
Pérdidas de energía y cascadas de ionización de electrones rápidos
en el medio intergaláctico a alto corrimiento al rojo

Proyecto final — Aplicaciones de agentes de IA en astrofísica

Resumen

Estudiamos las pérdidas de energía de electrones inyectados en el medio intergaláctico (IGM)
a z = 10 y el número de ionizaciones de hidrógeno producidas por sus cascadas de partículas
secundarias. Este es el corrimiento al rojo inicial adoptado en todo el trabajo y el valor al que se fijan
las condiciones del medio en los cálculos de cascadas. El modelo incluye dispersión Compton inversa
sobre el fondo cósmico de microondas (CMB), emisión sincrotrón, expansión adiabática, colisiones
coulombianas, excitación e ionización del H neutro y radiación de frenado (bremsstrahlung). En el
medio casi neutro, la dispersión Compton inversa domina por encima de ∼ 1.05× 105 eV, mientras
que las pérdidas colisionales predominan a energías menores. El rendimiento de ionización de la
cascada colisional es compatible con los cálculos de Monte Carlo de Shull y van Steenberg [14]. A
energías iniciales altas, la inclusión de la fotoionización por fotones de Compton inverso aumenta el
número de ionizaciones en más de dos órdenes de magnitud respecto de la cascada exclusivamente
colisional.

1. Introducción

Los electrones rápidos que atraviesan el IGM al final de la edad oscura transfieren energía al gas
mediante ionización, excitación y calentamiento, o emiten fotones que pueden escapar. La distribución
de energía entre estos canales determina su efecto sobre el estado de ionización y la temperatura del
medio [4, 14]. En este trabajo identificamos los procesos que controlan el enfriamiento de los electrones
y evaluamos el rendimiento de ionización de sus cascadas, incluida la contribución de los fotones de
Compton inverso.

2. Modelo físico y método de cálculo

Describimos la evolución de la energía cinética K mediante las tasas de pérdida Li = −(dK/dt)i
de los siguientes procesos:

Dispersión Compton inversa sobre el CMB, con el tratamiento de Klein–Nishina [1, ec. 2.48]. La
tasa se expresa como

LIC = 4
3 σT cUCMB γ2β2 FKN(b), UCMB = a T 4

0 (1 + z)4,

b =
4γkBT

mec2
, FKN → 1 (b ≪ 1),

(1)

donde γ es el factor de Lorentz, β = v/c y FKN representa la corrección al límite de Thomson.
Adoptamos T0 de Planck Collaboration et al. [11], compatible con Fixsen [3].

Emisión sincrotrón en un campo magnético comóvil constante, B0 = 1 × 10−13 T [1, 13], y
expansión adiabática, ṗ = −Hp.

Colisiones coulombianas con los electrones libres de un plasma frío [5, ec. 5.5].

Excitación del estado fundamental del H a los niveles np [6, 15] e ionización con la sección
eficaz del modelo relativista de encuentro binario y dipolo (RBED) [8, 9, ec. 20] y el espectro de
electrones secundarios de Furlanetto y Stoever [4].
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Bremsstrahlung por interacción con H neutro [12] y con protones [7].

Adoptamos la cosmología de Planck Collaboration et al. [11], con las densidades numéricas

nH =
(1− Yp) Ωbρc

mp
(1 + z)3, ne = xe nH, nHI = (1− xe)nH, (2)

donde Yp = 0.2454 es la fracción másica de helio. Se obtiene nH = 252.9 m−3 en las condiciones
iniciales. La fracción de ionización xe se mantiene constante en cada cálculo y se exploran valores entre
1×10−4 y 0.99. Su valor determina las pérdidas coulombianas y de bremsstrahlung con iones mediante
ne, y las de excitación, ionización y bremsstrahlung con átomos mediante nHI. Integramos la evolución
hasta Kfloor = 10.2 eV, umbral de excitación del H. Usamos este límite como criterio operativo de
termalización, sin seguir la relajación térmica posterior. Las constantes se toman de CODATA 2022
[10] y del SI [2]; los valores numéricos se verifican automáticamente contra los registros del proyecto.

Las trayectorias de enfriamiento incorporan la evolución cosmológica del medio. Para las cascadas
(Sec. 3.3), en cambio, mantenemos las condiciones iniciales del medio y tratamos el enfriamiento de
los electrones en la aproximación de frenado continuo. Cada ionización colisional genera un electrón
secundario con el espectro de Furlanetto y Stoever [4], y el espectro de fotones de Compton inverso se
calcula con el núcleo de Klein–Nishina de Blumenthal y Gould [1, ec. 2.48]. Adoptamos una ventana
de absorción: se contabiliza una fotoionización si la energía del fotón está entre la energía de ionización
del H, RH , y Emáx, definida por la igualdad entre el tiempo de absorción y el tiempo de Hubble,

nHI σpi(Emáx) c = H(z), (3)

con la sección eficaz de fotoionización de Verner et al. [16]. La rama de fotoionización incluye tanto la
ionización directa por el fotón como las ionizaciones producidas por el fotoelectrón y sus secundarios.

