. Este efecto parece estar presente en medidas de polarizacidén a la
escala de VLBI del cuasar 3C 454.3 (Cotton et al.,1984)
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5.3.4 Variaciones de 1las propiedades anteriores con la orientacién
del jet.

Discutiremos en este apartado qué variaciones se producen en las
propiedades discutidas anteriormente si el &ngulo de inclinacién del
eje del jet es diferente de 90 grados.

La proyeccién del jet sobre el plano del cielo viene
caracterizada por las coordenadas X' y Y' (a lo largo del eje
proyectado y perpendicular a &l respectivamente ). A la emisidén de
cualquier punto del plano proyectado (X',Y') contribuyen puntos del
Jjet situados a diferentes distancias del frente de choque ( ver
figura )» es decir diferentes poblaciones de electrones con
diferentes emisividades. Adem&s también hay variacidn con la posicibn
transversal. Consideremos las coordenadas proyectadas X' y Y' = 0. A
la radiacién correspondiente a esta posicidén contribuyen poblaciones
de electrones a distancias del choque que van desde X1 ( borde
posterior ) hasta X2 ( borde anterior ), cuya emisién presenta cortes

a las frecuencias y . En la zona en que 1la
integracidn del coeficiente de emisién da lugar a
zonas en el espectro local de Indice espectral local ( a
frecuencias bajas ) y local + 0.5 ( a frecuencias intermedias ).
Las figuras muestran mapas de la intensidad total a

diferentes frecuencias, correspondientes a los dos casos tratados
antes pero a diferentes &ngulos de inclinacién. Observamos que la
diferencia morfoldgica principal es que el frente de choque no es
distinguible como un borde recto perpendicular a la direccién de 1la
corriente. La emisidn del disco queda enmascarada con la de la zona
posterior al choque a frecuencias bajas. Sin embargo, a medida que
aumenta la frecuencia la emisibén estid mas concentrada cerca del frente
de choque, presentando una morfologia que se asemeja a 1la de

"nucleo-jet"™ ( core-jet ) observada frecuentemente en radio fuentes
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compactas. En principios si las suposiciones del modelo se ajustan a
la realidad, es posible determinar la inclinacién del Jjet por
deproyeccibén del frente de choque de manera similar al metodo usado
normalmente para calcular la inclinacién de galaxias espirales. Hay
que hacer notar que hasta ahora s6lo hemos considerado fuentes
Opticamente delgadas. Por tanto hemos encontrado un mecanismo para
explicar la morfologia core-jet sin utilizar efectos de opacidad. En
nuestro modelo 1la estructura core-jet aparece en fuentes épticamente
delgadas a frecuencias en que el corte en el espectro se produce a
corta distancia del choque. El nficleo eliptico corresponde a la
emisibén cercana al choque mismo.

La posicidn del centro del disco proyectado es 1la posieidn del
centro del frente de choque pero no coincide en general con la
posicibn del mAximo de la emisidén para re= 7 y tampoco para factores
de compresidén menores que 4. Esto se debe a que la emisidn de la zona
anterior al choque es despreciable con lo que en 1la posicibn
proyectada del centro del choque solo contamos con la emisidn a lo
largo de un camino igual a R ¥ cosec theta ( el doble en la posicién
proyectada del borde posterior ). Para re=7 a este efecto de
orientacidén hay que sumarle el aumento intrinseco de la emisividad
con la frecuencia cerca del chogue a frecuencias bajas. Los efectos de
proyeccidn son afin mads evidentes en los mapas de indice espectral o de
grado de polarizacibén. Las lineas de igual indice espectral o grado de
polarizacién no son en general rectas transversales a la direccién del
flujo. Asimismo la proyeccién del disco puede dar lugar a variaciones
del indice espectral y grado de polarizacidén no tan uniformes como en
el caso de &ngulo de observacién igual a 90 grados.

5.3.5 Espectro integrado.

Las observaciones de alta resolucibén con las que comparar los

resultados presentados en los apartados anteriores son casi
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inexistentes, reduciendose al rango de ondas de radio. Ademis, en
general, en las observaciones de VLBI existe incertidumbre en 1a
posicidn relativa de mapas a distintas frecuencias ( una excepeidn
singular la constituye las Observaciones del par de cufsares 1038452
por Marcaide y colaboradores, ver por ejemplo Marcaide, 1982 ). La
emisién no resuelta de cufsares y objetos activos esta mejor
estudiada, siendo aquf 1la variabilidad el primer obstSculo para una
definicidn precisa del espectro.

Como presentamos en 4.2.1 hemos encontrado una solucién a 1la
funcibn de distribucién total de los electrones acelerados en la onda
de choque. Podemos utilizar dicha solucibn para calcular la radiacién
sincrotrén de toda la onda de choque a frecuencias en que la emisién
es &pticamente delgada. Las observaciones sugieren que efectos de
opacidad son sblo importantes a frecuencias menores que
aproximadamente 1.e11 para los nficleos ¥y a frecuencias menores para
los jets ( Kellerman y Pauliny-Toth, 1983, Porcas, 1985, Marcaide,
1985 ). En radio ondas el espectro de nlicleos activos suele ser plano
( log Sy log f ). La explicacibn estandard, comprobada en algunos
casos por observaciones de VLBI a diferentes frecuencias ( Cotton et
al » 19 ), es que este tipo de espectro se debe a 1a superposicibn
de diferentes fuéntes con méximo a diferentes frecuencias. Por tanto,
nuestros célculos, en lo que respecta al espectro integrado, son solo
aplicables a la parte del espectro en que los efectos de opacidad no
son importantes. El interés principal en conocer el espectro'continuo
de la emisién integrada de ondas de choque radica en el intento de
explicar los diferentes tipos de espectros observados entre radio
ondas y el UV y en la posibilidad de utilizar el espectro continuo
como diagndstico de las propiedades fisicas del plasma emisor. De
interés especial son las fuentes que presentan fuerte curvatura con
"cortes" a frecuencias caracteristicas ( Rieke et al., 1976, Bregman
et al., 1981, Beichman et al., 1981, Rieke et al., 1982),

Los efectos de orientacién dejan de ser importantes en el c&lculo
del espectro integrado de ondas de choque épticamente delgadas,
excepto la consideracién del éngulo entre la direccidn del campo
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magnético y la de observacibén. Vimos en U4.2.1 la forma de las
funciones de distribucién energética integradas a la zona anterior y
posterior al choque. La pendiente de la funcibén de distribucién
integrada a la zona después del choque es, para valores del factor de
compresidn no superiores a cuatro» una unidad mayor que la
correspondiente a la zona anterior al choque o la de la funcién de
distribucidn local. Ambas funciones de distribucién presentan un corte
exponencial a la energia de corte en la posicidn de la onda de choque.
Correspondientemente, la emisibén sincrotrén tendr& un Indice espectral
mayor en 0.5 que el de la emisidn local en la parte del espectro que
se puede aproximar por una ley de potencias.

Sin utilizar las expresiones dadas en 4.2.1 se puede llegar a
este resultado manejando el siguiente argumento. Para cada distancia
al choque existe un momento lineal para. el que las ganancias y las
pérdidas energéticas se compensan

A momentos mayores que &ste, el espectro decrece exponencialmente. Al
alejarnos del choque . Por tanto el espectro se extenderi
siguiendo una ley de potencias hasta la frecuencia .
Invirtiendo el argumento podemos decir que para cada frecuencia existe
una distancia » a partir de la cual los electrones no son
suficientemente energéticos para radiar a dicha frecuencia. La

intensidad total radiada a 1la frecuencia vendr& dada por la
contribucidédn del volumen 1limitado por X = 0 y X = X%, es
decir

A frecuencias mayores que la frecuencia de corte en la posicibn
del frente de choque 1la contribucidén de este domina la emisién. El
espectro integrado tiene en este rango forma similar al espectro local
en la posicibn del choque.
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Si el factor de compresidn es mayor que cuatro el. resultado es
ligeramente distinto debido a que la funcidn de distribucién ( o el
espectro ) no es una ley de potencias pura hasta p* ( o hasta fr¥
respectivamente ). Hemos calculado el espectro integrado para
diferentes valores del factor de compresidn. Recordamos que el factor
de compresién de ondas de choque en gas de velocidad no relativista es
funcibn del indice adiab&tico del gas ( ) y del numero de Mach ( M ) .
antes del choque, segln la expresibn

Hemos calculado el espectro integrado para nlmeros de Mach =

3,5,10,100 en los casos de gas no relativista ( = 5/3) y relativista
( =14/3). En la tabla damos los valores del factor de compresidn,
rc» del 1Indice espectral local a frecuencias bajas, local, y del

indice espectral, también a frecuencias bajas, del espectro integrado
’ integ. Este Gltimo fue obtenido de los c&lculos representados en
las figuras.ecssess

La teoria estandard de ondas de choque en gas de velocidad no
relativista no considera 1la posibilidad de factores de compresién
mayor que siete. Sin embargo, Ellison ( 1984) ha propuesto que si las
pérdidas enefgéticas después del choque son importantes, el factor de
compresidén puede tener valores maybres que los limites de 1la teoria
estandard, 7 y 4 para gas relativista y no relativista
respectivamente. Por este motivo hemos calculado también el espectro

integrado que esperamos en nuestro modelo para los casos rc = 10 y re

= 100. Presentamos los resultados en 1la tabla y en 1la
figura Jjunto con los correspondientes a rc =48yarc="17,
limite para choques fuertes ( M tiende a infinito ) para = 5/3
y = 4/3 respectivamente.

