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Glosario
Agujero negro objeto compacto con un campo gravitacional tan intenso que nada puede escapar

de €1, ni siquiera la luz.

Disco de acreciéon masa de gas y polvo que orbita alrededor del agujero negro.

Jets astrofisicos chorros de plasma acelerados que radian en diferentes longitudes de onda. Trans-

portan energia desde el nicleo de la fuente hacia el medio.



POLARIZACION MAGNETICA EN EL JET DE LA RADIOGALAXIA M87 7

Resumen

Titulo: Influencia de la polarizacién magnética en la dindmica del plasma en el jet de la radiogalaxia M87. *

Autor: Jesds Andrés Arrieta Villamizar.
Palabras Clave: Magnetohidrodindmica relativista, jets astrofisicos, métodos numéricos.

Descripcion: Los jets relativistas presentes en diferentes escenarios astrofisicos como quésares, blazares o radiogala-
xias forman parte de los fenémenos mas energéticos del universo. Las zonas observadas en estos flujos, con aparentes
particulas superluminicas, se interpretan como ondas de choque en propagacién. Un mecanismo que puede producir
estas ondas proviene de los campos magnéticos que rodean el jet. Sin embargo, ain no se han realizado sufientes es-
tudios sobre la interaccidn de la magnetizacion con el material del jet. Por lo tanto, es relevante considerar los campos
magnéticos inducidos por la polarizacién de la materia en regiones dominadas magnéticamente. En este trabajo, se
resuelven numéricamente las ecuaciones de la magnetohidrodindmica ideal en relatividad especial, con términos de
polarizaciéon magnética, y con pérdidas radiativas del gas que interactia con un medio externo. Particularmente, se
analiza la influencia de la polarizacién magnética en la estructura de choques del sistema, donde se encontré que las
primeras ondas que aparecen en las soluciones numéricas son mds rdpidas en los materiales diamagnéticos que en
los paramagnéticos. Ademads, la expansion del gas ocurre abruptamente en las etapas iniciales de eyeccidn debido a
las velocidades relativistas con las que se propaga. Finalmente, al considerar pérdidas radiativas, la potencia emitida
es mayor en un plasma paramagnético en relacién al diamagnético o el no polarizado, donde se concluye que los
materiales paramagnéticos, al viajar mas lento, son menos eficientes porque irradian mds energia y se enfrian mas

réapido.

Trabajo de investigacion.

Escuela de Fisica, Facultad de Ciencias. Director: Fabio Duvan Lora Clavijo, Doctorado en Fisica. Codirector:
Oscar Mauricio Pimentel Diaz, Doctorado en Fisica.
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Abstract

Title: Influence of magnetic polarization on the dynamics of the plasma in the jet of the radio galaxy M87

Author: Jestis Andrés Arrieta Villamizar
Keywords: Relativistic magnetohydrodynamics, astrophysical jets, numerical methods.

Description: The relativistic jets present in different astrophysical scenarios such as quasars, blazars or radio gala-
xies, are part of the most energetic phenomena in the Universe. The zones observed in these flows, with apparent
superluminal particles, are interpreted as propagating shock waves. One mechanism that can produce these waves
comes from the magnetic fields that surround the jet. However, not enough studies have been carried out on the inter-
action of magnetization with the jet material. Therefore, it is relevant to consider the magnetic fields induced by the
polarization of matter in magnetically dominated regions. In this work, the equations of ideal magnetohydrodynamics
in special relativity are solved numerically with terms of magnetic polarization, and radiative losses of the gas that
interacts with an external medium. Particularly, the influence of magnetic polarization on the shock structure of the
system is analyzed, where we found that the first waves that appear in the numerical solutions are faster in diamag-
netic materials than in paramagnetic ones. Furthermore, the expansion of the gas occurs abruptly in the initial stages
of ejection due to the relativistic velocities with which it propagates. Finally, when considering radiative losses, the
emitted power is greater in a paramagnetic plasma in relation to the diamagnetic or non-polarized plasma, where we
concluded that paramagnetic materials, traveling slower, are less efficient because they radiate more energy and cool

faster.

Research Work

Escuela de Fisica, Facultad de Ciencias. Director: Fabio Duvan Lora Clavijo, Doctorado en Fisica. Codirector:
Oscar Mauricio Pimentel Diaz, Doctorado en Fisica.
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Introduccion

Las radiogalaxias han sido objeto de estudio debido a que son una fuente de informacién en la astronomia y
cosmologia observacional (Tovmasyan, 1980). Un claro ejemplo de esto son los resultados publicados por la colabo-
racién Event Horizon Telescope' (EHT, por sus siglas en inglés?) el 10 de abril del 2019, donde se present6 la primera
imagen real de un agujero negro supermasivo (SMBH) ubicado en el centro de la radiogalaxia M87, a una distancia
aproximada de 17.9Mpc (The Event Horizon Telescope Collaboration, 2019). Las radiogalaxias con caracteristicas
similares a M87 se conocen como ntcleos activos de galaxias (AGNs, Blandford et al. (2019)), pues se especula que
contienen en su centro un SMBH el cual acreta la materia circundante, y aquella que no alcanza a ser acretada es
expulsada hacia el medio intergaldctico (Shields, 1999). Esta clase de fendmenos se denominan jets astrofisicos, y se
caracterizan por ser chorros de plasma acelerados con un alto grado de colimacién (Fendt, 2006), que radian en dife-
rentes longitudes de onda (Sauty, 2002) y transportan grandes cantidades de energfa desde el nicleo de la fuente hacia
el exterior. Adicionalmente, se han identificado jets en observaciones realizadas a diferentes cuerpos estelares, como
microcuasares (Gallo, 2010), explosiones de rayos gamma (Kumar and Zhang, 2015) y AGNs (Marscher, 2010a). Asf,
a pesar de considerar que se generan en diferentes escenarios astrofisicos, y por lo tanto encontrar diferencias entre
las distintas magnitudes fisicas que se puedan medir de un jet, como su velocidad, polarizacién o luminosidad, todos
muestran una morfologia similar (Mirabel, 2010). En consecuencia, se podrian catalogar como un mismo fenémeno
a diferentes escalas con un origen comun (Blandford et al., 2019). Esto es importante, ya que se dispone de una gran
variedad de jets a partir de los cuales se puede estudiar tanto la fisica de los mismos como del entorno que los rodea.

Cabe destacar que el estudio referente a los jets en AGNs ha tenido un gran progreso debido a los distintos

resultados observacionales. Esto se debe a que los telescopios actuales han mejorado las escalas de precision para

' Sitio web oficial: https://eventhorizontelescope.org/

2 A partir de ahora, las siglas empleadas provienen de su traduccién al inglés.


https://eventhorizontelescope.org/
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obtener imagenes que permiten dilucidar, con mayor claridad, la fenomenologia al interior de los AGNs, lo que ha
potencializado el interés en estos fenémenos. Lo anterior se refleja en telescopios como el Very Large Array (VLA),
que condujo a un amplio descrubimiento de jets astrofisicos durante la década de los ochenta (Owen et al., 1985);
el telescopio de rayos X Chandra (CXO), que permite hacer observaciones a escalas de kiloparsecs de los AGNs
(Schwartz, 2010); el telescopio Hubble (HST), con el cual se ha realizado la identificacion optica de los mismos; o la
interferometria de muy larga base (VLBI), que alcanza presiciones a escalas de miliarcos de segundo (Boccardi et al.,
2017). En el caso particular del jer de M87, tanto el CXO (Bradford et al., 2019) como el HST (Biretta et al., 1999)
han registrado un aparente movimiento superluminico de las particulas. Sin embargo, aun cuando es un fendmeno
puramente observacional que se debe a la inclinacién del jer respecto a los telescopios, para registrar este fenémeno
es necesario que dichas particulas tengan velocidades cercanas a la velocidad de la luz.

Ahora, cuando se habla de la generacidn de jets ain no existe un modelo definitivo que describa este proceso.
Sin embargo, actualmente se consideran diferentes mecanismos que explican su formacién. Entre estos, en el proceso
de Penrose and Floyd (1971) se considera que el arrastre debido a la rotacién del agujero negro imprime energia y
cantidad de movimiento sobre las particulas que orbitan en la ergoesfera®, lo cual les permite escapar de la atraccién
gravitacional del agujero negro. Por otra parte, en el mecanismo Blandford and Znajek (1977), el agujero negro al rotar
arrastra consigo las lineas de campo magnético a su alrededor, haciendo que estas expulsen el plasma en la direccién
del eje de rotacion del cuerpo compacto. Otro mecanismo de interés es la inestabilidad magneto-rotacional, la cual
genera la emisién del plasma impulsado por los campos magnéticos que interactiian con la rotacién diferencial del
disco de acrecion, lo cual genera turbulencias y da inicio al proceso de acrecién (Lesur et al., 2013).