El rendimiento de ionización es el número medio acumulado de ionizaciones de H producidas por
un electrón primario de energía cinética inicial K y su descendencia hasta alcanzar el umbral de
seguimiento. Es un número adimensional por primario, no una fracción de energía. Denotamos por
C(K) las ionizaciones de la rama exclusivamente colisional y por P (K) las fotoionizaciones por fotones
de Compton inverso junto con todas las ionizaciones posteriores de los fotoelectrones y sus secundarios,
incluidas las colisionales. Estas ramas son disjuntas y su suma es N(K) = C(K)+P (K). A condiciones
del medio fijas, definimos

w(K) =
nHIσion(K)v(K)

Ltot(K)
, Ltot(K) =

∑
i

Li(K),

⟨g⟩K =

∫ X(K)

0
p(ε | K) g(ε) dε, X(K) = máx

{
K −B

2
, 0

}
,

(4)

donde p(ε | K) es el espectro normalizado de secundarios y B la energía de enlace usada en la sección
eficaz RBED. Los rendimientos se anulan hasta Kfloor, y el promedio es nulo cuando no hay secundarios
por encima de ese umbral. Con QIC = dNγ/(dtdEγ), el espectro de producción de fotones por Compton
inverso, las expresiones integrales son

C(K) =

∫ K

Kfloor

w(K ′) [1 + ⟨C⟩K′ ], dK ′,

P (K) =

∫ K

Kfloor

[
w(K ′) ⟨P ⟩K′ +

1

Ltot(K ′)

∫ Emáx

RH

QIC(K
′, Eγ) [1 +N(Eγ −RH)] dEγ

]
dK ′.

(5)

En C, se suman las ionizaciones directas y las de los secundarios colisionales; en P , la contribución
fotoionizante de esos secundarios y la de los fotones emitidos por el primario. El factor que multiplica
a QIC cuenta la fotoionización y toda la cascada del fotoelectrón. El inverso de Ltot convierte las
tasas temporales en contribuciones por unidad de energía perdida. Denotando los integrandos por
FC = dC/dK y FP = dP/dK, el código aplica en la malla creciente de energías la recurrencia
trapezoidal

Yj = Yj−1 +
Kj −Kj−1

2
[FY (Kj) + FY (Kj−1)], Y ∈ {C,P}, Y0 = 0, K0 = Kfloor. (6)
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Los términos de descendencia se evalúan con los rendimientos ya calculados a energías inferiores,
mediante interpolación lineal en el logaritmo de la energía. Así se incluyen las generaciones sucesivas
sin seguir individualmente cada partícula.

3. Resultados

3.1. Procesos dominantes y evolución del enfriamiento

La Fig. 1 identifica el proceso con mayor tasa de pérdida en el plano (z,K). Para xe = 1× 10−4, la
dispersión Compton inversa domina por encima de K = 1.054×105 eV en las condiciones iniciales; por
debajo predomina la ionización del H hasta 28.30 eV y, a energías menores, la excitación. Al aumentar
xe, las colisiones coulombianas adquieren mayor importancia: para xe = 0.1 dominan por debajo de
4121 eV, y con xe = 0.99 en todo el rango colisional, hasta 3.59 × 105 eV. La expansión adiabática,
la emisión sincrotrón y el bremsstrahlung no dominan en el dominio explorado. La contribución adia-
bática a la tasa total alcanza una fracción máxima de 0.255, mientras que las fracciones de energía
inicial transferidas a sincrotrón y bremsstrahlung alcanzan máximos de 1.06 × 10−7 y 4.53 × 10−5,
respectivamente.

Figura 1: Proceso de pérdida dominante en el plano (z,K) (fondo) para xe = 1 × 10−4, con las
trayectorias de los electrones inyectados (líneas de trazos) y los umbrales energéticos indicados para la
dispersión Compton inversa de fotones del CMB (líneas negras). Las trayectorias terminan en Kfloor =
10.2 eV.

Las trayectorias de la Fig. 2 muestran una pérdida inicial rápida de energía por Compton inverso,
seguida de una etapa dominada por las colisiones. Esta etapa final reduce la sensibilidad del tiempo
de enfriamiento a la energía inicial. Para Kini ≥ 109 eV, el intervalo de variación del corrimiento al
rojo de termalización es de apenas 1.7 × 10−3 en el medio casi neutro. Para la mayor energía inicial
considerada, se obtiene z = 7.023 con xe = 1 × 10−4 y z = 8.087 con xe = 0.99: el aumento de las
pérdidas coulombianas acelera la etapa final del enfriamiento. Antes de alcanzar el umbral, un electrón
de 1× 1013 eV recorre 63.5 Mpc de distancia propia con xe = 1× 10−4 y 40.2 Mpc con xe = 0.99.