La curvatura del espectro es posiblemente la caracteristica
espectral peor explicada por los modelos de emisién continua. Casi

todos los espectros se desvian de una ley de potencias al ser
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observados en un rango amplio de frecuencias. El efecto es mayor para
una clase de objetos descubiertos por Rieke et al. (1979) al:
identificar en infrarrojo radiofuentes sin contrapartida en el
visible. Observaciones posteriores detectaron las fuentes en el
visible y confirmaron un espectro con fuerte curvatura entre el
infrarrojo y el visible (Rieke et al., 1982). Este comportamiento
espectral era ya conocido ( aunque no tan pronunciado ) en objetos de
tipo BL Lac ( Stein et al., 19 ) y se presenta también en los dos
Jets mejor conocidos a la escala del segundo de arco, el de la galaxia
eliptica gigante M 87 y el del cuasar 3C 273. Para caracterizar la
curvatura de los espectros definiremos la magnitud
=d / dlog fr = - d2 S / d (log fr) 2

» incremento del Indice espectral por intervalo logarftmico de

frecuencia. Hemos representado la variacién de y de con la
frecuencia en 1las figuras para los casos discutidos
anteriormente. En todos los casos tanto como tienden a infinito
al aumentar la frecuencia. El valor de a frecuencias dadas puede

ser el diagnbéstico m&s Gtil para ajustar los diferentes modelos a
casos particulares. Proponemos que 1la presentacién de datos
observacionales deberfa incluir una estimacidn del parfmetro en
funcidn de la frecuencia ( o de la razbén frecuencia / frecuencia a la
que el espectro se empieza a desviar de una ley de potencias ). Ver el
apartado para una comparacién de estos resultados con las
observaciones de Rieke et al (1976,1982).

5.3.6  Aproximacién a 1las funciones de distribucién y a la emisién
integrada.

Para facilitar el célculo de los coeficientes de emisidén y de
absorcién sincrotrén sin recurrir a la inversién de las transformadas

de Laplace y hemos calculado aproximaciones analfticas de 1la
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funcién de distribucidn integrada tanto para valores de p pequeios
como para valores altos (superiores a pO* ). Webb, Drury vy Biermann
demostraron que para momentos bajos la funcidn de distribucibn en la

posicibn del frente de choque se puede aproximar por

donde H (p - p0 ) es la funcibn escaldn de Heaviside. Si tanto p como
p0 son mucho menores que p* » podemos simplificar alin mas la
expresibén anterior :

Nuestros cilculos numéricos, asi como los de WDB confirman que si
re .le. 4 la férmula anterior es también una aproximacién vélida para
valores de x.gt. 0 ( después del choque ) siempre que p Sea menor que
el momento de corte local p*(x). En funcidén de la energia la funcién
de distribucidn a energias bajas se puede aproximar por

donde EO es la energfa de los electrones inyectados en la posicibn del
frente de choque. Esta aproximacién deja de ser vélida a energias

cercanas a la de corte definida por

Llamamos Ne al factor de normalizacidn de la aproximacidn local a
energias bajas. A frecuencias bajas se pueden calcular los
coeficientes de emisién y de absorcidn de radiacidén sincrotrén
utilizando 1las férmulas estandard para leyes de potencias sin cortes.
Sin embargo a frecuencias altas los coeficientes de emisién y de
absorcidn se desvian sensiblemente de los corfespondientes a una ley
de potencias debido al corte en la funcidn de distribucién. Esta se
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puede aproximar para momentos superiores a p¥ por la expresidn 4,40 de
WDB.

Debido al decrecimiento exponencial para valores de p superiores
a p* podemos aproximar 1la funcién de distribucidn por una ley de
potencias hasta p=p¥*. p* varia con la distancia al frente de choque
segin la relacidén dada anteriormente. Por consiguiente, 1la
funcién de distribucidn integrada espacialmente en la coordenada X
viene dada a momentos inferiores a pO¥ por

Hemos considerado que U2 X / K es grande comparado con q .

En funcién de la energia la funcibn de distribucibén integrada se
puede aproximar a energias inferiores a la de corte por

Ahora designamos por Ne___ el factor de normalizacién de 1la
funcidn de distribucién integrada en la coordenada X. A frecuencias a
las que la onda de choque es 6pticamente delgada pero menores que la
frecuencia caracteristica de los electrones de energfa EO¥* la densidad
de flujo total observada a una distancia D viene dada por

siendo A el area del frente de choque. La integral Ef dx se puede
calcular sustituyendo Ne . en las férmulas estandard de emisién
sincrotr6n~para distribuciones energéticas que siguen una ley de
potencias (e.g. Pacholczyk, 1970). En el capitulo de comparacidn con
observaciones haremos una estimacibén de los valores necesarios para
ajustar datos reales.

Hemos encontrado una aproximacién para momentos superiores a pO¥*
a las funciones de distribucidn integradas anterior y posterior al
choque f1 (p) y f2 (p) expandiendo los integrandos de 1 y 2
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bara s grandes y utilizando la correspondencia entre el comportamiento
de las funciones para z pequefios ( p grandes ) con el de sus
transformadas de Laplace para s grandes. Con la aproximacién
utilizada f1 (p) = f2 (p) para valores de p superiores a pO* y
vienen dadas por ( ver apendice ):

donde

En funcién de la energla

La curvatura de f1, 2(p) es menos pronunciada que la de la
funcibn de distribucién 1local debido a que .1t. .
Consiguientemente el espectro integrado no variari tan abruptamente
como el espectro local. La dependencia exponencial de la funcién de
distribucidn se manifiesta en el espeétro de emisién como .

5.4 Fuentes Spticamente gruesas.
5.4.1 Morfologia de la emisibn.

Para distribuciones de energfa de los electrones de ley de
potencias el coeficiente de absorcidn de 1la intensidad total,
varia con la frecuencia como . Por tanto, la opacidad sblo
ser& importante a frecuencias bajas ( en general menores que 10e10 a
10e11 Hz ). Veamos cuil es la distribucién de brillo superficial gque
esperamos en ondas de dhoque O6pticamente éruesas. Hemos visto la
solucidén hallada por Pacholezyk y Swihart de la ecuacién de transporte
de radiacidn sincrotrén en todos los parfmetros de Stokes para fuentes ‘
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uniformes. Dicha solucibn es aplicable a nuestro ‘modelo para
~ilnclinac.i6n de 90. Este es el caso que consideraremos en este
apartado.

Hemos simulado la emisién de una onda de choque &pticamente
‘gruesa resolviendo la ecuacién de transporte a partir de 1los
coeficientes de emisibn y de absorcidn ya utilizados para calcular la
emisidn O&pticamente delgada. Como 1los coeficientes de emisifn y de
'labsorcibn son directamente proporcionales a la razén de inyeccién de
particulas en el chogue, No, se pueden reescalar dichos coeficientes
-para obtener opacidad a baja frecuencia variando el valor de No. La
solucién de la ecuacidn de transporte ha de ser calculada para todo el
conjunto de puntos de coordenadas proyectadas X, Y, debido a 1la
variaciébn de los -coeficientes con la distancia al choque X y del
camino Sptico con la coordenada transversal Y.

Las figuras muestran los mapas de brillo superficia! para
los casos re=4 y re=7 considerados anteriormente. Los valores de la
velocidad de inyeccibn de particulas y del radio del jet utilizados
son . En contra de lo que se espera en algunos modelos
de jet ( Blandford y Koenigl, 1979, Koenigl, 1981 ) no hay un =mSximo
en la posiciébn a la que la opacidad se hace superior a umo. La
distribucidn del brillo superficial a frecuencias autoabsorbidas es
"bastante uniforme. Veamos el motivo para esta diferencia. Blandford y
Koenigl asumieron una dependencia de la intensidad del campo magrético
'Y del nlmero de particulas relativistas con la distancia al centro de
la actividad. Si bien esto es razonable a gran escala y para &-gulos
de apertura del Jet grandes, a pequefia escala ( una sola cada de
choque ) y para jets cuasicilindricos consideramos que el efectc no es
importante. Tomando un valor constante para la intensidad del campo
magnético antes y después del choque y las distribuciones energfticas
que resultan del modelo de aceleracibn asumido. los coeficierzes de
emisidén y de absorcidn de radiacién sincrotrén, y por tanto 1z fimeidén
fuente, varifan lentamente con la distanciz al chogue a frecuercizs no
afectadas por el corte en la funcibn de distribucién. Hacemcsz rotar

que incluso en el caso de que exista dependencia espacizl ée zmbas
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magnitudes es importante considerar la emisifn de la zona Opticamente
gruesa normalmente despreciada en los modelos.

Tomemos las siguientes dependencias espaciales de B y Ne (
constante de normalizacién de la funcibn de distribucidén en energia )

B r-2 _ conservacién de flujo magnético en campos
longitudinales
Ne r-2 conservacién del nlmero de particulaé en jets

cbnicos

la dependencia espacial de los coeficientes de emisién y de absorcién
es

Por tanto el brillo superficial en la parte 6pticamente gruesa
aumenta hasta el punto de opacidad 1 segun la dependencia

y disminuye en la parte 6pticamente delgada como el coeficiente de
emisidn

Despreciar la contribucién de la zona X < Xa puede dar lugar a

errores considerables.