Con base en lo anterior, los campos magnéticos podrian desempefiar un rol de gran relevancia en los jets
astrofisicos, ya que no solo permitirian explicar la aceleracion del plasma (Romanova and Lovelace, 1992), sino

también su alto grado de colimacién y su tiempo de vida (Fendt and Memola, 2001). Por lo tanto, el estudio de los

3 Regién en la cual las particulas estan obligadas a moverse debido al arrastre gravitacional que produce el agujero

negro
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campos magnéticos ha permitido tener una mejor comprension de los fenémenos fisicos que se presentan durante la
propagacién y consecuente interaccion del jet con el medio intergalactico (Gouveia Dal Pino, 2005). Adicionalmente,
se ha podido establecer una tendencia del comportamiento de las componentes transversales y longitudinales de los
campos magnéticos asociados a fuentes de alta y baja potencia, respectivamente, en relacién a la linea de vision de los
telescopios (Wardle, 2013). Sin embargo, por la complejidad que implica medir directamente los campos magnéticos
de los AGNS, la suposicién que se pueda plantear sobre los mismos depende estrechamente del modelo fisico que se
ajuste a la observacién, por ejemplo, modelos de radiacién sincrotén que contemplan campos magnéticos helicoidales
(Meier et al., 2001).

Lo anteriormente expuesto permite evidenciar la relevancia de los campos magnéticos presentes en un jet. Por
esta razon, también es importante destacar la respuesta del plasma al interactuar con un campo magnético externo, ya
que se generard un campo magnético inducido. Esto se debe a que los dipolos magnéticos del material se reorientan
debido al campo magnético externo, y cuando hay un alineamiento promedio diferente de cero, se dice que el material
estd polarizado magnéticamente (Lorrain and Corson, 1970). Entonces, cuando se considera la polarizacién magnética,
el campo magnético externo se verd afectado directamente, ya que al interactuar con el plasma se puede registrar un
aumento o disminucién del mismo.

Es necesario mencionar que hasta el momento la polarizaciéon magnética y su influencia sobre los campos
magnéticos no se ha estudiado en jets extragalacticos; sin embargo, si se ha considerado en otros sistemas. Por ejem-
plo, en el estudio realizado por Pimentel et al. (2018), se determinaron por primera vez las ecuaciones en forma
conservativa de la GRMHD con términos de polarizaciéon magnética. Ademads, los autores también muestran los fun-
damentos numéricos necesarios para estudiar la estructura de choques en medios polarizados magnéticamente. Se
encontré que en una colisién de Komissarov (1999), en donde se colisionan dos fluidos con las mimas presiones y
densidades de masa en reposo, la velocidad de propagacién de choques rdpidos es mayor en fluidos diamagnéticos.
En contraste, los choques lentos tienen velocidades superiores cuando el fluido es paramagnético. Ademds, también se
concluyé que al variar la susceptibilidad magnética del material, el valor mdximo de la densidad de masa aumenta y

el gradiente de presion a través de los choques invierte su sentido. En este mismo estudio, también se encontr6 que el
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caracter relativista de un fluido en un choque aumenta al considerar materiales paramagnéticos. En esta misma linea
de investigacidn, la polarizacién magnética del plasma también se ha estudiado en el desarrollo de la inestabilidad
de Kelvin—Helmbholtz, la cual se ha considerado como un posible mecanismo de amplificaciéon del campo magnético
en sistemas astrofiscos como los AGNs. Pimentel and Lora (2019) estudiaron los efectos lineales y no lineales de
la susceptibilidad magnética en el desarrollo de esta inestabilidad, en donde se encontré que el campo magnético se
amplifica mds en un plasma relativista con propiedades diamagnéticas, en relacion al fluido paramagnético.

Por otra parte, la polarizacién magnética del material también se ha estudiado en sistemas con campos mag-
néticos intensos como estrellas de neutrones. Por ejemplo, en el trabajo realizado por Blandford and Hernquist (1982),
se considera la susceptibilidad magnética de los electrénes libres degenerados en la corteza de la estrella para distintas
configuraciones del campo magnético y de algunas variables termodindmicas, como su densidad y temperatura. Se
encontré que si bien la polarizaciéon magnética no influye directamente en la superficie de la estrella, si podria estar
acoplada en los efectos observacionales. Adicionalmente, en las estrellas de neutrones también se ha estudiado la
transicién de fase diamagnética relacionanada con la formacién de dominios magnéticos, o el efecto De Haas—van
Alphen, en el cual se presentan oscilaciones de la susceptibilidad magnética al aumentar la intensidad del campo
magnético (Wang, 2016).

Por todo lo anterior, surge la motivaciéon de estudiar la polarizacién magnética en jets extragalacticos y ana-
lizar como se modifican sus propiedades fisicas medibles, como su densidad o velocidad. Ahora bien, con el fin de
determinar el impacto de la polarizacién magnética en un jet, y asi tener mayor comprension de los fenémenos fisi-
cos que puedan relacionarse con estos flujos de altas energias, las simulaciones numéricas desempefian un rol muy
importante, ya que permiten contrastar los modelos teéricos con los resultados observacionales (Falcke et al., 2016).

Por otra parte, los jets presentes en AGNs representan el escenario astrofisico perfecto en el cual es posible
modelar la emision de flujos de materia como conductores perfectos asumiendo un fluido de prueba, donde se desprecia
el campo gravitacional propio del fluido (Anile, 1990). Bajo esta premisa, la magnetohidrodindmica ideal (MHD) es
una eleccién apropiada para describir la dindmica del plasma al interior de un jet (Font, 2008). Por consiguiente,

las simulaciones en el marco de la MHD permiten considerar las configuraciones magnéticas que conforman el jet
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(Mukherjee et al., 2020), asi como posibles implicaciones observacionales que se pueden registrar en la morfologia
del mismo debido a la naturaleza de los campos magnéticos (Clarke et al., 1986). Ademads, también funcionan como
una extension de los resultados analiticos, en donde es posible considerar variabilidad en el tiempo o sistemas con
menos simetrias (Abramowicz and Fragile, 2013).

Ahora, la MHD se describe por un conjunto de ecuaciones multidimensionales, dependientes del tiempo, aco-
pladas y no lineales, por lo que encontrar una solucién analitica de relevancia astrofisica es extremadamente complejo
(Font, 2008). Este tipo de ecuaciones se caracterizan porque sus autovalores representan las velocidades de propaga-
cion de las ondas en cada direccion, lo cual también se conoce estructura de choques (Toro, 2011). Asi, con el fin
de solucionar las ecuaciones de forma numérica, se han desarrollado diversos c6digos precisos y sofisticados, con
diferentes técnicas numéricas capaces de resolver las ecuaciones de la MHD en relatividad especial y general (RMHD
y GRMHD, respectivamente). Por nombrar algunos, se encuentran ATHENA, con el cual se han realizado simulaciones
MHD de jets astrofisicos en los que se generan KHI (White et al., 2016); PLUTO, con el cual se han realizado simulacio-
nes de jets protoestelares o simulaciones 3D de jets MHD (Mignone et al., 2007); HARM-R, el cual ha logrado simular
la emision de jets relativistas magnetizados (Liska et al., 2018); o CAFE, el cual resuelve las ecuaciones de la RMHD y
GRMHD en tres dimensiones (Lora et al., 2015b). Una exploracién mas detallada de algunos de estos c6digos, junto
con otros que también se encuentran en la literatura, puede encontrarse en el trabajo realizado por Porth et al. (2019),
en donde se compara la consistencia, robustez y capacidad de diferentes cédigos de GRMHD, y se concluye que la
concordancia entre los codigos mejora al aumentar la resolucién.

Hasta el momento, se ha visto que los fendémenos magnéticos desempefian un rol importante en diferentes
sistemas astrofisicos, por lo que es relevante considerar las implicaciones de la polarizacién magnética de la materia
en este tipo de sistemas; en particular, de los jets relativistas. Por esta razén, el objetivo principal de este trabajo de
investigacion es determinar el impacto de la polarizacién magnética en la estructura de choques de jets extragalacticos.
Esto, con el fin de caracterizar la morfologia de los mismos mediante simulaciones numéricas en el marco de la
RMHD, y sus posibles implicaciones observacionales. El trabajo se divide de la siguiente forma. En el capitulo (2)

se detallan las caracteristicas observacionales y morfoldgicas al interior de un jet. En el capitulo (3) se muestran los
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fundamentos tedricos que se utilizaron para obtener las ecuaciones de evolucién. En el capitulo (4) se especifica el
modelo magnetohidrodindmico del jet, el cual se utilizé para realizar las simulaciones. En el capitulo (5) se describe
el cédigo con el cual se llevaron a cabo las simulaciones y lo métodos numéricos implementados. En el capitulo
(6) se presentan los resultados numéricos de la estructura de choques y la potencia emitida para un jet polarizado
magnéticamente. Por dltimo, se presentan las conclusiones y las referencias bibliograficas.

