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Resumen

El sistema V404 Cyg fue descubierto en 1989 luego de sufrir un fuerte aumento en su
luminosidad, y se determiné que era un sistema binario con emisiéon en rayos X. Estos objetos
se definen como sistemas conformados por una estrella y un objeto compacto acretante, en este
caso determinado como una agujero negro. A partir de esta fecha, se han estudiado muchas de
las caracteristicas de este sistema obteniendo asi estimaciones observacionales para el periodo
orbital, las masas de ambas componentes, el tipo espectral y clase de luminosidad de la estrella
donante, entre otros. En este trabajo, se han realizado modelos teéricos con el objetivo de
determinar las caracteristicas que deberia tener un progenitor de este sistema. A través de
un codigo de evolucién binaria, se lograron alcanzar buenas estimaciones para una estrella
donante de masa inicial 1.5 M con distintos valores para la masa inicial del agujero negro
entre 8 y 11 Mg. En estos modelos, el momento en el cual la estrella donante alcanza valores
compatibles con los observados para este sistema, se predice que esta cerca de terminar su
fase de transferencia de masa y comenzar su fase de nebulosa planetaria. Estos resultados
también predicen que la estrella donante temrinard su vida como una enana blanca de baja
masa, alcanzando valores de entre 0.33 y 0.29 M.
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0. Resumen




Abstract

The system V404 Cyg was discovered in 1989 after a huge outburst that meant to increase
its luminosity, allowing to determine the system as an X-Ray binary. This kind of objects are
defined as two components: a "normal” star and a compact object that accreates matter. Since
this discovery, many of the characteristics of the system has been estimated. Examples are the
orbital period, the mass from the two components, the spectral type and the luminosity class
of the donating star, etc. In this thesis, theoretical models has been made with the objective
of determine the characteristics that the system had before. With a binary evolution code,
we achieved good estimates for a donating star with initial mass of 1.5 M, with different
numbers for the initial mass of the black hole between 8 and 11 My, For the moment when the
donating star reaches the observed values for the actual system, this models predict that it is
about to finish its mass transfer events and to start a new evolutionary phase as a planetary
nebulae. This results also predict that the final phase for the donor star could be as a low
mass white dwarf, reaching masses between 0.33 and 0.29 M.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Contexto

Un sistema binario estd constituido por dos estrellas que se encuentran ligadas gravi-
tacionalmente. Estos objetos son de gran interés astrofisico no solo porque se estima que
aproximadamente el 50 % de las estrellas sean miembros de un par binario, sino que también
en ellos pueden estudiarse escenarios particulares que no son posibles con estrellas aisladas.
Los sistemas binarios interactuantes conforman un grupo particular de estos objetos, donde
la interaccién entre las componentes del par no es Unicamente gravitatoria sino que tam-
bién ocurren episodios de transferencia de masa. Son estas caracteristicas las que motivan
su estudio ya que cuando una estrella dona o acreta materia varfa su masa, el parametro
fundamental que define su evoluciéon. Como resultado, obtenemos una situacién que difiere
del caso evolutivo de una estrella aislada dando lugar a sistemas sumamente particulares.
Algunos ejemplos de estas situaciones son las explosiones de supernova tipo la, las enanas
blancas de helio de baja masa, las variables cataclismicas o los sistemas denominados black
widows y redbacks, cuyas caracteristicas no pueden ser explicadas por la teoria sin ayuda de
la interaccién en un sistema binario.

Nuestro objeto de estudio es V404 Cyg, un sistema binario conformado por una estrella
de tipo espectral KO-3 III-IV cuya masa esta estimada en 0.7f8:g Mg (Casares et al., 1993;
King, 1993; Khargharia et al., 2010) y un objeto compacto, confirmado como un agujero
negro en rayos X por Miller-Jones et al. (2008), con una masa de 12 — 9 Mg, (Shahbaz et al.,
1994; Khargharia et al., 2010). Cuenta con una 6rbita altamente circularizada (e < 3 x 1074)
y un periodo orbital de 6.5 dias. A partir del uso de observaciones astrométricas VLBI ( Very
Large Base Interferometer) fue posible medir su paralaje con alta precision, siendo el primer
sistema con un agujero negro cuya paralaje ha sido medida. Luego, fue posible inferir su dis-
tancia que resulta en un valor de 2.39 +0.14 kpc (Miller-Jones et al., 2009a). Actualmente se
encuentra catalogado como un sistema binario con emisién en rayos X de baja masa (LMXBs
por sus siglas en inglés Low Mass X-Ray Binaries) y como tal, la transferencia de masa se
da de manera dominante por llenado del l16bulo de Roche de la estrella donante de materia al
objeto compacto. Es comiin en estos sistemas encontrar discos de acrecién en torno al objeto
acretante, y el sistema V404 Cyg no es la excepcién presentando un disco de material muy
extenso (Osminkina et al., 1990). Dependiendo del mecanismo de acrecién de la materia en
el objeto compacto tenemos fenémenos explosivos de luminosidad (o en inglés outburst). En
nuestro objeto de estudio se han observado en 1938, 1989 y 2015 eventos con estas carac-
teristicas, aportando asi confiabilidad a su clasificaciéon. Se ha determinado la existencia de
jets relativistas en V404 Cyg (Tetarenko et al., 2017), siendo también clasificado como un