5.4.2 Espectro local.
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El espectro local difiere del de fuentes 6pticamente delgadas en
que a frecuencias bajas presenta el espectro invertido tipico de
fuentes Opticamente gruesass con indice espectral -2.5 (
independiente del Indice espectral de la parte épticamente delgada).
En el caso de que la frecuencia de corte del espectro sea cercana a la
de autoabsorcién el espectro tiene un miximo destacado a m, con
corte exponencial a frecuencias mayores que m. El comportamiento
espectral se puede caracterizar mejor por los mapas de fIndice
espectral. Dado un rango espacial determinado, 1las variaciones mas
bruscas se pueden presentar a frecuencias en que el corte de la
funcién de distribucidn hace variar notablemente los coeficientes de
absorcidn en dicho rango.

5.4.3 Propiedades de polarizacibn.

Las propiedades de polarizacién de fuentes &pticamente gruesas,
aunque bien establecidas tebricamente ( Pacholezyk, 1974 ) han sido a
menudo olvidadas en la interpretacidén de fuentes compactas
extragal&cticas.

El grado de polarizacién lineal de la emisibn sincrotrén de una
distribucién de electrones de ley de potencias a
frecuencias autoabsorbidas es considerablemente menor
que el de la parte Opticamente delgada del espectro
. Adem&s hay un cambio de signo del parfmetro de Stokes Q al- pasar de
la zona 6pticamente delgada a la Spticamente gruesa del espectro. Por
tanto la posicibn del vector E__ de polarizacidn lineal experimenta un
giro de 90 siendo paralelo al campc magnético a frecuencias
autoabsorbidas.

Las figuras ..... muestran la intensidad total con los vectores
de polarizacibn superpuestos. Su longitud es proporcional al grado de
polarizacidn. Para ver el efecto del paso de opacidad menor que uno a
opacidad mayor que uno, hemos tomado un valor de No de manera que la

opacidad sea importante a frecuencias en que el corte de las funciones
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de distribucibn produce fuerte variacidn de ak con la distancia en el
rango espacial considerado. No discutimos 1la polarizacién ecircular
pues es mucho menor que la lineal y adem8s se anula para = 90.

5.4.4 Espectro integrado.

La emisién continua de objetos compactos tiene en radio ondas un
indice espectral distinto del que presenta a frecuencias mayores. En
general s+ O incluso ( )» espectro plano o

" invertido respectivamente. Si se intenta explicar los espectros planos
e 1invertidos como la emisidn sincrotrdén épticamente delgada de una
sola poblacibén de electrones, &sta ha de tener una distribucién
energética N(E) dE E-p dE , con p del orden de la unidad. Es
dificil para cualquier modelo generar una distribucién de electrones
en que dominen las energias altas. Una distribucién energética con p =
2 tiene la misma densidad de energia por intervalo logarftmico de
energia. Este es la distribucidn correspondiente a un choque fuerte en
gas no relativista. Si la composicidn del gas es relativista pueden
obtenerse distribuciones energéticas mis duras, pero para llegar a p =
1 se necesitaria un factor de compresibén superior al 1limite estandard
de 7.

Observaciones multifrecuenciales de VLBI ( e.g., Cotton et al.,
19..,» Bartel et al., 1984 ) han demostrado que en algunos casos las
fuentes de radio espectro plano pueden ser explicadas como
superposicidn de varias fuentes con el miximo de su emisién a
distintas frecuencias. Queda por explicar por qué las frecuencias a
las que la opacidad es importante y su flujo correspondiente, se
ajustan de manera que producen un espectro plano. Cotton et al.
introdujeron el término conspiracién cbsmica para caracterizar esta
incbgnita. '
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A la escala del segundo de arco también se aprecia que la emisidn
de los jets no es en general continua y tampoco presenta un solo
méximo localizado. Cuando se observan con cierto detalle los jets
presentan méximos en su emisidn que interpretamos como ondas de choque
donde las particulas energéticas son reaceleradas y el jet disipa
parte de su energia cinética. Es l6gico interpretar también la emisidn
en radio ondas de objetos compactos como la superposicidn de la
emisidn de una serie de ondas de choque en flujos colimados que
provienen del objeto central. Seglin nuestra interpretacidén la onda de
choque més cercana al objeto central démina la emisién desde radio
hasta el visible y ultravioleta. A 1longitudes de onda de radio
observamos en general distintas ondas de choque a distintas
frecuencias. Incluso si la emisidén de una onda de choque domina sobre
las demés su apariencia puede ser diferente a distinta frecuencia por
efectos de opacidad.

Para hacer una estimacién de 1la forma del espectro
correspondiente a una onda de choque autoabsorbida a frecuencias bajas
tomaremos como ejemplo una onda de choque de factor de compresidén 4 en
un jet de inclinacién 90 grados. A energias bajas la funcidén de
distribucién puede tomarse como una ley de potencias. A una frecuencia
dada la contribucién mayor a los coeficientes de emisién y de
absorcidén viene dada por 1los electrones cuya frecuencia sincrotrén
carcteristica es cercana a dicha frecuencia. Si la opacidad a una
frecuencia dada es mayor que uno en la posicidén del frente de choque
también lo serd a lo largo del jet tr&s el choque hasta el punto en
que el corte en la funcidn de distribucidén suprime los electrones que’
absorben ( y emiten ) predominantemente a dicha frecuencia.
Denominaremos a dicha distancia Xa. La dependencia con la frecuencia
viene dada por la expresibn

con lo que
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El espectro a frecuencias autoabsorbidas tendri por tanto 1la
forma aproximada

siendo la funcibén fuente () / k ( ) aproximadamente constante hasta
el punto Xa. Por tanto

No obstante como los coeficientes de emisidén y de absoreidn no
tienen un corte brusco en la posiciébn Xa sino que disminuyen
suavemente el comportamiento real es menos drastico que 1la
aproximacién dada, produciendose un pico ancho entre la zona
Opticamente gruesa y 6pticamente delgada del espectro integrado.

Una caracterfstica espectral relativamente bien definida en
espectros autoabsorbidos es 1la frecuencia a la que la densidad de
flujo observada es m&xima. Dicha frecuencia se interpreta normalmente
como cercana a la frecuencia a la que la fuente empieza a ser
6pticamente gruesa. En modelos sencilloss de fuentes uniformes y
esféricas ( e.g. Marsher, 1983 ) se utiliza dicha frecuencia junto a
otras caracteristicas del espectro para determinar los parfmetros del
modelo. Veamos que informacién suministra m en nuestro caso.
Determinaremos m haciendo la opacidad igual a Ja unidad en 1la
posicidén del frente de choque. La energia de corte es en dicha
posicidn mucho mayor que la energia de inyeccién. Estad justificado en
este _caso utilizar las fbérmulas estandard sincrotrén para
distribuciones energéticas de ley de potencias extendiendose hasta el
_infinito. - Utilizando la aproximacién del espectro local a energias
bajass obtenida anteriormente tenemos

con lo que
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El valor de la densidad de flujo a la frecuencia m,» O para ser
mis precisos de la extrapolacién hasta la frecuencia m de la parte
Spticamente delgada del espectro integrado es

5.1 Propiedades de variabilidad.

4

Hasta ahora sblo hemos considerado la solucién estacionaria al
problema de la aceleracibén en ondas de choque en presencia de pérdidas
energéticas. Recordemos que para resolver la ecuacién de transporte
suponiamos = 0. La efectividad del mecanismo de Fermi, como la de
cualquier otro, se mide por sus escalas temporales de aceleracibn.
Este término Indica el tiempo necesario para acelerar una particula
hasta una determinada energia. Las soluciones que hemos estudiado dan
el comportamiento asimptético para t --=> . Para estimar las
escalas de aceleracidn utilizaremos el mismo razonamiento que en el
caso estandard.

Normalmente se afirma que 1las variaciones mis répidas en la
intensidad observada de la radiacidn de una fuente vienen dadas por el
tiempo que la 1luz tarda en atravesarla. La razén de ello es
que, incluso si la fuente varia uniforme y simultaneamente, el tiempo
de llegada al observador de la radiacién emitida por las diferentes
partes de la fuente, no es simultanea debido al caracter finito de la
velocidad de 1la luz. Una violacibn de este limite, con consecuencias
importantes para la interpretacidén de objetos altamente variables,
sera estudiada mé&s adelante. Consiste en la simultaneidad de la
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observacidén de variaciones en diferentes puntos del objeto cuando este
se ve perturbado por una sefial que se transmite a la velocidad de la
luz en la direccibdn de observacién. La emisién. de ondas de choque
puede presentar este comportamiento en ciertos casos especiales.

De la expresibn se deduce que para cada energia hay una
zona 0 < x < x en que existen partfculas de dicha enegfa. A
distancias al choque mayores que » no existen particulas de dicha
energia debido a las mayores pérdidas energéticas. Lo mismo se deduce
para la emisidén sincrotrén.