Finalmente, la signatura de la métrica adoptada fue mayormente positiva (—, +,+,+), y se emplearon unida-
des geometrizadas en donde la constante de gravitacion universal y la velocidad de la luz son iguales a uno, es decir
G = ¢ = 1. Adicionalmente, los indices griegos en los cuadrivectores corren de 0 a 3: la componente x° corresponde a
la parte temporal y x', a las componentes espaciales. Ademds, se emplea el convenio de Einstein, en donde los indices

repetidos representan una suma.



POLARIZACION MAGNETICA EN EL JET DE LA RADIOGALAXIA M87 15

1. Objetivos

Objetivo general
Modelar la estructura de choques al interior del jet de M87 a partir de las ecuaciones de la RMHD ideal con

términos de polarizacién magnética.

Objetivos especificos
Reproducir las ecuaciones que gobiernan la dindmica de la RMHD ideal con términos de polarizacién magné-

tica.

Construir condiciones iniciales, basadas en las observaciones de M87, para el campo magnético y las variables

de estado.

Realizar simulaciones magnetohidrodindmicas con el cédigo CAFE que permitan analizar la morfologia de

MB&7.

Determinar la influencia de la polarizacién magnética del plasma en la estructura de choques del jet de M87.
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2. Jets astrofisicos

2.1. Caracteristicas observacionales de un jet

Los jets son un fenémeno ubicuo en observaciones astrondmicas. El interés sobre los mismos radica en que
se pueden formar y propagar bajo diferentes condiciones asociadas a una gran gama de escenarios astrofisicos. Por
nombrar algunos, se pueden encontrar en AGNs (Marscher, 2010b), objetos compactos (Gallo, 2010) o estrellas jéve-
nes (Kolligan and Kuiper, 2018). Adicionalmente, los jets involucran fenémenos fisicos que ain son desconocidos y
se presentan en condiciones extremas. Un ejemplo de esto es el ato grado de colimacién y estabilidad que mantienen
(Fendt, 2006), o los mecanismos de aceleracién de las particulas en su interior que generan grandes emisiones de
energia durante tiempos longevos (Mati et al., 2015). Ahora, la importancia que estos flujos de materia suponen para
el estudio de otros cuerpos estelares es crucial y significativa, ya que la masa que transportan es solo una fraccién de
la masa central, es decir, de la fuente de la que provienen, lo cual puede sugerir la masa de la fuente y el rastreo de
la misma (De Young, 1991). También facilitan la identificacién de otros cuerpos distantes en el Universo debido a su
luminosidad, ya que al emitir en diferentes longitudes de onda, espectros en el infrarojo o el radio se atenuan menos al
atravesar grandes nubes de polvo, lo que ha permitido observar con precision protoestrellas (Ray and Ferreira, 2021).

Con el fin de entender la morfologia de un jet, primero es preciso realizar una descripcién del entorno en el

cual se propaga. En el caso de un AGN se tiene (Leismann, 2004):

e Nicleo: origen y fuente de energfa al interior de la galaxia progenitora del jet. Estd formado por el SMBH y el

disco de acrecién que lo rodea.

e [6bulos: estructura doble ubicada en ambos lados del AGN, la cual almacena el plasma caliente que es transpor-
tado directamente desde el nicleo hacia el exterior. A medida que almacena mas materia la presién incrementa

y se expande continuamente, en algunos casos hasta alcanzar escalas de megaparsecs.

e Puntos calientes: regiones brillantes en los extremos de los 16bulos. En esta zona los chorros de materia inter-

actdan con el medio intergalactico, lo cual conduce a una mayor radiacién de las particulas.
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En la figura (1) se muestra una imagen de la radiogalaxia Cygnus A, tomada con interferometria de larga base (VLA).
En su estructura se aprecian los 16bulos, los cuales se extienden a una distancia aproximada de 60 kiloparsec. Adi-
cionalmente, también se pueden ver los puntos calientes, con una extensién aproximada de 2 kiloparsec, y debido a
su naturaleza resaltan en los extremos de los 16bulos. Cygnus A se encuentra situada a 800 millones de afios luz de
distancia del Sistema Solar, y se caracteriza por ser una de las fuentes mas visibles con radiotelescopios (Steenbrugge
et al., 2008). Su importancia en la cosmologia y astronomia observacional se debe a que al inicio de la década de
1950, luego de multiples observaciones, fue posible detectar jets astrofiscos, los cuales no se habian registrado hasta
aquel entonces (Jennison and Das Gupta, 1953). Ahora, en las observaciones que se realizan de un jet a lo largo de un
periodo de tiempo, se pueden registrar algunas componentes con velocidades aparentemente superluminicas (Pearson,
1981). Este término se emplea cuando la componente transversal de la velocidad aparente de un objeto supera la velo-
cidad de la luz (Laing, 1997). Se observo por primera vez en la decada de 1970 en el jer de la radio galaxia 3C120, y
se registraron componentes con velocidades hasta ocho veces mayores que la velocidad de la luz (Cohen et al., 1975).
Sin embargo, esto puede explicarse debido a que el jet se propaga a velocidades relativistas, v ~ ¢, y su direccién

tiene una leve inclinacion 0 respecto a la linea de visién del observador. No obstante, es necesario mencionar que ain

Figura 1. Imagen en VLA de la radio galaxia Cygnus A. En los extremos se observan los 16bulos
junto con los puntos calientes. Imagen tomada de National Radio Astronomy Observatory.



POLARIZACION MAGNETICA EN EL JET DE LA RADIOGALAXIA M87 18

no se ha establecido de manera clara el mecanismo bajo el cual se aceleran estas particulas, ya que incluso la propia
fuente de combustible de los jets es objeto de debate (Smith, 2012). Se han propuesto diferentes procesos de emisién al
interior de un jet, como radiacion sinchrotrén, Compton inverso, sinchrotrén auto-Compton, emisiéon molecular, entre
otros (Smith, 2012). En el caso de los puntos calientes de Cygnus A, el modelo radiativo que mejor se ajusta a las
observaciones es el modelo de sinchrotrén auto-Compton (Wilson et al., 1975).

Otro jet astrofisico de gran relevancia en la comunidad cientifica es el de la radiogalaxia M87, situada a una
distancia aproximada de 17.9Mpc de la Tierra. Esta galaxia hospeda en su interior un agujero negro supermasivo
con una masa estimada de 6.5 +0.7 x 10° masas solares. Curtis (1918) observé por primera vez el jet emergente de
esta radiogalaxia, y lo describié como ?un curioso rayo recto... conectado con el nicleo?. Este jer es de particular
interes debido a que ha sido ampliamente registrado por distintos telescopios en todo el espectro electromagnético
(Sparks et al., 1996), lo cual ha permitido tener mayor comprensién no solo del plasma que se propaga por el medio
intergalactico, sino del entorno que lo rodea. A causa de esto, se pudo rastrear la fuente de la cual proviene, y el
resultado fue la primera imagen que se obtuvo de un agujero negro (The Event Horizon Telescope Collaboration,
2019).

Adicionalmente, debido a la informacién que se dispone por las multiples observaciones realizadas a este
Jjet, es un excelente candidato para explorar la fisica del flujo que se propaga, y se han podido contrastar diferentes
modelos de radiacién que ajustan a las observaciones (Felten, 1968). Por nombrar algunos, entre estos se encuentra
el modelo de emision sincrotrén de electrones provenientes de un flujo de acrecién advectivo (Feng et al., 2016),
consistente con los registros del radiotelescopio ALMA (Prieto et al., 2016); radiacién sincrotrén producida por una
inyeccion continua de electrones relativistas, consistente con los datos recolectados por el telescopio de rayos X
Chandra (Sahayanathan, 2008); o radiacion de Compton-Scattering, consistente con las observaciones realizadas con
el telescopio de rayos gamma MAGIC (Dong Cui et al., 2012). En la figura (2), se muestra una imagen en multiples
frecuencias de observaciones simultdneas realizadas al jet de M87 durante una campaiia en el afio 2017 (The EHT
MWL Science Working Group, 2021). Se puede apreciar que cada telescopio brinda informacién distinta sobre la

radiacion del jet. En su totalidad, colaboraron 19 observatorios con telescopios distribuidos en la tierra y en el espacio,
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y se abarcé el espectro visible (telescopio Hubble), rayos X (telescopio Chandra), luz ultravioleta (telescopio Swift) y

rayos gamma (Telescopio Fermi).
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Figura 2. Imagen multifrecuencia del jer proveniente de la radiogalaxia M87. Imagen tomada de
la colaboracion Event Horizon Telescope.