1. Introduccién

sistema del tipo microquasar.

La motivacién del estudio de este tipo de objetos es, entonces, conocer y comprender las
situaciones fisicas que se dan en la amplia gama de objetos que resultan de sistemas binarios
interactuantes. En particular, los sistemas binarios con un agujero negro podrian aportar
importante informacién respecto a la formaciéon de estos objetos tan particulares. El estudio
de la evolucién en sistemas binarios dista mucho de ser un tema completamente entendido,
siendo esta otra motivacién para el desarrollo de esta Tesis de Licenciatura.

1.2. Objetivos

El objetivo general de este trabajo es modelar teéricamente las caracteristicas evolutivas
del objeto V404 Cyg para determinar un posible sistema progenitor. Esto abarca los siguientes
objetivos especificos:

» Explorar el espacio de pardmetros iniciales (periodo orbital inicial y masas iniciales
para la estrella donante y el objeto compacto) que deberia cumplir un sistema para ser
considerado como posible progenitor de nuestro objeto de estudio.

= Realizar modelos teodricos a partir de un cédigo de evolucién binaria, siendo este pro-
grama nuestra principal herramienta de trabajo.

= Analizar los resultados de los calculos numéricos con el fin de identificar aquellos que
alcancen caracteristicas similares a las del sistema V404 Cyg en la actualidad.

1.3. Metodologia

En este trabajo se realiz6 un modelaje tedrico de la evoluciéon de una estrella dentro de
un par binario donde una componente es un agujero negro. La herramienta a utilizar fue
un cédigo de evolucién binaria, desarrollado en su totalidad por la Facultad de Ciencias As-
tronémicas y Geofisicas de La Plata (FCAGLP) junto con el Instituto de Astrofisica de La
Plata (IALP) - CONICET (Benvenuto, 2003; De Vito & Benvenuto, 2010; Benvenuto et al.,
2014, 2015b,a). Los resultados de este modelaje fueron datos que caracterizan la estrella do-
nante en cada momento tales como su luminosidad, su temperatura efectiva, su masa, la masa
del objeto compacto, el periodo orbital del sistema, entre otros.

Para llevar a cabo el modelaje tedrico, tuvimos en cuenta varios juegos de parametros
iniciales tales como las masas iniciales de las componentes del sistema y el periodo orbital
inicial. Luego, llevamos a cabo un analisis de los resultados a partir de la elaboracién de
diagramas Hertzsprung-Russell para visualizar los caminos evolutivos, y otros graficos como
la luminosidad de la estrella donante, las masas de las componentes, y el periodo orbital
en funcién de la edad, para tener nocién de cémo varian estas cantidades en el tiempo. A
partir de ellos, determinamos cuéles alcanzan las condiciones observadas para el sistema V404
Cyg, teniendo en cuenta que se encuentren dentro de los margenes de error dados para las
mediciones observacionales realizadas por trabajos preliminares.

Este trabajo esta organizado de la siguiente manera:

= En el capitulo 2, realizamos una breve introduccién teérica hablando sobre la evolucién
estelar para estrellas aisladas luego de la ZAMS (Zero Age Main Secuence).



1.3. Metodologia

Luego, introducimos algunos conceptos sobre sistemas binarios en el capitulo 3, y ha-
ciendo especial énfasis sobre aquellos que poseen episodios de transferencia de masa.

Incluimos los detalles del cédigo de evolucién binaria utilizado en el capitulo 4.

Los resultados de nuestro andlisis estan expresados en el capitulo 5, donde también
incluimos una discusién acerca de los mismos.

Finalmente, en el capitulo 6 expresamos las conclusiones a las que se arrivaron en esta
Tesis de Licenciatura, y comentamos cudl serd nuestro trabajo a futuro.