. Para x grandes, podemos aproximar por p X s con
io que debido a que p 2 tenemos que X -2. Dadas dos
frecuencias 1 vy 2, las zonas de la onda de choque que emiten a
dichas frecuencias verifican . Tomando como ejemplo =
y = tenemos que " = . Segln el razonamiento anterior,

si la fuente variara uniforme y simultaneamente, la escala temporal de
variabilidad seria 100 veces menor a que a . No hay ninguna
razdn para suponer que toda la zona de emisibn de una onda. de choque
varia uniforme y simultaneamente. Por ser la onda de choque un
fenbmeno dentro de un flujo, las perturbaciones al sistema
posiblemente se transmiten con el flujo. Ejemplos de este tipo.de
perturbaciones son la variacién del campo magnético en el plasma
constituyente del flujo» la variacién del nlmero de particulas
inyectadas en el choque, y la variacibén de las pérdidas Compton al
variar una posible fuente de fotones .exterior a la onda de choque. El
primer caso se transmite con la velocidad del flujo. El segundo supone
calcular ei efecto de la nueva velocidad de inyeccibn de particulas en
la funcibén de distribucibn, en general este efecto sers lento. Sin
embargo el tercer caso produce una variacién de la funcién de
distribucién a energias altas si las pérdidas Compton dominan sobre
las sincrotrén. Esta perturbacibén se transmite a la velccidad de la
luz, dando la m&xima variabilidad. ' '
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Veamos cual es el comportamiento temporal del - proceso de
aceleracién en ondas de choque en presencia de pérdidas. Podemos
estimar las escalas de tiempo estudiando 1los tiempos de residencia
medios de las particulas a ambos lados de la onda de choque y el
cambio que experimenta su cantidad de movimiento ( ver un tratamiento
similar del caso estandard en Lagage y Cesarsky, 1981, Drury, 1983 ).

El tiempo de permanencia medio en cada zona de la onda de choque
es independiente de las pérdidas y sblo depende de la constante de
difusién y de la velocidad del flujo ( es decir del efecto conjunto de
la difusibén y de la conveccién ).

La variacién de la cantidad de movimiento en un ciclo completo
viene dada por la ganancia debida a la aceleracién de Fermi menos las
pérdidas por radiacién sincrotrén:

La variacién temporal de p viene dada por

El valor de corte de 1la funcién de distribucidn se obtiene

haciendo .
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En ausencia de pérdidas, las partficulas experimentan un aumento
exponencial de su cantidad de movimiento:

Si suponemos para simplificar la solucién D1 = D2, tenemos
integrando que:

Ahora las particulas aumentar&n su energia si ’

tendiendo a p para t -=> . La menor eficiencia de 1la

aceleracidén en presencia de pérdidas comparada con el caso estandard
se puede ver_en los ejemplos de la figura .
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CAPITULO 6

COMPARACION CON OBSERVACIONES

6.1 Jets a la escala del segundo de arco.

Actualmente existen pocas observaciones de calidad de jets
extragalécticos con que comparar los resultados presentados en el
capitulo anterior. Las dificultades observacionales son diferentes
para cada rango espectral. En el visible, hasta la puesta en
funcionamiento del Space Telescope estamos limitados por el "seeing"
atmosférico. Las observaciones de VLBI no son sensibles a la emisidn a
la escala del segundo de arco ( ver por ejemplo la no deteccibdn del
jet extenso de M87, en Reid et al., 1985 ). Los mejores instrumentos
para estudiar Jjets a 1la escala del segundo de arco son radio
interferémetros como el VLA, Merlin y Westerbork y detectores
digitales en el visible ( CCD, IPCS, ...). Estas técnicas proporcionan
resoluciones similares, del orden del segundo de arco. En el visible
el estudio de jets, no sblo ests limitado por el "seeing" sino por la
dificultad de detectar su emisién en presencia de un continuo estelar
intenso ( galaxias cercanas ) o del continuo no-térmico del objeto
central ( objetos distantes ) ( Pérez Fournon et al.,1985, discuten un
método para facilitar la detecciébn de jets y objetos puntuales en
galaxias elipticas ). En rayos X afin no se ha alcanzado resolucibn
mejor que los 4" - 5" del detector HRI del saté&lite HEAO-B ( Einstein
) ( Giacconi 1978 ).
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Debido a estos problemas, no existe la seguridad de que los jets
mejor estudiados en el visible, los de las galaxiasielipticas M87 y
Cen A, y el del cuasar 3C 273 sean representativos de la muestra m&s
extensa, aproximadamente 200 ( Bridle y Perley, 1984 ), de radio jets.
Por ahora nos tenemos que 1limitar al an&lisis de 1los Jjets antes
mencionados Jjunto con otros recientemente detectados en el visible (
por ejemplo Coma A., van Breugel et al., 1985 ).

La distincién que hacemos entre jets a la escala del segundo de
arco y Jets a la escala de VLBI no corresponde necesariamente a una
separaciébn de diferentes clases de objetos sino m&s bien
observacional. La escala del segundo de arco corresponde a tamafios del
orden del kpc en galaxias y cufsares cercanos. Las observaciones de
VLBI generalmente detectan la emisién a la escala del pc si bien
existen jets extensos detectados en VLBI ( ver Marcaide, 1982, Eckart
et al., 1985 ).

6.1.1 M87.

La galaxia eliptica gigante M87 ( NGC 4486, 3C 274 ) es uno de
los objetos activos m&s estudiados por su cercanfa. Est4 situada cerca
del centro del cmulo de Virgo rodeada por un halo de gas caliente
intercmulo ( Lea et al., 1982, Schreier et al., 1982 ). Su cadena de
objetos emisores en el visible, alineados con el nficleo fue detectada
fotogr&ficamente por Curtis (1917) antes de que las galaxias fueran
identificadas como tales. Sin embargo el interés por estos objetos,
ahora clasificados como nudos de emisidén dentro de un Jjet, sblo
aumentd tré&s la identificacién de M87 con la radio fuente Virgo A por
Baade y Minkowski (1954). Observaciones posteriores en casi todos los
rangos del espectro accesibles a observaciones, han convertido al Jet
de M87 en uno de los mejor estudiados. La morfologia de su emisidn en
radio ondas ( Owen et al.,1980, Laing, 1980, Charlesworth y Spencer,
1982, Biretta et al., 1983 ) es muy similar a la de la emisién visible
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( de Vaucouleurs.y Nieto,» 1979, Nieto y Lelievre, 1982, Pérez Fournon
et al.,» 1985), existiendo una correlacidn entre la posicibn, tamafio y
brillo relativo de los nudos en radio y en el visible. La distribucién
del brillo superficial en rayos X y en infrarrojo tiene su méximo en
la misma posicidn que las distribuciones en radio y en el visible, si
bien la menor resolucidn no permite resolver los nudos ( Schreier et
al., 1982, Stocke et al.,» 1981 ). No se ha detectado emisién continua
de un posible contrajet en la posicién simétrica respecto al centro de
la galaxia. No obstante M87 tiene un sistema de filamentos emisores en
la l1fneade H ( Ford y Butcher, 1980 ) uno de los cuales fue
clasificado por Arp (1967) como contrajet.

No intentamos hacer aqui un ajuste detallado de las propiedades
observacionales del jet de M87 sino m&s bien mostrar que algunas de
sus caracteristicas sugieren fuertemente la interpretacibn de los
nudos como ondas de choque. La figura reproduce el mapa a 2 cm.
obtenido por Biretta et al. (1983) con el VLA. Superpuesto a &l
mostramos el mapa CCD que obtuvimos en colaboracién con L. Colina trés
reconétruir la imagen original por el método de m&xima entropia y
substraer un modelo de la contribucién estelar. La imagen, en el
filtro v del sistema de Gunn y Thuan, fue obtenida por Loose
ﬁtilizando el telescopio de 2.2 m de ESO en La Silla. Aunque 1la
resolucidén de la imagen CCD es aproximadamente ocho veces peor que la
del mapa 2 2 cm dé Biretta y colaboradores casi toda 1la estructura
detectada en radio la detectamos también en el visible coincidiendo
ademés los méximos de la emisidn en ambos rangos. La superposicibn de
las dos im&genes fue realizada ajustando la posicidn del méximo
central. Una caracteristica muy importante del mapa de radio es 1la
presencia de un borde nitido en la emisidn del nudo m&s intenso, nudo
A en la nomenclatura de de Vaucouleurs y Nieto, aproximadamente
perpendicular al eje del jet. Nuestras observaciones asf como las de
Nieto et al., 1984, no son de suficiente resolucidén para confirmar

esta caracteristica en el visible.

Solamente para el nudo A se puede definir, aunque con ciertas
zlimitaciones, la forma del espectro continuo desde radio a rayos X (
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Stocke et al.,1981, Schreier et al., 1982 ). El espectro se puede
ajustar por una ley de potencias de Indice espectral 0.6 .desde radio
hasta el IR cercano. Aunque existe curvatura entre el IRy el
visible/UV no hay acuerdo entre los diferentes autores sobre 1la
frecuencia a 1la que el espectro empieza a curvarse y sobre la forma
del espectro en el visible ( Stocke et al., Smith et al.,»1983, Keel,
1983 ). Stocke et al., (1981) estiman que el enrojecimiento se produce
entre 5500 y 6500 A y asignan al visible el indice espectral 1.7
obtenido por Kinman et al., (1974). La extrapolacibén del espectro
visible hasta rayos X es sensiblemente menor que el flujo detectado
por Schreier et al., (1982). La emisibén del jet esti polarizada tanto
en el visible ( Schmidt et al., 1978, Visvanathan y Pickles, 1981,
Warren_Smith et al., 1984 ) como en radio ( Owen et al., 1980 ).