2.2. Morfologia de un jet

El proceso en el cual un jet se propaga e interactia con el medio intergalactico da lugar a la formacién de ondas
de choque, rarefacciones o de contacto, las cuales afectan su morfologia. Los choques son transiciones ?discontinuias?
que se presentan en el flujo, y aparecen cuando hay cambios abruptos en la presion, aunque también se observan en
otras variables del fluido. En el caso de los choques, acompaiian las compresiones del plasma, y las rarefacciones
se dan en zonas de menor densidad y presion, es decir, en regiones de expansion. Este tipo de ondas son las que

se encargan de mantener la colimacién del fluido a medida que se propaga (Miiller, 1998). Las discontinuidades de
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contacto, son superficies que separan zonas de diferente densidad y temperatura. En esta region no hay flujo de materia
debido a que la presion es constante (Norman and Winkler, 1985). De esta forma, las discontinuidades de contacto se
aprecian en las zonas de mayor emisién que estdn ubicadas en los puntos calientes que se generan en la cabeza del
Jjet, y también se les conoce como superficie de trabajo (Raga et al., 1977). La cabeza del jet se caracteriza porque su
estructura ademas contiene un disco de Mach (también llamado disco de choque o superficie de trabajo interna).

De manera més detallada, en la figura (3) se muestran las principales caracteristicas asociadas a la morfologia
del jet, en donde se pueden apreciar los choques generados en su interior como cambios en escala de amarillo y café.
En una imagen real o una simulacién numérica, estos cambios podrian indicar variaciones abruptas en la densidad o
la presion, por ejemplo. Adicionalmente, se tiene toda la region interna que comprende el arco de choque. En esta
zona se encuentra el haz de materia o jet, que se extiende desde la zona de inyeccién hasta la interfaz con el medio; el
capullo (conocido en la literatura como cocoon) es la region que envuelve el jet, y alli se forma una mezcla de flujos en
reversa que es desviado por el choque que aparece entre la cabeza del jet y el material del medio. Esto proceso genera
la creacion, en los limites del capullo, de inestabilidades de Kelvin—Helmholtz que a su vez dan paso a un capullo con
regiones de turbulencia.

Gas ambiente Disco de choque

Turbulencia

Inestabilidades Cabeza

Capullo j del jet

Interfaz
Jet-Gas ambiente

Discontinuidad

Arco de choque 613 SO

Figura 3. Representacion grafica en dos dimensiones de las regiones y la morfologia al interior de
un jet. Imagen adaptada de (Miiller, 1998).
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3. Ecuaciones de la RMHD con polarizacion magnética
La dindmica de un plasma relativista inmerso en campos magnéticos y polarizado magnéticamente viene
dada, respectivamente, por la ecuacidén de continuidad, la ecuacién del tensor momento-energia, y las ecuaciones

homogéneas de Maxwell

du(puH) =0, 9T =8, JiFHY =0, (1)

con p la densidad de masa en reposo, u* la cuadri-velocidad del fluido, T#" el tensor de momento-energia, S¥ el
término de fuentes que representa las pérdidas por radiacién, y *F*Y las componentes del tensor dual de Faraday
(Antoén et al., 20006).

Bajo la aproximacién de la RMHD ideal, en la cual los campos eléctricos en el sistema de referencia del fluido

se anulan, el tensor de Faraday y su tensor dual se escriben

FHY = efVohpsyy  *FRY = pHuY —b¥u", )

en el que gHvor

es el simbolo antisimétrico de Levi—Civita, y b* es el campo magnético medido por el observador
comévil al fluido (Porth et al., 2017). Ahora, para un fluido perfecto inmerso en un campo magnético y polarizado
magnéticamente, se construye el tensor de momento-energia como la siguiente superposicién

T = T¢Y + T + T}, 3)

donde T;l V. Tk, Tp“ ¥ son los tensores para un fluido perfecto, de campo magnético y de polarizacién magnética,

respectivamente (Pimentel et al., 2018). Para el fluido se tiene que

¢ = phu''u® + pntY, “)
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en el cual n*Y son las componentes de la métrica de Minkowski, 2 = (e + p)/p la entalpia especifica, con p la
presion termodindmica y e la densidad de energia interna total (Rezzolla and Zanotti, 2013). Por otra parte, el tensor

de momento-energia asociado al campo magnético, medido en el sistema del fluido viene dado por
1
THY = <2n’w+u“uv) b* —b*bY, (5)

con b? = b"by, 1a magnitud del campo magnético (Ripperda et al., 2019). Adicionalmente, el tensor de polarizacién

magnética se expresa como

T,f“’ =~ (b*m" +m'b") — b%me (N + ut'u"), (6)

N —

donde m* es el cuadrivector asociado a la polarizacién magnética medido por el observador comévil al fluido (Chat-

terjee et al., 2015), y se relaciona con el cuadrivector de polarizacién magnétnica, My, en el marco euleriano como
1

mt = EgﬂvaﬁMmuﬁ. (7)

Al superponer las expresiones (4), (5), y (6), el tensor de momento-energia total para un fluido ideal, interactuando

con campos magnéticos y polarizado magnéticamente adopta la forma
TH = phul” + p Y — T, ®)

y acorde al trabajo de (Pimentel et al., 2018), se definen los siguientes términos

ph* = ph+b> —b%my, ©)
bZ
p*:p+3+b“ma, (10)

1
T = Y — 2 (" +mHbY) (11)
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Una vez se ha construido el tensor completo, es necesario definir el término de fuentes. Para ello, se asume que la
presion de los electrones es una fraccion &, de todo el conjunto de particulas que conforman el plasma, p, = &, p, de

tal forma que el término de fuentes medido en el marco del fluido se expresa como

sV = (éep ,0"> : (12)

Tc

con T, el tiempo de enfriamiento. El dltimo paso para resolver el conjunto de ecuaciones de la RMHD es reescribir (1)
de forma explicita como un sistema conservativo, en el cual las derivadas temporales estdn separadas de las derivadas
espaciales, lo cual es conveniente para poder aplicar métodos numéricos que permitan calcular la evolucién del sistema
a partir de un estado inicial dado. En particular, se empleé la formulacién de Valencia, uno de los formalismos mas
usados en c6digos numéricos para resolver las ecuaciones de la hidrodindmica relativista, lo que es de gran ayuda ya
que permite estudiar la estructura caracteristica mediante la matriz Jacobiana (Font et al., 1994). En consecuencia,
los métodos numéricos de la hidrodindmica Newtoniana pueden adaptarse al caso relativista asocidndolos con las
denominadas variables primitivas (Toro, 2013). De manera compacta, las ecuaciones de la RMHD en coordenadas

cartesianas pueden expresarse como un sistema de primer orden e hiperbélico
JU+0F =, 9B =0, (13)

donde U representa un vector de cantidades conservadas, F' el vector de flujos en las direcciones espaciales y . el

término de fuentes (Font, 2008). De manera explicita, en el marco de referencia euleriano
a7
U= [D,sk,f,s} : (14)

con densidad de masa D, flujo de momento Sy en direccién espacial, densidad de energia 7, y campo magnético By.

Estas cantidades conservadas se definen en términos de las variables primitivas (p,V/, p, Bucciantini and Del Zanna
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(2013)) como sigue

D =pT,
1
S =ph* Ty —b;b" + 3 (m°b;+b°m;) (15)

t=ph'T% = p* — (b°)* +m®° — D

con I el factor de Lorentz. Para un fluido polarizado magnéticamente, el vector de flujos F' adopta la forma

Dvi
| S pr 8= BE L (BT M)
F' = . (16)
i «.i_ bOB! 1 i
‘L'Vl+[7 vliT+T"( OBz bOMl)

viBk — kB

Es necesario mencionar que los términos que no contienen derivadas del vector de cantidades conservadas se incluyen

en el vector de fuentes

Eep

C

Fvi éep

s=0,— ro’ . (17)

El sistema de ecuaciones se cierra cuando se introduce una relacién constitutiva entre el vector de polarizacién mag-
nética y el campo magnético, m* = m* (b"), y una ecuacién de estado de la forma p(p,€) (Shibata, 2015). En este
caso, la ecuacién de un gas ideal p = p(§— 1)€ con 7 el indice adiabdtico.