Capitulo 2

Evolucion estelar

Las estrellas siguen un ciclo denominado ewvolucion estelar, en donde se forman y sufren
cambios con el tiempo. La principal fuente de energia estelar son las reacciones termonuclea-
res, en donde se transforman elementos livianos en otros mas pesados liberando energia en
forma radiativa. Estos objetos pueden considerarse en equilibrio hidrostdtico, donde se igua-
lan la fuerza gravitatoria con la presién radiativa del gas. Si las reacciones cesan, se pierde
el estado de equilibrio en la estrella y por ende su estructura se vera alterada hasta alcanzar
nuevamente el equilibrio. En este capitulo introduciremos algunos conceptos basicos clave
acerca de la evolucién de las estrellas cuando se encuentran aisladas.

2.1. Diagrama Hertzsprung-Russell

En 1911, el astronomo danés Ejnar Hertzsprung trabajaba ubicando a las estrellas en un
diagrama donde las colocaba por su luminosidad y su indice de color. Casi contemporanea-
mente, en 1913 el astronomo estadounidense Henry Norris Russell hacia un trabajo similar
utilizando las magnitudes absolutas de las estrellas de la vecindad solar. El resultado al que
ambos llegaron fue andlogo, al colocar las observaciones en un diagrama con estas carac-
teristicas, estas no se ubican aleatoriamente sino que hay ciertas zonas donde hay una mayor
densidad de objetos. A este tipo de diagrama actualmente se lo llama Diagrama de Hertzs-
prung Russel o simplemente Diagrama HR.

Figura 2.1. Representacion de las zonas mas pobladas del diagrama HR. En cantidad de
estrellas, la secuencia principal es la zona mas poblada seguida de las enanas blancas y las
gigantes. Extraido de Clayton (1968).



2. Evolucién estelar

En la figura 2.1 estan representadas las zonas mas pobladas de un diagrama HR que
pueden diferenciarse al ubicar la suficiente cantidad de estrellas en él. Se puede notar que
este grafico puede realizarse a partir de distintas variables en sus ejes: para el eje horizontal las
cantidades estan relacionadas con la temperatura efectiva de la estrella (indices de color, Tipo
Espectral) mientras que en el eje vertical podemos encontrar las que son una medida de la
luminosidad de la estrella (Luminosidad, Magnitud absoluta bolométrica, Magnitud relativa
visual). Esto indica que, en definitiva, en un diagrama HR puede visualizarse la relacién entre
la temperatura de un estrella y su brillo. Estas cantidades pueden vincularse de acuerdo a la
relacion:

L=4rR20T.;s* (2.1)

donde R, es el radio de la estrella y o es la constante de Stephan-Boltzmann.

La secuencia principal es una zona delgada en forma de linea curva que abarca todos los
tipos espectrales donde las estrellas mas azules seran las mas luminosas mientras que las de
menor luminosidad serdn més rojas. El Sol se ubica en un punto intermedio en esta curva.
Se denominan enanas a todas las estrellas de la secuencia principal que se encuentran hacia
abajo a la derecha de este punto. Cuando empiezan a quemar hidrégeno en helio en su nicleo,
las estrellas se ubican en la ZAMS (del inglés Zero Age Main Sequence) donde su posicion
y rapidez con la cual llegan dependen fundamentalmente de su masa. Las mas masivas se
ubican en la zona alta de la secuencia de una manera muy rapida en comparacién con las
menos masivas, que se ubican lentamente hacia abajo y la derecha como se muestra en la
figura 2.2.

Una vez en la secuencia principal, la energia que pierde la estrella en su superficie se ve
compensada por la energia generada en las reacciones termonucleares. La escala de tiempo
caracteristica en la cual se mantiene la quema de hidrégeno (i.e., el tiempo que permanecen
en la secuencia) depende de su masa como la siguiente expresion:

_Enr M 1-n

TH_TNTNM (2.2)
donde Eg es el contenido de energia que puede ser liberado por la quema de hidrégeno en el
nucleo, L es la luminosidad y M es la masa de la estrella. Aqui se ha utilizado Eg ~ Mg ~ M
como un estimador del consumo de hidrégeno en las estrellas de distinta masa, y la relacién
masa-luminosidad L ~ M" que surge del estudio de sistemas binarios. Un valor tipico para
n puede ser 7 = 3.5 dando asi una dependencia con M ~2®. Esto implica que a mayor masa,
menor es el tiempo que permanece la estrella en la secuencia principal, o en otras palabras,
que estrellas méds masivas evolucionan mas rapido. En este tiempo las estrellas se desplazan
de la ZAMS hacia la TAMS (del inglés Terminal Age Main Sequence) provocando que la
representacién de esta zona en un diagrama HR tenga un cierto espesor.