Las propiedades anteriores hacen que la interpretacién de la
emisién entre radio y el visible como radiacién sincrotrdn (
Shklovskii, 1967 ) sea la més plausible. La emisién en rayos X es
dificil de explicar como radiacién sincrotrén y posiblemente sea
radiacidn dispersada por efecto Compton inverso ( ver Pé&rez Fournon,
1985 ). Burbidge (1956) y Felten (1968) discutieron los problemas
energéticos planteados por la emisién de los nudos. Felten estimé
tiempos de vida medio del orden de 20 afios para los electrones
responsables de 1la radiacién visible. Por tanto, concluyd que en los
nudos debia tener lugar una reaceleracién o generacién in situ de

estos electrones.

La morfologia de la emisibn en radio ondas del nudo m&s intenso
sugiere que .su borde mis cercano al nlcleo se trata de una onda de
choque ( Biretta et al., 1983 ). Aunque la interpretacién no es (nica
(Falle y Wilson (1985) interpretan este mismo nudo como un choque
cbnico consideramos la discontinuidad observada como un disco de Mach
visto casi de canto. La morfologia de la emisidn en radio ondas es muy
similar a los resultados de nuestros c&lculos para &ngulos de
inclinacién cercanos a 90 . Biretta et al.( placas 2a y 2b ) muestran
en detalle la estructura de los nudos A y B. Apreciamos que la

discontinuidad tiene una forma que se asemeja al frente de choque
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proyectado si el &ngulo de inclinacidn es de unos 80 . En nuestro
modelo la frecuencia de corte del espectro corresponde a la frecuencia
sincrotrén caracteristica de 1los electrones més energéticos en la
posicidén de la onda de choque. Esperamos un aumento del indice
espectral entre radio y el visible ( y entre cualquier par de
frecuencias si una de ellas es cercana a la frecuencia de corte ) con
la distancia a 1la discontinuidad, ver los resultados presentados en
5.3.2. Estimamos que en observaciones posibles con instrumentacidn
existente tales variaciones de color pueden ser detectadas. La
curvatura del espectro entre el visible e IR es consistente con 1la
curvatura constante que obtenemos tanto para la emisién local como
para la emisién integrada de ondas de choque. No obstante un ajuste
detallado es dificil debido sobre todo a la pobre definicién del
espectro. Si el Indice espectral entre radio e infrarrojo, 0.6 ,
corresponde a lo que denominamos indice espectral local, deducimos un
factor de compresidén de la onda de choque de 3.5 y un nimero de Mach
del fluido antes del choque de 4.6. para indice adiabAtico = 5/3. Si
el Indice espectral corresponde m&s bien al que hemos definido como
Indice espectral integrado, deducimos un factor de compresidn 16, alto
tanto para gases de ecuacidén de estado relativista como no
relativista. Una solucién intermedia puede obtenerse considerando el
perfil real de velocidad con aumento de la velocidad del flujo tras su
disminucién en el paso del frente de choque. Esto equivale a tomar un
tamafio finito para la zona de emision, con lo que se mantiene a bajas

frecuencias un Indice espectral igual al local.

6.1.2 3C 273.

El cufsar 3C 273., la radiofuente del tercer cathlogo de
Cambridge cuya identificacidn en el visible e interpretacién de 1los
desplazamientos al rojo de sus lineas espectrales por Schmidt (1963)
supuso el descubrimiento de los cuisares, posee un jet extenso similar
en tamafio angular, unos 20", al de M87.. Sin embargo, su tamafio
lineal proyectado es veces mayor debido a la mayor distancia a
3¢ 2713. ( con z= un segundo de arco corresponde a pc »
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para Ho = » mientras que un segundo de arco a la distancia de
M 87., supuesta 16 Mpe, corresponde a 78 pc ). Aproximadaménte en el
mismo &ngulo de posicidn que el jet extenso 3C 273. posee un jet
compacto en su nlcleo a la escala de VLBI (
). Los diferentes nudos de emisién presentan un movimiento propio
referido al nficleo que se traduce en velocidades aparentes proyectadas
superiores a la de la luz. Este fen&meno se ha observzdo en una decena
de fuentes ( ver la revisibn de Porcas, 1985 ) y se interpreta como
efectos de aberracidén en jets relativistas cuyo eje forma un Z#ngulo
pequefio con la direccién de observacibén (Scheuer y Readhead,
(1978),Blandford y Rees (1978), ver también en Pé&rez Fournon y
Biermann (1984) wuna discusién de beaming relativista en objetos de
tipo BL Lac). Si esta interpretacién es correcta y el jet extenso
tiene 1la misma orientacién que el jet de VLBI, el tamafio deproyectado
del jet extenso es del orden de diez veces el tamafio proyectado, o
incluso mayor.

Ademds del tamafio existen otras diferencias importantes entre el
jet de M87 y el de 3C 273 discutidas por Meiserhieimer ¥y Roeser
(1984). Mientras que en el jet de M87 la distribucién de brillo
superficial es similar en radio y en el visible, en €i jet extenso de
3C 273 son diferentes. En radio ondas existe un incremento contfnuo en
el brillo superficial desde el comienzo del jet, a uros 12" del nficleo
del cuasar, hasta su terminacién aproximadamente a 21.3" del nfcleo en
un nudo de gran intensidad ( "hot spot" ) ( Perley, 1984, Flatters vy
Conway, 1985 ). En el Qisible el brillo superficial es aproximadamente
constante a 4600 A ( Meisenheimer y Roeser, 1984 ). En el rojo el
comportamiento es similar exceptuando un aumento exn un factor 2 del
brillo superficial cerca del final del jet. La posici®n del mé&ximo de
este nudo intenso en el visible ( le denominaremos nudo visible ), a
19" del nGcleos no coincide con la posicién del "hcz spot". En la’
posicién de é&ste no hay emisién detectada en = visible si bien
Meisenheimer (1985) ha reportado su deteccién en infrzrrojo. En radio
ondas la emisién de todo el jet esth polarizziz ( Perley, 1983,
Flatters y Conway, 1985 ). El vector eléctrico es percendicular al eje
del Jjet excepto en el hot spot donde es paralelo a Zste. El grado de
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polarizacidn lineal del hot spot a 18 cm. es 25 %, sensiblemete mayor
que en la del resto del jet ( Flatters y Conway, 1985 ). En el visible
las primeras medidas de polarizacibn no detectaron una polarizacibn
apreciable del Jjet ( Schmidt et al., 1978 ). Observaciones recientes
de Meisenheimer y Roeser (1984) han demostrado que, si bien no hay
polarizacidén apreciable de 1la mayor parte del jet, el nudo visible
esta altamente polarizado ( P = 12.5 % en el rojoy 15 % en el azul ).
La posicién del vector eléctrico es aproximadamente perpendicular al
Jet, similar a la posicidén del vector E en radio ondas para la
posicién del nudo visible. El espectro visible del nudo visible se
puede resumir en 1los siguientes Indices espectrales = 0.9 y
= 3. La no deteccidn del hot spot en el visible, su posible deteccidn
en el visible junto a su intensidad en radio sugieren que la curvatura
del espectro del hot spot es alin m&s pronunciada que la del nudo
visible.

De los datos anteriores se infiere un giro de 90 en la direccién
del campo magnético en la posicién del hot spot respecto a su
orientacién general m&s cerca del nicleo.

Veamos si podemos interpretar 1las propiedades anteriores como
emisién de choques miltiples. Consideremos la emisién de los dos
Gltimos nudos. La polarizacibén en el visible es m&xima en el punto de
mayor fIndice espectral observado ( P = 15 % y = 3). La
polarizaci6n en radio es méxima en-la posicién del hot spot, donde
inferimos un espectro curvado con frecuencia de corte inferior a la
del nudo visible. Interpretamos que la alta polarizacibn observada en
ambos nudos se debe a una fuerte ordenacién del campo magnético y a la
curvatura del espectro. Sugerimos que el Gltimo nudo es un jet oblicuo
que tiende a alinear al campo magnético paralelamente al choque (
Drury »1983, da una discusién del comportamiento del campo magnético
en choques oblicuos ) ( ver en 2.2 la estructura de las ondas de
choque finales ). La polarizacidn elevada asociada a curvatura fuerte
del espectro es consistente con las caracteristicas generales de
nuestros cllculos. La posicidn en el espectro de 1la frecuencia de

corte, menor para el hot spot que para el nudc visible puede deberse
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al aumento por compresién de la intensidad del campo magnético en el
choque oblicuo a diferencia de su constancia aproximada en el resto
del jet, interpretado como superposicién de ondas de choque
longitudinales.

Esperamos un grado de polarizacién elevado para la emisidn
visible del hot spot ( si llega a ser observable ) debido a 1la fuerte
curvatura del espectro entre radio y el visible en dicha posicibn y a
que el grado de polarizacidn en radio en la misma posicibn, es alto.
Medidas de la polarizacién de la emisién infrarroja son altamente
deseables.

6.2 Jets a 1la escala de VLBI.

Los experimentos de VLBI nos dan una visién de los objetos
compactos a resoluciones inaccesibles por ahora a frecuencias
distintas a las de radio ( la referencia mas completa de
observaciones recientes es Fanti y Kellerman, 1984 ). Su incoveniente
principal es ques en general, no es posible conocer la posicidn
absoluta de las distribuciones de intensidad con precisidn mejor que
la resolucidn de las observaciones. Esto puede dar lugar a una diffeil
interpretacidén de observaciones ‘multifrecuenciales o a la misma
frecuencia para diferenteé épocas. No obstante, la  posicibn relativa
de fuentes de separacidn angular pequefia se puede determinar con
precisién como ha sido demostrado por Marcaide (1982) lo que permite
la obtencidn de 'mapas de indice espectral entre 1las diferentes
frecuencias observadas. Las observaciones de polarizacidén son tambien
muy deseables pues pueden ayudar a determinar la posicidn del nGcleo a
través de la variacidén de la polarizacién con la opacidad.
Discutiremos los casos de los cufsares 1038+52 A y B, y 3C 454.3 como
ejemplo del tipo de observaciones que pueden ayudar a distinguir entre

los diferentes modelos o a requerir nuevas teorias.
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6.2.1 10384528 A y B.