3.2. Distribución de las pérdidas de energía

La Fig. 3 muestra las fracciones de energía inicial transferidas por el electrón primario a cada
canal de pérdida hasta alcanzar el umbral de termalización, con las condiciones del medio fijas. Para
xe = 1 × 10−4, un electrón de 1 × 104 eV transfiere una fracción 0.695 a la ionización y 0.288 a la
excitación del H, mientras que uno de 1 × 1010 eV cede 0.9999 a la dispersión Compton inversa. Al

3



Figura 2: Energía cinética normalizada K/Kini en función del tiempo cósmico (arriba) y del corrimiento
al rojo (abajo), con todos los procesos y xe = 1×10−4, para energías iniciales entre 1×104 y 1×1013 eV.
Los segmentos horizontales corresponden al umbral Kfloor; las curvas de mayor energía convergen a
corrimientos al rojo de termalización similares.

aumentar la fracción de ionización del medio, disminuyen las pérdidas por interacción con H neutro y
aumenta la transferencia de energía a los electrones libres por colisiones coulombianas, que contribuyen
al calentamiento del gas. La fracción coulombiana a 1×104 eV aumenta de 8.5×10−4 a 0.422 y a 0.860
para xe = 1× 10−4, 0.1 y 0.5, respectivamente. Estas fracciones describen las pérdidas del primario; el
destino de la energía transferida a las partículas secundarias se analiza mediante las cascadas.

(a) xe = 1× 10−4 (b) xe = 0.1 (c) xe = 0.5

Figura 3: Fracción de la energía inicial del primario transferida a cada canal de pérdida hasta alcanzar
Kfloor, en función de Kini, con las condiciones del medio fijas. La curva de puntos representa la fracción
de energía residual (Kfloor/Kini); su suma con las pérdidas es igual a la unidad. Al aumentar xe, crece
la contribución coulombiana y disminuyen las de ionización y excitación.

3.3. Cascadas de ionización

La Fig. 4 presenta el número total de ionizaciones de H por electrón primario, incluida su cascada.
En el régimen colisional, comparamos el rendimiento con los cálculos de Monte Carlo de Shull y van
Steenberg [14] para un primario de 3 keV [14, tabla 1]. La fracción de energía inicial empleada en
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ionizar H es ϕ = 0.380, 0.160 y 0.0323 para xe = 1 × 10−4, 0.1 y 0.5, respectivamente. Estos valores
se encuentran dentro de la dispersión de los resultados de Monte Carlo de ese trabajo, aunque nuestro
modelo no incluye helio. En el gas casi neutro, el gasto energético medio es W = 35.8 eV por ionización.

A energías altas adquiere importancia la rama de fotoionización. Para xe = 1 × 10−4, la ventana
de absorción se extiende desde la energía de ionización hasta Emáx = 1218 eV (ec. 3). Los electrones
ultrarrelativistas producen fotones de Compton inverso en este intervalo, cuya absorción libera foto-
electrones que generan nuevas cascadas. La contribución de esta rama aumenta rápidamente y luego se
satura (Fig. 4): un primario de 1× 1013 eV produce 4.40× 106 ionizaciones, de las cuales 8053 corres-
ponden a la rama exclusivamente colisional. La saturación se explica por el desplazamiento del espectro
de Compton inverso hacia energías superiores a la ventana de absorción. En el modelo, esos fotones
no contribuyen a la ionización; el rendimiento depende principalmente del tramo de enfriamiento que
produce fotones dentro de la ventana. Para xe = 0.99, el límite disminuye a Emáx = 301.6 eV y el
rendimiento total se satura en 9.73× 105.

Figura 4: Número de ionizaciones de H por electrón primario en función de Kini, con umbral de
seguimiento Kfloor, condiciones del medio fijas y xe = 1×10−4: rama exclusivamente colisional (marrón),
fotoionización por fotones de Compton inverso y cascadas de los fotoelectrones (verde), total (negro)
y límite energético Kini/RH (puntos).

4. Conclusiones

En el medio casi neutro, a z = 10, Compton inverso domina por encima de ∼ 1.05 × 105 eV; a
energías menores predominan las pérdidas colisionales. Sincrotrón, bremsstrahlung y expansión adia-
bática son subdominantes en el dominio estudiado. Los electrones de alta energía alcanzan el umbral
de termalización a corrimientos al rojo similares para un mismo xe; una mayor fracción de ionización
acelera el enfriamiento final mediante colisiones coulombianas.

El rendimiento de la cascada colisional es compatible con los resultados de Shull y van Steenberg
[14]. A energías iniciales altas, la rama de fotoionización por fotones de Compton inverso domina el
rendimiento total y aumenta el número de ionizaciones en más de dos órdenes de magnitud respecto
de la cascada exclusivamente colisional.

Estos resultados destacan la relevancia potencial de la fotoionización secundaria como vía de trans-
ferencia de energía de los electrones relativistas al gas. En escenarios astrofísicos con una inyección
sostenida de estos electrones y una absorción eficiente de los fotones ionizantes, este mecanismo podría
contribuir significativamente al estado de ionización y a la evolución térmica del medio. Cuantificar
su impacto requiere combinar los rendimientos calculados con el espectro y la tasa de inyección de las
fuentes y la evolución del gas.
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