Finalmente, en este trabajo se consideran unicamente materiales lineales, isétropos y homogéneos, de tal

forma que se cumple que

b, (18)
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con X, la susceptibilidad magnética del medio material. Esta relacién permite describir materiales lineales polarizados

magnéticamente, como diamagnéticos (¥, < 0) y paramagnéticos (), > 0).

4. Modelo MHD del jet
En este capitulo se describe el modelo del jer empleado, el cual tiene tres caracteristicas principales: (i.)
presion estratificada del medio; (ii.) pérdidas radiativas del jet; (iii.) polarizaciéon magnética del material transportado.
Ademas, se muestran las condiciones iniciales en las variables de estado, motivadas en datos obtenidos del medio
interestelar y observaciones a jets astrofisicos (Nakamura et al., 2010). En primera instancia, se estudio la propagacion
del jet bajo un modelo estratificado con un perfil que obedece a una ley de potencias para la presion del gas atmosférico

(Gomez et al., 1997). En el sistema rectangular (x,y,z), la presion atmosférica o presion del medio se expresa como

pale) = —P (19)

nqm/n’
1+ (2)]

donde p, es la presion atmosférica, z. = 2.5 es un factor de escala de la presion en direccién z (direccién de propaga-
cion del plasma), y los pardmetros n = 2 y m =2.5 suavizan el decaimiento en el perfil de la presion. Estos parametros
permiten obtener diferentes gradientes de presién para modelar qué tan rapido decae la presién del medio. Ahora, para
mantener el equilibrio del medio ambiente puede incorporarse una fuerza que equipare el gradiente de presion sin
afectar significativamente la dindmica del jet; una opcién que se deriva al analizar el equilibrio del ambiente podria ser
un gradiente del campo magnético en direccién azimutal (Marti, 2015). Adicionalmente, el valor inicial de la presion
atmosférica (p,,) estd expresado en términos del valor inicial de la presién del jet (p,,) como p,, = p,, /o, donde
a = 1.0 indica que la presién inicial del jet es igual que la presién del medio. En la figura (4), se ilustra el perfil de
la presion de la ecuacion (19), en donde se aprecia que la presion del ambiente decrece suavemente hasta alcanzar un

estado constante a medida que z aumenta.

El modelo estd motivado en la generacion de gradientes de presion que permitan inducir diferentes dngulos de apertura

que coinciden con las observaciones realizadas a varios jets extragalacticos (Blandford and Konigl, 1979). Ahora, una
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Figura 4. Distribucion de la presion como una ley de potencias en funcion de la direccion de
propagacion z del jer. La presion del jer y del medio son iguales en z = 0.

caracteristica notable de estos jets son las regiones con mayor luminosidad que se han resuelto con observaciones de
VLA (Owen et al., 1989); por ejemplo, el complejo conocido como HST-1 en el jer de la radiogalaxia M87 (Biretta
et al., 1999), cuyas velocidades son altamente relativistas: 4c — 6¢. Motivados en lo anterior se escogié este tipo de
modelo, ya que permite variar los dngulos de apertura hasta conseguir valores de las componentes del jet, cuyas parti-
culas se mueven con velocidades aparentes superluminicas. Sin embargo, es necesario mencionar que en este trabajo
unicamente se considerd la propagacién en direccién z, por lo cudl no se tuvo en cuenta el dngulo de inclinacién del
Jjet.

Por otro lado, el modelo empleado también incluye perdidas radiativas. Esto se sustenta al considerar que

el jet se enfria por la radiacién que emite al interactuar con el medio que lo rodea. Este proceso también ocasiona
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pérdidas de presion, y a su vez esto podria generar procesos de recolimacién que aceleren las particulas en el flujo a
grandes distancias de la fuente (Tavecchio et al., 2011). Se considera entonces, que la pérdida radiativa es proporcional
a la presion de las particulas relativistas. De esta forma, si se supone que la presion de los electrones es una fraccién
&, de la presion de todo el conjunto de particulas que conforman el plasma, p, = &, p, el enfriamiento estard dominado
por la emision Compton inversa. Adicionalmente, también se asume que esta fraccién de electrones al interior del
Jjet no cambia, lo cual implica que debe haber un mecanismo que compense la energia disipada por la emision de las
particulas (Bromberg and Levinson, 2009). Con base en esto, las pérdidas radiativas se realizaron para &, = 0.001, y
se determinaron a partir de la energia inicial del flujo (Eyp) y la energia radiada en cada instante de tiempor (E,), donde
la expresion AE = E(y — E, representa la energia liberada.

Finalmente, para la configuracién inicial del campo magnético, se tomaron los valores propuestos en el modelo
MHD de Nakamura et al. (2010) para el jer de M87. Motivados en las observaciones, se considera el rol que pueden
desempeifiar los campos magnéticos en la eyeccion del plasma a escalas de ~ 100 pc (Owen et al., 1989). En el sistema
rectangular (x,y,z), el campo magnético y la velocidad, respectivamente, se expresan como B = B,é, + B,é, + B;¢é;,
V = V€ +vyéy + v;€é;. Por iltimo, en el sistema CGS, se adoptaron unidades dimensionales con campo magnético
By = 4.3 mG, densidad py = 1.27 x10727 g cm™3, escala temporal o = 108s, presién p = 1.5 x107® dyncm=2 y la

potencia = 4.40709 x10* ergs~!.

5. Métodos numéricos

Las ecuaciones de Euler relativistas son un conjunto de ecuaciones multidimensionales, acopladas, depen-
dientes del tiempo y no lineales, por lo que obtener una solucidén analitica de las mismas es una tarea pricticamente
imposible (Font, 2008). Por esta razén, surge la necesidad de recurrir a métodos numéricos que permitan obtener una
solucién aproximada. Ahora, las ecuaciones de la RMHD se caracterizan porque independientemente de que los da-
tos iniciales implementados sean suaves, generalmente presentaran discontinuidades en la solucién (Toro, 2011). En
consecuencia, discretizar estas ecuaciones mediante diferencias finitas supondra un problema, ya que son insuficientes
para su tratamiendo debido a que dependen de la diferenciabilidad de la funciones. Es necesario mencionar, que ya

se han obtenido soluciones basadas en las diferencias finitas agregando términos disipativos a las expresiones para asi
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poder tratar con las discontinuidades (Von Neumann and Richtmyer, 1950). No obstante, diferentes modelos astrofi-
sicos involucran la propagacién de ondas de choque, y la inclusién de esta disipacién artificial altera las ecuaciones
y la dindmica original del sistema. Para solucionar este problema, se han desarrollado métodos de HRSC (LeVeque,
1992), los cuales se basan en discretizar las ecuaciones utilizando volimenes finitos (Eymard et al., 2000). En este
capitulo, se describe brevemente el cédigo empleado para resolver el conjunto de ecuaciones y los métodos numéricos

implementados.

5.1. Cédigo CAFE

Una vez obtenido el sistema conservativo en (13) se resolvié con el cédigo CAFE (Code for the study of As-
trophysical Fluids and Energetic events, Lora et al. (2015b)). Este es un cédigo relativista que resuelve las ecuaciones
de la RMHD en tres dimensiones. Los métodos numéricos implementados en CAFE para resolver problemas de ecua-
ciones diferenciales parciales dependientes del tiempo se basan en el método de lineas, en conjunto con un integrador
temporal Runge-Kutta (Schiesser, 2012). Para obtener la versién discretizada de las expresiones en (13) se implementd
una aproximacién de volimenes finitos (Toro, 2013) junto con el esquema de HRSC. Ademads, el cédigo funciona con
el solucionador de Riemann aproximado propuesto por Harten et al. (1997), Lax, van Leer y Einfeldt (1988) (HLLE),
debido a que es un método robusto que solo requiere informacién sobre la estructura de valores propios del sistema de
ecuaciones. Finalmente, para calcular el vector de estado, CAFE proporciona diferentes tipos de esquemas de recons-

tructores espaciales como el método de Godunov, Minmod, MC, MC Beta y Superbee.