El par de cufsares 10384528 A y B separados por una distancia
angular de 33" y de deplazamiéntos al rojoz = 0.678 (A) yz = 2.2%
(B) constituye el fGnico ejemplo para el que se ha calculado con
precisién variaciones de Indice espectral a lo largo de la estructura
de VLBI ( Marcaide, 1982, Marcaide et al., 1985 ). Astrometria
diferencial de VLBI ha permitido determinar que la posicién relativa
de los miximos de emisidén de ambos cufsares no ha variado dentro de la
precisidén . de la medida, cercana al microsegundo de arco, en
observaciones distantes 16 meses entre si ( Marcaide y Shapiro, 1983
). Estas observaciones junto con las de Bartel et al. (1984) de 3C 345
y NRAO 512 parecen confirmar que una parte de la emisibn de
radiofuentes compactas proviene de zonas cuya posicidn no es variable,
a diferencia de las velocidades de expansidn, a menudo aparentemente
superluminales apreciadas en los nudos O&pticamente delgados. Sin
embargo existe una dependencia de la posicidén del m&ximo con la
frecuencia ( Marcaide y Shapiro, 1984 ) en el cuasar A, el mas
autoabsorbido a las longitudes de onda observadas, 3.6 y 13 cm. Tales
desplazamientos del mé&ximo pueden ser adscritos a efectos de opacidad
( Blandford y Koenigl, 1979 ) aunque hemos encontrado un mecanismo que
también puede producir comportamientos similares en ondas de choque de
factor de compresidn mayor que 4.

Los mapas de Indice espectral de ambos cufsares ( Marcaide, 1982
) revelan que pasan de ser bpticamente gruesos a opticamente delgados
en distancias angulares del orden de 2 milisegundos de arco ( mis en
lo que sigue ) que corresponden a distancias proyectadas de 16 y 22 pe
respectivamente para Ho = 60 km s-1 Mpe-1 y qo = 0. El indice
espectral de la emisidn interpretada como jet aﬁmenta rapidamente con
la distancia al nficleo. Podemos interpretar que toda la emisién

observada se produce, en ambos casos, en la onda de choque mis interna
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visible de los jets. Deducimos que la posicibén del frente de choque es
cercana a la del miximo a 3 cm. La zona posterior al choque es aquella
que presenta una mayor variacidn de Indice espectral. Interpretamos
que el corte abrupto en la distribucidén de brillo en la direccibn
opuesta al jet se debe a la disminucién de la densidad de partfculas
en la zona anterior al choque. La simetria en el comportamiento del
Indice espectral antes del punto de mayor opacidad no puede ser
explicada por el modelo de Blandford y Koenigl pues al aumentar 1la
opacidad, el espectro deberfa hacerse m&s invertido o alecanzar un
valor constante. El cuasar A tiene un indice espectral de (-0.5) en la
posicidén opuesta al jet (-1.) en el punto m&s opaco . El cu&sar B es
b6pticamente delgado a ambos lados del punto ©6pticamente grueso.
Concluimos que aunque fenomenos de opacidad son probablemente
fesponsables de la zona de espectro invertido, los perfiles a los
mapas de Indice espectral se pueden explicar como los correspondientes
a ondas de choque 6pticamente gruesas cerca del choque y &pticamente
delgadas lejos de é&l.

6.2.2 3C 454.3.

Discutimos 1las propiedades del cuasar 3C 454.3 por ser el {nico
del que se ha publicado un mapa de la distribucidn de flujo polarizado
a la escala de VLBI ( Cotton et al., 1984 ). Por tanto es un caso
singular para estudiar la orientacidn del campo magnético a partir del
flujo resuelto. Normalmente é&sta se infiere a partir del flujo
integrado ( Rusk y Seaquist, 1985 ). Roberts et al.(1983) han
publicado resultados de observaciones similares de objetos de tipo BL
Lac ( en particular de 0J 287 ) que confirman los resultados de Cotton
et al. para 3C 454.3

3C 454.3 (2251 + 158) es un cuasar de 'alta polarizacién (HPQ)
tanto en radio como en el visible ( : e
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En la figura .... reproducimos el mapa de la intensidad total con
vectores de polarizacidén superpuestos, publicado por Cotton et
al.(1985). Sus autores sugieren varias posibilidades para explicar las
propiedades observadas, especialmente el giro de 90 del &ngulo de
posicién del vector eléctrico a lo largo del jet. Una de ellas es la
transicibén a lo largo del jet. de una zona de emisién O6pticamante
gruesa en 1la zona nuclear a otra opticamente delgada. Demostramos en
+«+s que este comportamiento es posible en la emisidn de una sola onda
de choque épticamente gruesa. Cotton et al. notaron una variacidn més
suave en el mapa de flujo polarizado que en el de intensidad total.
Para comparacién con 1lo esperado en nuestro modelo mostramos en la
figura ... la distribucién de flujo polarizado Q en el modelo
presentado en ...» Jjunto con cortes a los mapas de I ydeQ a lo
largo del jet. Esperamos una zona de transicidn en que el flujo
polarizado sea nulo. Esta zona posiblemente no es detectable en el
mapa publicado de 3C 454.3 por su resolucibén limitada.

6.3 BL Lacs y OVVs

Independientemente de la presencia o ausenciz de 1lineas de
emisién las propiedades del espectro continuo de cbjetos de tipo BL
Lac y de los cufsares altamente polarizados (HPQ) son similares. Por
ello Angel y Stockman (1980), propusieron agrupar estos objetos en una
misma clase y utilizar el nombre acufiado por Spiegels "blazars®
.Seguiremos esta denominacidn ya que estamos interesados aquf en
explicar las propiedades del continuo. E1 espectro de 1los blazars
suele ser plano o invertido en radio hasta ..10e11 Hz y pronunciado
entre radio e IR ( Biermann et al., 1983, 1984, 1985, Eckart, 1984,
Zensus, 1984 ). En general, presentan mayor Iindics espectral en el
visible que en IR ( Stein,0'Dell y Strittmatter, 1976, Cruz-Gonz&lez y
Huchra, 1984 ). Efectos de seleccibn observacionzles han impedido

detectar hasta hace poco casos extremos de curvatura del espectro
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entre IR y el visible, una muestra de casos menos extremos ha sido
observada por Moles et al. (1985). Rieke y colaboradores (1979, 1982)
encontraron en observaciones infrarrojas de fuentes de espectro plano
en radio ondas clasificadas hasta entonces como campos vacfos ( empty
fields ) que el espectro de las contrapartidas IR de dichas fuentes
presenta una curvatura muy pronunciada. De ahfi 1la dificultad de
identificarlas en el visible. Observaciones detalladas de uno de estos
objetos, han descartado que la curvatura del espectro sea debida a
enrojecimiento por polvo, en las galaxias que albergan los blazars o
en nuestra galaxia (Beichman et al. 1981 , Bregman et al, 1981 ).

Interpretamos el espectro de los blazars como la emisién
integrada de ondas de choque mGltiples. Entre milimétricas y el
visible, adscribimos la emisién a la onda de choque, 6pticamente
delgada a estas frecuencias, mis interna en el centro de los objetos.
Observaciones de VLBI ( Biermann et al. 1983, 1984, Baath, 1984,
Eckart, 1984, Zensus, 1984 ) confirman que a pesar de su mayor
compacidad comparados con los cuasares no polarizados y los nicleos de
galaxias no extremadamente activas, la estructura m3s interna de los
blazars es también del tipo niicleo-jet.

Hemos discutido en...... las propiedades observacionales de una
onda de chogue a frecuencias altas y en a frecuencias
autoabsorbidas. Caracterizamos el espectro por su curvatura definida
COMO  etseesssssesss En este apartado intentaremcs extraer algunas
conclusiones, sobre qué propiedades observacionales de las fuentes
compactass, podemos explicar con el modelo que hemos desarrollado y
discutiremos si es posible obtener parfmetros fisicos de las fuentes a
partir del espectro integrado.

La figura.... reproduce los resultados de las observaciones IR
simulténeas de Rieke et al. (1982) y superpuestas s ellas los
espectros integrados calculados en ..... corresporcientes a ondas de
choque de factores de compresién 4, 7, 10 y 100" respectivamente. Los
espectros se pueden desplazar en frecuencia variando los parfmetros
libres K y B. Sin embargo su forma depende predaminantemente del
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factor de compresién, .re. A falta de observaciones publicadas en el
IR lejano, hay una cierta libertad en el ajuste de 1los espectros
calculados ‘a 1las observaciones. En general espectros con curvatura
Suave como el de ..... S5€é pueden explicar con factores de
compresién no éxcesivamente altos, rc .. 7. No obstante espectros
similares al de A0 cesae al comienzo de su explosidén de teeses.30N
dificiles de explicar sin recurrir a factores de compresibn elevados,
no considerados por la teoris de ondas de choques en fluidos no
relativistas. Bregman et a] (1981) y Rieke et al. (1982) concluyeron

dada. El fIndice espectral a frecuencias anteriores a la de corte que
obtienen es 0.5, Nuestro resultado es similar, si bien 1as
distribuciones Que obtenemos en 1a aceleracién difusiva en choques
presentan una cola después de 1a energia de corte. Para un mismo
Indice espectral a frecuencias anteriores a la frecuencia de corte, el
eéspectro es menos curvado que el obtenido con un corte abrupto en la
funcién de distribucién. Para explicar un indice espectral integrado
igual a 0.5, necesitamos que el fndice espectral 1local ses
aproximadamente nulo, es decir factores de compresibén muy elevados. En
el marco de Jets no relativistas esta explicacién es improbable., Sin
embargo factores de compresidn elevados Pueden presentzarse en ondas de
choque relativistas ( Landau y Lifshitz, 1953 ). Desgraciadamente la
feoria de aceleracidn difusiva en el caso relativista ests poco
desarrollada.

Come discutimos para M87 probablemente nuestros resultados para
la funcidn de distribucién integrada sobreestiman el Indice espectral
a2 frecuencias bajas, al considerar la zona de emisidén infinita y no
tener en cuenta 1a posible aceleracidn del flujo tras su deceleracién
en el choque.

Otras propiedades generales de los blazars son excZicables en el
marco de nuestro modelo, por ejemplo su mayor polarizacibén en el
visible que en radio. La posicién observada del vector eléctrico
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perpendicular a la estructura radio (  .ceeeeveceeceeess)s Justifica
la direccién del campo magnético supuesta.

La interpretacion m&s popular de los blazars fue propuesta por
Blandford y Rees (1978). Seglin estos autores, las propiedades extremas
de variabilidad tanto en la intensidad total como en el grado y
direccidén de su polarizacibén lineal, se pueden explicar considerando
que la emisibn proviene de un jet relativista cuyo eje forma un &ngulo
muy pequefio con la direccidn de observacidn. Hemos demostrado en
cecesss.que la emisibn de ondas de choque en jets no relativistas
vistos de frente, puede presentar gran variabilidad. Encontramos que
en general es més fAcil explicar las disminuciones drésticas de la
intensidad que las explosiones. La reaceleracién de electrones,
después de 1la supresidén de los que emiten a frecuencias altas, es un
proceso lento cuya escala temporal caracteristica aumenta con 1la
frecuencia. Observaciones de una muestra de fuentes variables en
milimétricas ( ...... ) confirman que las varizciones de escalz
temporal minima son siempre disminuciones del flujo.
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CAPITULO 7

DISCUSION Y CONCLUSIONES

Hemos presentado en este trabajo simulaciones a alta y baja
resolucidén de la emisién no térmica ( sincrotrén ), esperada en
nicleos galécticos, activos asumiendo que las partfculas altamente
energéticas que la producen, son aceleradas en ondas de choques en
flujos supersbénicos, Jjets, que se originan en el objeto central.
Discutiremos ahora 1los resultados, con #&nimo de analizar 1la
aplicabilidad del modelo a observaciones existentes y a predecir los
resultados que esperamos, con nuevas técnicas observacionales.

Entre las propiedades de la emisibn, distinguiremos aquellas con
posible comparacidn con resultados observacionales existentes, de las
que son predicciones para el futuro. En el primer apartado podemos
incluir la intensidad integrada, sin resolucidn espacial, su
polarizacidn y &ngulo de posicién a diferentes frecuencias, asi como
las propiedades de variabilidad. El1 segundo apartado abarca, con
excepciones individuales no estudiadas completamente, las propiedades
de la emisibén a alta resolucibn.

Discutiremos primero las propiedades con posible contrapartida
observacional. E1 espectro continuo integrado de objetos activos
extragallcticos sigue en general una ley de potencias desde
radio frecuencias al ultravioleta. No obstante, no es constante en
todo este rango para todos los objetos. Los mis activos, los de mayor
variabilidad y grado de polarizacibén, suelen presentar fuerte
curvatura en el espectro a frecuencias mayores que 10E 14 Hz ( Rieke
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et al., 1976, 1979, 1982 ). Estos objetos son los que posiblemente
tienen una menor contribucidén térmica. A su vez su alto grado de
polarizacidn sugiere un campo magnético muy ordenados ¥y su
variabilidad intensa hace pensar, que estan directamente asociados al
objeto central. La presencia de curvatura en el espectro es una de las
principales caracteristicas de nuestro modelo. La determinacidn de la
frecuencia de corte a partir de la cual, el espectro se hace muy
pronunciado es uno de 1los mejores diagnbésticos para determinar las
condiciones fisicas en la onda de choque.

Hemos encontrado que la emisidén sincrotrén integrada de los
electrones acelerados en ondas de choques tiene a frecuencias
bajassforma de ley de potencias como requieren las observaciones. El
indice espectral integrado, sblo depende del factor de compresibn de
la onda de choque y es 0.5 unidades mayor que el correspondiente al
espectro local. El Indice espectral observado mis frecuente en objetos
extragalicticos de espectro pronunciado ( Opticamente delgado ) es
0.8 ( Porcas, 1985 ). En nuestro modelo, este valor corresponde al de
una onda de choque de factor de compresién 6. Desgraciadamente
diferentes valores del Indice adiab&tico del gas y del nlmero de Mach
de la onda de choque, pueden producir el mismo factor de compresidn.
La teorfa estandard de ondas de choque ( Landau y Lifshitz, 1953 ) en
gases no relativistas, da un 1limite _superior de 4 al factor de
compresién para choques fuertes ( nfmero de Mach elevado ). El indice
espectral integrado correspondiente es 1. No obstante en gases cuya
ecuacién de estado es dominada por partfculas relativistas ( indice
adiab&tico = 4/3 ), la razén de compresidédn puede ser mayor, hasta 7
para choques fuertes ( = 0.75). Una onda de choque en— gas
relativista tiene como factor de compresién 6, si el numero de Mach es
tambien 6. Por tanto ondas de choque no especizlmente fuertes en gases
relativistas, pueden explicar los espectros observados. Si no se
utilizan argumentos similares a los de Ellison (1984) para aumentar el
limite del factor de compresién en ondas de choque en gas no
relativista, tenemos que decir que en el marco de nuestro modelo.
indices espectrales de la emisibén integrada menores que 1 no pueden



Capitulo 7 -3-

ser explicados por ondas de choque en gases de composicién normal
( no relativistas ). El resultado de que la mayoria de los espectros
observados, corresponden a ondas de choque en gas relativista, puede
parecer poco probable. No obstante hay que hacer notar que conocemos
muy poco sobre el plasmé térmico en los jets. La ausencia de lineas de
emisidén procedentes del jet mismo ( no asf de su entorno ), en objetos
resueltos a la escala del segundo de arco ( van Breugel et al., 1984,
1985, Keel, 1984 ) puede ser debida a que el gas es muy caliente,
relativista o cuasirelativista, por tanto totalmente ionizado.

Existen al menos dos alternativas para explicar Indices
espectrales menores que 1 en gas de composicién no relativista. La
primera es la sugerida por Ellisoﬁ (1984), quien propuso que debido a
pérdidas energéticas intensas, la compresién del gas puede ser mayor
que la permitida por la din@mica de fluidos. La segunda es, que
nuestros resultados se refieren al espectro integrado de la onda de
choque, supuesta infinita. Cuando se toma en cuenta el tamafio finito
de la onda de choque o el perfil real de velocidad, el espectro tiene
a frecuencias bajas el mismo indice espectral que la emisidn local, a
frecuencias intermedias este aumenta en 0.5 unidades ( igual al que
definimos Indice espectral integrado ) y a frecuencias altas presenta
un corte exponencial. Posiblemente para encontrar cual es la solucidn,
tendremos que esperar a observaciones de alta resolucidn espacial,
como las que proporcionari el Hubble Space Telescope.

En cuanto al grado de polarizacidn de la emisién total, refleja
la ordenacién del campo magnético supuesto en nuestros célculos,
totalmente ordenado en la direccidén del flujo. De ahf que el grado de
polarizacidén de lé emisién sincrotrdén de los electrones acelerados en
la onda de choque, sea el maximo teoricamente posible. La presencia de
una componente desordenada del campo magnético, reduce el grado de
polarizacién a valores m&s similares a los observados. Nuestro interés
principal es estudiar 1a‘dependencia espectral y con la posicibn de la
polarizacién local en fuentes resueltas espacialmente. Suponer que el
campo magnético es paralelo a la direcccidn del flujo, implica que el
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vector E de polarizacidn lineal es perpendicular a dicha direccidn a
frecuencias a las que la fuente es épticamente delgada y paralela si
es Opticamente gruesa ( Pacholezyk, 1977 ). Adem&s por 1la dependencia
del grado de polarizacién con el Indice espectral, obtenemos mayor
grado de polarizacién a las frecuencias en que el espectro presenta
mayor Iindice espectral, es decir el grado de polarizacién aumenta al
aumentar la frecuencia. Esperamos mayor grado de polarizacidn en el
visible que en IR y mayor a su vez en IR que a radiofrecuencias. Este
resultado estl de acuerdo con las observaciones de polarizacidn en
objetos de tipo BL Lac y cufsares variables violentamente en el
visible ( ver, e.g. Martin, 1985 ). La posicién del vector E de 1la
emisidn integrada de radio fuentes es perpendicular a la direccién
definida por el eje de la estructura de VLBI y por 1la radiocemisibn
extensa ( Rusk y Seaquist, 1985 ). La posicidn del vector E en el
visible no est& tan bien determinada como en radio para este tipo de
objetos. En el caso de galaxias Seyfert E es paralelo a la direccibn
de la estructura de la radiocemisibén. Ello sugiere que en este tipo de
galaxias la polarizacidn no es directamente de origen sincrotrdn, sino
que se produce posiblemente por dispersién de 1la radiacién por
electrones libres o por polvo. Esto no quiere decir que nuestro modelo
no sea aplicable para generar el continuo no térmico en este tipo de
objetos, pero en este caso la radiacién emitida por las particulas
relativistas cerca del nicleo posiblemente es dispersada en 1la regidn
de 1lineas de emisién estrechas, perdiendo por tanto la informacién
espectral y de polarizacidn original.