Ahora, CAFE se ha puesto a prueba en multiples escenarios astrofisicos como el cono de choque que aparece cuando un
agujero negro rotante acreta un fluido relativista (Cruz et al., 2012). Adicionalmente, tiene incorporadas las ecuaciones
de Einstein para analizar el crecimiento del horizonte de eventos de un agujero negro semilla debido a la acrecién de
un campo de materia oscura (Lora et al., 2014) y de un campo de radiacion (Lora et al., 2013). Este cédigo también
ha sido utilizado para modelar la acrecién de Bondi—Hoyle de un gas supersénico ideal con grandientes de velocidad
(Cruz et al., 2016) y de densidad (Lora et al., 2015a) en el espacio-tiempo de Kerr. Recientemente, una nueva versién

de CAFE incluye las ecuaciones de la GRMHD con polarizacién magnética para estudiar la evolucion de la inesta-



POLARIZACION MAGNETICA EN EL JET DE LA RADIOGALAXIA M87 29

bilidad relativista MHD de Kelvin-Helmholtz en un fluido polarizado magnéticamente (Pimentel and Lora, 2019), o

problemas unidimensionales de Riemann con polarizacién magnética (Pimentel et al., 2018).

5.2. Volumenes finitos
El método de los volimenes finitos tiene como finalidad resolver una ecuacion tipo balance en su forma
integral sobre un volumen de control V = AtAxAyAz, también denominado celda computacional. Para el caso de una

dimension, el tiempo y el espacio se discretizan como

" =nAt, z;=IAz, (20)

donde n =0,1,2,..N; e i = 0,1,2,...,N; caracterizan el lapso de tiempo y la posicién espacial de la celda, respecti-

vamente. En la figura (5) se ilustra la malla resultante, donde se resalta el volumen de control en una sola dimensién

n+1/2

espacial C;, Ahora, al discretizar el sistema de ecuaciones (13) utilizando volimenes finitos y el método de lineas,
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Figura 5. Discretizacion de la malla numérica en el esquema de volimenes finitios. El volumen
de control unidimensional, V = AtAz, tiene un dominio [t","*1] x [z;_, /2,Zi+1/2]- En este caso, el
volumen de referencia estd ubicado en (¢"1/2,z;).
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se obtiene

1 ,
X R _ Y _®w
(Fwé,]yk Fif%.,j,k) Ay (F;,H;,k F;,/—;,k)
Z __ KR ..
(Fi.,.i,k+5 kaé) 30 @)

donde U; ; x es el promedio espacial sobre cada celda C7 ik del vector de variables conservativas; los flujos F{‘il ”
’ sy =5,/

Fly el Ff jktd son los promedios espacio—temporales en las interceldas; y S; ; « los promedios espacio-temporales

del vector de fuentes.
5.3. Resolvedor aproximado HLLE

Con el fin de utilizar el método de Runge-Kutta en la expresion (21), y asi encontrar las soluciones numéricas
del vector U, primero es necesario calcular los flujos en las interceldas. Para ello, se escogié el método HLLE, el
cual es un robusto método que se caracteriza por el tiempo de computo que requiere (menor costo computacional en
relacion a otros resolvedores), ademds de que solo involucra los valores propios de la matriz jacobiana en cada una de

las direcciones espaciales. Asi, los flujos en las interceldas se expresan como

A’+F1‘L+1/2.j,k - 17F§+1/2,j,k +ATAT (Ufﬂ/z,j,k - Uz'L+1/2,j,k)

Fifij6= E—p , (22)

donde FiL+1 /2.]',ka?+1 /2,jk SON los flujos a izquierda y derecha de las interfases, mientras que A, 1~ son los autovalo-
res mdximos y minimos, es decir las velocidades caricteristicas. Esta estructura de valores propios, considerando los
términos de polarizacién magnética, se puede encontrar con mayor detalle en el trabajo de Pimentel et al. (2018)
Finalmente, para reconstruir ULR se utilizan los métodos de Godunov (1959), en donde se define un problema
de Riemman en cada una de las interceldas y se aproxima por funciones a izquierda y derecha cada variable del vector

de cantidades conservadas. Estos valores se obtuvieron empleando el reconstructor lineal por pedazos MINMOD (Van
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Leer, 1979), con el cual aproxima la funcién mediante rectas, y se define como

0 si ab<0,
MINMOD(a,b) ={ 4 i |a] < |b], (23)

bosi a|> b,

en donde a y b son nimeros reales, de tal manera que la funcién MINMOD retornard la menor pendiente o el menor
de este par de nimeros.

Con base en lo anterior, se realizaron simulaciones 1.5D (el estudio se realizd dnicamente en direccidn z;
las dimensiones x,y existen pero se utiliz6 un nimero reducido de puntos.) para estudiar el impacto de considerar la
polarizacién magnética de la materia en la propagacion del jet. Se asumi6 la susceptibilidad magnética del plasma
constante en todo el dominio numérico. Adicionalmente, se resolvié el dominio computacional adoptando la unidad
de longitud en parsecs (pc), de la siguiente manera: x € [—0.000102, 0.000102], y € [-0.000102, 0.000102], y z €
[—0.04,4], con un factor de Courant de 0,2. Esta configuracién representa los andlogos fisicos de los problemas de
Riemann en direccién z, que poseen dos estados iniciales uniformes (izquierdo y derecho) separados por una interfaz
en la posicién z = 0, lo que produce un conjunto de choques MHD relativistas. En la tabla (1) se muestra el conjunto

de parametros utilizados en todas las simulaciones.

Estado ¥ 1 po p Ve v B* B’ | Bt
£=0,0.001 | Izquierda | 5/3 | 1.0 | 0.256 | 0.0 | 0.0 | 0.987 | —2¥2 | 2/2 | 2.4
Xm=-0.01,0.0,0.01 | Derecha | 5/3 | 1.0 | pu(z) | 0.0 | 0.0 | 0.36 | —22 | 2¥2 | 24

Tabla 1

conjunto de condiciones iniciales y constantes utilizadas en las simulaciones numéricas. Estos
valores estdn asociados a un jet relativista, con pérdidas radiativas, polarizado magnéticamente,
y se propaga en un medio estratificado en la presion. Los valores se escogieron basados en el
trabajo de Nakamura et al. (2010), y corresponden al jet de la radiogalaxia M87.
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6. Resultados
En este capitulo se muestra la evolucién de un gas relativista inmerso en un campo magnético, y se analizan
las implicaciones fisicas de considerar las propiedades de polarizaciéon magnética de un plasma que interactua con
un medio, inicialmente, con la misma presién. Adicionalmente, se realiza un comparativo entre el caso en donde no
hay radiacion (§, = 0) y el aquel con términos de pérdidas radiativas (§, = 0.001). Para este segundo caso, se hace
un andlisis de la potencia emitida en funcién de las propiedades magnéticas del material, y se discuten las posibles

implicaciones observacionales.

6.1. Modelo estratificado sin pérdidas radiativas

En la figura (6), se muestra la densidad propia (I'p), la presién (p), el factor de Lorentz (I'), los campos
magnéticos By y By, y la velocidad en direccion z (v;). Esto, para un plasma diamagnético (), = - 0.01), paramagnético
(Xm = 0.01) y no polarizado (), = 0), que se propaga en un medio estratificado en la presidn, sin tener en cuenta las
pérdidas radiativas (&, =0.0). Los resultados de la simulacién 1.5D corresponden al tiempo ¢ =2.0. Los perfiles de las
variables dindmicas que se presentan en la figura (6), estructura de choques, muestran la distribucién espacial en el
tiempo ¢ = 2.0. En primera instancia, es necesario comprender cémo se mueven los choques sobre la malla numérica,
ya que a medida que estos evolucionan, se desplazan hacia la derecha y al mismo tiempo se separan entre si, por lo
que algunos choques presentan un movimiento relativo opuesto al choque frontal.

En la figura (6), de derecha a izquierda en direccién z, puede verse que los efectos de la polarizacién mag-
nética son mds apreciables en los choques rapidos, estos son: el choque frontal (zona de rarefaccién) en z ~ 1.96,
donde el fluido diamagnético (linea roja) muestra la mayor densidad, y el choque en reversa, que aparece en z =~ 1.35
(discontinuidad de contacto moviéndose hacia la izquierda). La solucién obtenida muestra que los choques rdpidos
tienen mayores velocidades para el plasma diamagnético. En consecuencia, al introducir la susceptibilidad magné-
tica en el sistema, la velocidad del fluido que se propaga aumenta cuando se considera un plasma con propiedades
diamagnéticas.

En contraposicion, la inclusién de la polarizacién magnética no muestra cambios significativos en los choques
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lentos, pues no se aprecian diferencias destacables en la velocidad de propagacién de los fluidos. Estos choques se
generan en z ~ 1.9 (donde aparece una discontinuidad de contacto, que se desplaza hacia la derecha con dos ondas de
choque), en z =~ 1.8 y en z = 1.47 (ambas zonas de rarefaccién moviéndose en direcciones opuestas). Para el factor
de Lorentz, se aprecia que I" presenta el cambio mas notable tinicamente en el choque en reversa, el cual aparece en
la regién cercana a la zona de inyeccién del jet. Ahora, en el caso de los campos magnéticos tansversales, B, y By,
mientras uno aumenta el otro disminuye. Entre sus correspondientes valores minimos y mdximos la diferencia entre
el paramagnético y el diagmanético es de ~ 20mG. Por tltimo, para la velocidad longitudinal v, las diferencias mas
apreciables se presentan en los choques rdpidos, y este cambio es mds notorio en la velocidad de propagacién de los

choques en reversa para el plasma diamagnético.

6.2. Modelo estratificado con pérdidas radiativas

El segundo escenario que se considerd fue la propagacién de un jet en un medio estratificado en la presion
con pérdidas radiativas. En la figura (7), se muestra la estructura de choques para los tres valores de la susceptibilidad
magnética (), = —0.01, 0.01 y 0.0), y fraccién de electrones &, = 0.001. En primera instancia puede verse, al igual
que en el caso anterior, que la velocidad del fluido diamagnético es mayor que el paramagnético o el no polarizado.
No obstante, la estructura de choques, de manera global, se mueve mas lento en comparacion al caso sin perdidas
radiativas. Los choques lentos se registran en z ~ 1.68 y z ~ 1.89, mientras que los choques rdpidos en z ~ 1.47
y z ~ 1.98. También se puede observar que la magnitud de los campos magnéticos transversales disminuye, esto
conlleva a que la presiéon magnética disminuya.

Aunado a lo anterior, también puede verse que al incluir pérdidas por radiacién, la morfologia de los choques
cambia respecto al caso sin radiacion. Esto se hace evidente en la densidad propia (pI"), que ademds aumenta su valor
en un orden de magnitud, y en los estados constantes entre los choques, los cuales, segtin los resultados obtenidos por
Giacomazzo and Rezzolla (2007), son ahora mas dificiles de capturar con la resolucién utilizada debido a los gradientes
de presion que se presentan. Otro cambio sustancial producto de la radiacion se aprecia en las pérdidas de presién que
se presentan en la solucién. Puede observarse un pico que se genera en el choque frontal, donde hay una disminucién

en la presion. Esto implica que el gas se acumula en esa zona y se expande con mds fuerza (Bodo and Tavecchio,
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2018). Es necesario mencionar que estos cambios que aparecen en la presion, hacen que el sistema sea mas dificil
de evolucionar numéricamente cuando se considera un plasma con propiedades paramagnéticas. En comparacién con
los resultados obtenidos por Nakamura et al. (2010), la susceptibilidad magnética en un jet con pérdidas radiativas
hace que los fluidos se muevan en escalas espaciales mas grandes, y esto genera que las particulas irradien por mas
tiempo. Por otro lado, se ubicaron 30 detectores en la malla numérica con z € [0.8,3.8]. El objetivo principal en la
segunda parte de las simulaciones fue determinar la emisién de energia del jet en la direccidn de propagacién. En cada
uno de estos detectores se calcul6 la pérdida de energia como la diferencia entre la energia inicial (Ep) que tenia el
material cuando fue expulsado, y la energia radiada (E,) en cada instante de tiempo a medida que el jer se propaga,
AE = Ey—E,. En la figura (8) se presenta la potencia emitida en diferentes detectores, para la simulacién con fraccién
de electrones &, = 0.001, y los tres valores de la susceptibilidad magnética, y,, = -0.01, 0, 0.01. En la primera fila,
de izquierda a derecha, se muestra la potencia medida en los detectores 4, 8 y 12, respectivamente. Al tomar como
referencia el primer panel, puede apreciarse que en un mismo detector se registran varias emisiones para distintos
instantes de tiempo. De derecha a izquierda, se observa un pico primario (en ¢ == 1.65), uno secundario (en t ~ 1.47),
uno terciario (en ¢ = 1.29), y cuarto pico (en t =~ 1.22).

El pico primario se caracteriza por ser el de mayor emisién, en donde puede verse que el fluido paramag-
nético es el que presenta mas pérdidas por radiacion. Este pico indica que la energia se irradia debido a la fuerza
inicial del choque, lo que implica que podria ser la emision de fotones de alta energia en varias longitudes de onda.
Adicionalmente, también hay un desfase temporal entre los picos primarios de cada material, lo cual es consistente
con la estructura de choques presentada en la figura (7). En particular, con los choques en reversa que aparecen en
la solucién, ya que es en dicha zona donde los efectos de incluir la polarizaciéon magnética son mds apreciables. Al
analizar estos choques en reversa, el plasma diagmanético al moverse con mayor velocidad, y en direccion opuesta al
choque principal, serd el tltimo en ser registrado en cada detector. Si se continda con esta misma idea, basada en la
velocidad de propagacion, el fluido paramagnético se mueve con menor velocidad, por lo que en los detectores sera el
primero en ser registrado. En consecuencia, para el caso paramagnético se obtuvo que al ser el de menor velocidad,

interactda mds con el medio que lo rodea, por lo que irradia mayor energia.
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Figura 6. Estructura de choques 1.5D, en el tiempo ¢t = 2, de las variables dindmicas del jet que se
inyecta en un medio estratificado en la presion, para tres fluidos con diferentes susceptibilidades
magnéticas: diamagnético (linea roja), paramagnético (linea negra) y no polarizado (linea verde
discontinua). De arriba a abajo, se muestran los perfiles de densidad propia, presion, factor de
Lorentz, campos magnéticos transversales y velocidad en direccion z. Esta simulacion es para el
caso &, = 0.0. Se aprecia que el plasma diamagnético es mds rapido que los demds en los choques
rapidos. Para los choques lentos no hay diferencias notables cuando se varia la susceptibilidad
magnética.
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Figura 7. Estructura de choques 1.5D, en el tiempo ¢t = 2, de las variables dindmicas del jet que se
inyecta en un medio estratificado en la presion, con pérdidas radiativas, para tres fluidos con
diferentes susceptibilidades magnéticas: diamagnético (linea roja), paramagnético (linea negra) y
no polarizado (linea verde discontinua). De arriba a abajo, se muestran los perfiles de densidad
propia, presion, factor de Lorentz, campos magnéticos transversales y velocidad en direccion z.
Esta simulacién es para el caso & = 0.001. Se aprecia que el plasma diamagnético tiene mayor
velocidad que los demds en los choques rapidos, estas diferencias son mds notables en el choque
en reversa. Para el choque lento no hay diferencias notables cuando se varia la susceptibilidad
magnética.
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Figura 8. De izquierda a derecha, en la primera fila se muestra la potencia emitida en los
detectores 4, 8 y 12, para los tres tipos de polarizacion magnética: diamagnética (linea roja),
paramagnética (linea negra) y no polarizada (linea verde). Los picos de cada panel indican los
valores maximos de las pérdidas de energia de cada material, medida en un mismo detector, en
diferentes instantes de tiempo. Segunda fila: de izquierda a derecha, potencia maxima emitida de
los picos primarios, secundarios y terciarios, medida en diez detectores, para las tres
susceptibilidades.

El comportamiento descrito se repite con diferencias minimas en el cuarto pico que aparece en el perfil de
la potencia, y es consistente con el choque frontal, que es el primero en ser registrado. En esta zona, el plasma
paramagnético sigue siendo el de menor velocidad, y nuevamente, el de mayor nivel de emisién, como se observa
en el recuadro inscrito en el primer panel de la figura (7). Finalmente, el segundo y tercer pico corresponden con la
potencia registrada cuando se generan los choques lentos. El segundo pico se relaciona con el choque que aparece

en z ~ 1.68 (donde empieza a notarse el aumento del caracter relativista de cada plasma), lo cual origina el desfase
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temporal entre los picos de cada material, como se aprecia en el recuadro inscrito en el segundo panel de la primera
fila; mientras que el tercer pico, correspodiente al choque en z ~ 1.89, presenta las diferencias menos apreciables.