Pasamos a discutir las simulaciones a alta resolucidn espacial.
En este caso existe un mayor numero de propiedades observacionales que
se podr&n utilizar en un futuro préximo como test al modelo y
diagndstico de las propiedades del plasma. Las discutiremos de igual
manera que las presentamos en los capitulos 5 y 6. Veamos primero la
morfologfia de la intensidad total. Hemos demostrado que 1la
clasificacibén morfoldgica de las ondas de choque depende esencialmente
de tres parametros: orientacidn, factor de compresién y opacidad. En

cualquier caso, la emisién de la zona anterior al choques es
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despreciable comparada con la de la zona posterior a &l. Si el eje del
Jjet esté en el piano del cielo (' inclinacidén = 90 grados ) y para
factores de compresién méﬁoreé o iguales a 4, la emisibén a cualquier
frecuencia presenta su mé&ximo en la posicién del frente de choque,
disminuyendo progresivamente al alejarnos de &l. Este efecto és mucho
m&s notable a frecuencias altas. A frecuencias bajas la emisidn
disminuye muy lentamente hasta la posicién en que el corte en el
espectro empieza a afectar a la emisividad a dicha frecuencia. A
partir de dicha posicibén la disminucién de la emisibn es mAs répida.
El frente de choque destaca como una discontinuidad muy acentuada. El
mejor ejemplo observacional es el nudo mas intenso del jet de MBT (
Biretta et al., 1983 ). Para #&ngulos de posicidn diferentes a 90
grados, el frente de choque no aparece como una discontinuidad recta,
perpendicular al eje del jet sino como proyeccibén de su forma. Como
consideramos Jets cilfindricos la discontinuidad tiene forma de disco
proyectado, es decir de elipse. A medida que aumenta la frecuencia la
emisién tiene 1la forma de nlcleo-jet ( core-jet ), debido a la menor
contribucibn de zonas alejadas del frente de choque Jjunto con la
variacidén de camino con la posicibn radial.

El caso Opticamente grueso ha sido resuelto para &ngulo de
inclinacidn = 90 grados. La morfologia de la emisibén es similar a la,
del caso bpticamente delgado, pero no asi las propledades espectrales
y de polarlzaclén que dlscutlremos seguidamente.

Para factores de compresidn superiores a 4 1la diferencia mis
notable es, que para frecuencias bajas la emisibén no presenta su
" mAximo en la posicidn del freﬁte de choque, sino a posiciones
desplazadas de él. E1 desplazamiento disminuye al aumentar 1la
frecuencia, A frecuencias altas la posicién del m&ximo coinecide con la
del frente 'de choque como en el caso discutido anteriormente. Para
fingulos de posicidn distintos de 90 grados, el efecto es menos claro
pero también esté& presente. Debido a que la posicidn del méximo de la
emisidén no coincide a todas las . frecuencias con la del frente de

choque, la posicibn de &ste puede quedar-enmascarada en observaciones
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dg‘bajo rango dinfmico y confundida por 1la posicidbn del pico.
Normalmente las observaciones del desplazamiento de la posicidn del
pico de la emisién con la frecuencia, suelen ser interpretados como
efectos de opacidad ( Koenigl, 1981 ). Hemos encontrado un mecanismo
que hace posible dichos desplazamientos'también en fuentes O6pticamente
delgadas. Hemos encontrado un ajuste cualitativo para las
observaciones que mejor determinan este comportamiento a escala de
VLBI ( Marcaide, 1982 ).

Las propiedades espectrales y de polarizacibén ( ver figuras de
los capitulos 5 y 6 ) reflejan la contribucién de diferentes
poblaciones de electrones en la linea de observacién. De esta manera,
si el &ngulo de inclinacién es de 90 grados, observaremos radiacién
emitida por poblaciones Ade electrones con la misma distribucidn
energética ( no hay dependencia de las propiedades‘de'emisi6n con la
coordenada radial en el casorépticamente delgado ). Para rc menor que
4, el espeétro se curva gradualmente al alejarnos del choque y
consiguientemente el grado de polarizacibén aumenta hasta estar la
radiacibén totalmente polarizada. Si rc es mayor que 4 el espectro
presenta el mismo comportamiento a frecuencias altas. Sin embargo a
frecuencias bajas se hace mis plano al separarse de la onda de choque,
hasta alcanzar la posicién del miximo de la intensidad a la frecuencia
considerada. Posteriormente el indice espectral aumenta con la
distancia. Si la inclinacibn es distinta de 90 grados el espectro,
superposicidén de la eﬁisibn individual de poblaciones de electrones
con cortes a diferentes energlas, presenta dos zonas que se pueden
ajustar por leyes de potencia de 1ndices espectrales igual al 1local a
frecuencias bajas y a = ¢ 0.5 a frecuencias intermedias con corte
exponencial a frecuencias elévadas.

El caso 6pticamente gruéso ha sido- estudiado para &ngulos de
inclinacién de 90 grados. El resultado més importante, es una
variacién de 90 grados en la §osicién del vector E de polarizacibn
lineal, al pasar de la zona Spticamente gruesa a la zona Spticamente
delgada. Este efecto se ha observado a escala de VLBI en el cuasar 3C
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454,3 ( Cotton et al., 1984 ) y en objetos de tipo BL Lac ( Roberts et
al., 1983 ). Observaciones de este tipo son altamente deseables, pero
muy dificiles de realizar.

Discutimos en el capitulo préximo y Gltimo posibles sugerencias
para mejorar el modelo, asi como test observacionales posibles en la
actualidad o en un futuro préximo.
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CAPITULO 8

TRABAJO FUTURO

Este trabajo es una de las primeras aplicaciones de la teorfa de
aceleracién de partfculas en ondas de choque a objetos
extragalfcticos. Huelga decir, que queda mucho por hacer para mejorar
la teorfa. Hemos hecho una serie de postulados plausibles, sobre 1las
condiciones en que las particulas son dispersadas en plasmas
astrofisicos y sobre el caracter de las ondas de choque en jets y
nlGcleos activos. En particular, deben desarrollarse modelos que
consideren la posible dependencia de la constante de difusibén de 1la
distancia a la onda de choque y de la cantidad de movimiento. No
obstante, Bierman et al., 1985, justifican por qué 1la constante de
difusién es independiente del momento 1lineal. El problema del
desconocimiento de una teoria avanzada de 1la difusién no sblo se
presenta en este entorno sino que es general en el estudio de los
rayos cbsmicos. En particular ha de obtenerse de wuna manera
consistente el espectro de inhomogeneidades magnéticas y 1la
participacidén de las particulas relativistas en su produccidn ( Drury,
1983 ). Por otro lado la modificacidn de la estructura de la onda de
choque por la presidn de las particulas relativistas ha de tenerse en
cuenta en la aceleracién de est&s. Asimismo la interaccidn entre
materia y radiacién puede ser un mecanismo efectivo de inyeccibédn de

particulas energéticas en el choque por creacidén de pares ( Kazanas,
1984 ).

Las ondas de choque planas son un caso particular de
discontinuidad en fluidos. El mecanismc de aceleracidn de Fermi se

debe extender a otras configuraciones, especialmente a 1las ondas de
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choque bicénicas, cuya existencia también se detecta en modelos
nfmericos hidrodin&micos.

Otro campo de estudio-abierto por los jets es la interaccién de
sus componentes, tanto material como el campo de radiacibn que
producen con el medio interestelar e intergalictico exterior al jet.
Los modelos desarrolados hasta ahora no pasan de ser una descripcidn
fenomenoldgica. Las ondas de choque pueden jugar un papel importante
en este problema tanto al producir partficulas relativistas y fotones
que interaccionan con el medio exterior al jet como al propagarse en
dicho medio.

Desde el punto de vista observacional hay que destacar que con la
instrumentacidn existente es posible obtener informacién de mejor
calidad que la ahora disponible. Hemos emprendido un programa de
identificacibn en el visible de radio jets. Ver resultados
preliminares en Pérez Fournon et al.s (1985). Un ejemplo es el
anflisis multifrecuencial de radio jets. Destacamos la importancia de
los estudios de polarizacibén, herramienta indispensable para el
conocimiento de la configuracidn del campo magnético. No cabe duda que
nueva instrumentacidén como la del Space Telescope o VLBI a longitudes
de onda milimé&tricas harén aportaciones imprevisibles en el estudio de
jets y facilitarin el an&lisis del modelo aqui desarrollado.
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