Una vez caracterizado el perfil de la potencia en cada detector, se realizé un andlisis de los valores mdximos
correspondientes a los tres picos de mayor magnitud, medidos en 10 detectores distintos. De izquierda a derecha, en
cada panel de la segunda fila de la figura (8), se muestra el valor mdximo de la potencia, para el primero, tercero y
cuarto pico, respectivamente. Puede verse, que la tendencia a medida que el plasma se propaga es que la pérdida de
energia es mayor para los fluidos paramagnéticos (linea negra), en comparacién con los diamagnéticos (linea roja) y los
no polarizados (linea verde). Se encontrd que los materiales paramagnéticos alcanzan a emitir ~ 7.6 % mads de energia
que el caso no polarizado, mientras que los materiales dimagnéticos alcanzan a emitir ~ 5.2 % menos de energia que
un plasma que no estd polarizado magnéticamente. De acuerdo a Bodo and Tavecchio (2018), los maximos valores
registrados en las pérdidas radiativas se deben a que se relacioné la emisividad de la fraccién de electrones con la
presion del plasma. Asi, las pérdidas por radiacién implican valores mas bajos de la presion del gas. En consecuencia,
se espearia que los efectos de aumentar &, conduzcan a una mayor pérdida de energia, lo cual implicarfa que el factor
de Lorentz deberia disminuir.

Ahora, la magnitud de la potencia obtenida es consistente con los resultados presentados por Tavecchio et al.
(2011), donde los autores determinaron la potencia para electrones relativistas en procesos de emision dominados
por dispersion Compton inversa, para el blazar PKS 1222+216. No solo esto, los resultados obtenidos en este trabajo
también concuerdan con las escalas de potencia de M87 que se obtienen con VLA a 90 cm (Owen et al., 2000).
Es importante resaltar que la diferencia de la potencia radiada para las tres susceptibilidades es mds significativa en
el primer pico, ya que se genera un desfase temporal debido a la velocidad de propagacion de cada material. Esta
diferencia de tiempo, respecto al caso sin polarizacién, se presenta en la figura (9), donde se aprecia para todas las
configuraciones de los pardmetros X, y &, que el tltimo plasma que se registra es el material diamagnético. Asi, los
fluidos diamagnéticos son mds eficientes al emitir menos energia, debido a que su velocidad es mayor en comporacion
al plasma paramagnético y el no polarizado. Finalmente, también puede verse que la diferencia de tiempo en los

desfases para los tres tipos de materiales aumenta a medida que se propagan. Entonces, al considerar escalas espaciales
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mas grandes (= 100 pc), estas diferencias temporales pueden tener consecuencias observacionales, lo cual es algo que

podria analizarse mds detenidamente como una posibilidad para detectar efectos diamagnéticos o paramagnéticos.
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Figura 9. Diferencia temporal respecto al caso no polarizado para la separacion del maximo
correspondiente al primer pico.

7. Conclusiones

En este trabajo, se resolvieron las ecuaciones de la RMHD con términos de polarizacién magnética y una
funcién que contempla las pérdidas debido a la radiacién de las particulas. Mediante la formulacién de Valencia y
métodos de HRSC, se simul6 la estructura de choques y la emision de potencia para un jet relativista considerando las
propiedades mégneticas del plasma que transporta. Adicionalmente, se empleé un modelo estratificado de la presion
como una ley de potencias en la presion del gas ambiente que interactiia con el jet. Todo lo anterior se determind al
establecer dos pardmetros principales: la susceptibilidad magnética J,, y la fraccion de electrones &,. Posteriormente,
se realizaron simulaciones en donde se contempla el caso con y sin radacién, para realizar un comparativo al consi-

derar las pérdidas por radiacién en tres plasmas con propiedades magnéticas diferentes. Estas pérdidas de energia se



POLARIZACION MAGNETICA EN EL JET DE LA RADIOGALAXIA M87 40

determinaron mediante miltiples detectores ubicados en la malla numérica, y para cada detector se realiz6 un andlisis
de la maxima potencia emitida a medida que el jer evoluciona en el tiempo.

En primera instacia, se generd un gradiente de presion que decae como una ley de potencias, donde la presién
del jet y del medio en la discontinudad inicial son iguales. Se encontré que este gradiente de presion es el responsable
de la estructura obtenida en los choques y la separacién de los mismos. Ahora, el exceso de inercia que lleva el
gas, producto de las variaciones obtenidas en la presion, también influye en su morfologia, ya que el plasma del jet
que impacta con el gas ambiente estd sometido a abruptos procesos de expansiones y compresiones. Este tipo de
comportamientos durante la evolucién del jet podrian permitir comprender los procesos de recolimacion en ciertas
regiones observables, las cuales se caracterizan por sus altos niveles en los espectros de emisidn. Se esperaria que
al generar mayores gradientes de presion, por ejemplo, en un medio inicialmente con una presién menor que el jet,
los choques se muevan con mayor velocidad. Sin embargo, para llevar a cabo este estudio se requiere implementar
integradores numéricos mas sofisticados que puedan tratar con las discontinuidades que aparecen.

Al analizar la estructura de choques, se encontré que en los choques rapidos el plasma diamagnético es mas
répido en relacién a los demds. En particular, los efectos de la susceptibilidad magnética son mds apreciables en los
choques en reversa que aparecen en la solucién. De estd forma, se encontré que al modelar un sistema que presenta
inhomogeneidades en el medio circundate, el impacto de la polarizacién magnética implica que los plasmas con pro-
piedades diamagnéticas se mueven con mayor velocidad, por lo que las particulas irradiardn durante mds tiempo. Para
el plasma paramagnético, se encontr6 que es el de menor velocidad, esto implica que inteactia mas con el medio en el
proceso de propagacion, por lo que irradia mayor energia, lo cual lo hace menos eficiente en relacién a los otros casos,

ya que este es el material que se enfriard mas rapido por la disipacién de energia.

Adicionalmente, también se observo que en el caso sin radiacién, a medida que se aproxima hacia la zona
de inyeccidn, el campo magnético y el factor de Lorentz aumentan, lo que sugiere que la emisién estd dominada por
particulas relativistas y fuertemente magnetizadas. En contraste, cuando se consideraron pérdidas radiativas, el campo

magnético y la presiéon magnética disminuyeron, lo cual podria sugerir que el sistema estd dominado por la presién
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del fluido. Esto es relevante, porque al analizar las pérdidas debido a la radiacién presentes en un jer con diferentes
propiedades magnéticas, podria explicarse el aumento de la velocidad de los choques, o emisiones de alta energia en
algunas componentes, la cual es una de las caracteristicas principales de los jets modelados en el marco de la MHD.

Por otro lado, en los perfiles de potencia se encontr6 que el plasma paramagnético tiene los niveles de emi-
sién maximos, y la tendencia es que este tipo de material es mds lento en comparacién con el caso diamagnético y
no polarizado. Debido a esto, un jet con propiedades paramagnéticas alcanza a tener una potencia ~ 7.6 % mayor en
comparacion con el caso sin polarizacién. También se determiné que el plasma diagmanético alcanza a tener una tasa
de emisién = 5.2 % menor que el plasma no polarizado. La magnitud de la potencia obtenida en este trabajo, con
6rdenes de 10% (erg/s), es consistente con los resultados de las observaciones de M87 con VLA, y también con el
blazar PKS 1222+216, considerando la emisién de particulas dominada por la dispersion Compton inversa. Asi, la
importancia de mayores emisiones para el plasma paramagnético radica en la rdpida variabilidad que se podria obser-
var, en contraposicién al caso del fluido diamagnético o sin polarizacién. Esto indica que las pérdidas por radiacion
conducen a un menor valor de la presién del gas, por lo que para mayores valores de &, la colimacion del jet es mds
efectiva. También se encontré que la inclusion de la polarizacién magnética en el sistema produce un desfase temporal
en los valores maximos de la potencia emitida. Este desfase se hace mas notorio a medida que el plasma se propaga.
En distancias mds grandes (= 100 pc), esta diferencia temporal podria tener implicaciones observacionales, y abre la
posibilidad de detectar plasmas con propiedades diamagnéticas o paramagnéticas. En consecuencia, todas las caracte-
risticas morfoldgicas y cinemdticas mencionadas hasta el momento, pueden cobrar relevancia al momento de realizar
futuras observaciones.

Finalmente, la continuidad de este trabajo es realizar simulaciones 2D que permitan visualizar de manera mas
precisa la morfologia en los mapas de densidad y presioén. Adicionalmente, seria interesante considerar los mecanis-
mos de calentamiento de las particulas en la superficie de trabajo del jet, que pueden inducir nuevas caracteristicas
relevantes en las observaciones. También se proyecta construir un modelo en el cual se tengan menos restricciones,
como la variabilidad espacial o temporal de la susceptibilidad magnética, variaciones en la velocidad de inyeccién del

plasma, y modificar directamente el tensor de momento-energia total, incluyendo un tensor de radiacion.
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