Arriba y a la derecha de la secuencia principal, se encuentra una zona poblada en el dia-
grama . Gracias a su ubicacién puede notarse que son estrellas que poseen una luminosidad
mayor que las enanas con la misma temperatura efectiva, y a su vez tienen una tempera-
tura efectiva menor que las estrellas de secuencia principal de su misma luminosidad. De
la ecuacién 2.1 es posible observar que para un dado valor de la temperatura efectiva, la
luminosidad de una gigante serd mayor que la de una enana sélo si su radio es mayor. Al
mismo resultado se llega considerando dos estrellas, una gigante y una de secuencia principal,
con la misma luminosidad. En conclusién, las estrellas ubicadas en esta zona del diagrama
tendrian un radio mayor y una tempratura menor, por lo cual estas estrellas se denominan
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2.1. Diagrama Hertzsprung-Russell

Figura 2.2. ZAMS calculada para estrellas de poblacién I (Composicién quimica inicial
Xy =0.7, Xy = 0.28) con masas entre 0.1 y 55 My . Extraido de Kippenhahn & Weigert
(1990)

gigantes rojas. Otra caracteristica, que también infiere su gran tamano, resulta de realizar
un andlisis espectral comparando las lineas de absorcién en estrellas gigantes y enanas. En
él, se encuentra que debido a la baja gravedad superficial en una estrella gigante, estas lineas
resultan menos ensanchadas por presién que las de una estrella enana.

Algunas estrellas se ubican en una zona de transicion entre la secuencia principal y las
gigantes rojas, que se asocian con la fase donde se agota el hidrégeno en su interior. En ellas
el ntcleo comienza a contraerse mientras que sus capas externas se expanden. Las estrellas
en esta transicién se categorizan como subgigantes. En otra zona pequena, a la izquierda de
las gigantes rojas (i.e., hacia colores més azules) se ubican estrellas con luminosidades muy
similares entre si, formando la rama horizontal. Este estadio se relaciona con la quema de
helio en el nicleo estelar.

Una zona de estrellas con luminosidades L = 10* L, abarca todos los tipos espectrales pe-
ro de una forma maés bien horizontal. En esta regién se encuentran las llamadas supergigantes,
que corresponden a estadios evolucionados de estrellas de alta masa. También es destacable
una pequena zona donde se ubican objetos con una gran temperatura efectiva, pero una muy
baja luminosidad. Como esta expresado en la ecuacién 2.1 la luminosidad depende no sélo
de la temperatura efectiva de la estrella, sino también de su radio. Entonces resulta que un
cuerpo con estas caracteristicas deberia tener un radio simamente pequetio. Estas estrellas
se llaman enanas blancas, y son el resultado de la evolucién de estrellas de baja masa (como
veremos en la secciéon 2.3). Numéricamente hablando, la zona més poblada de un diagrama
HR es la secuencia principal con un 80-90 % de estrellas en esta regién. Las enanas blancas
constituyen tedéricamente la segunda regién con mayor cantidad de estrellas, contando con
aproximadamente un 10 % del total segin Clayton (1968). Observacionalmente este nimero
no es el mismo, pues depende ampliamente del umbral de deteccién.



2. Evolucién estelar

Este tipo de diagrama es muy 1util para analizar la evolucién de una estrella, donde el re-
corrido que sigue en él es llamado camino evolutivo. Estos se ven definidos fundamentalmente
por la masa inicial de la estrella, sin embargo hay otros factores que pueden modificarlo.
Ejemplos de esto son la metalicidad de la estrella, la rotacién y la interaccién en un par
binario. (Ver seccién 2.4)

2.2. Evolucion de una estrella de masa intermedia

En esta seccién se destacan las principales caracteristicas del camino evolutivo que reco-
rren estrellas de masa intermedia en un diagrama HR y se describen los procesos fisicos mas
relevantes que se dan lugar en él. Se considera la evolucién luego de la ZAMS para estrellas
con masas mayores o iguales a 1 My y menores que 8 M.

log L
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Figura 2.3. Representacion grafica de diagramas HR de cimulos estelares con distintas eda-
des. En la figura se han hecho coincidir las secuencias principales de las distintas poblaciones,
para resaltar los cambios debidos a su diferencia de edad. Extraido de Clayton (1968)

Como se explico en la seccion 2.1, el principal parametro que define la evolucién de una es-
trella en un diagrama HR es su masa. Las estrellas mas masivas evolucionan mas rapidamente
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2.2. Evolucién de una estrella de masa intermedia

que las de menor masa, siendo los diagramas HR de ctimulos estelares una de las pruebas por
excelencia de este comportamiento. Los ciimulos abiertos son agrupaciones de hasta miles de
estrellas que nacieron de la misma nube molecular, es decir que puede considerarse que todas
tienen la misma edad y la misma composicion quimica.

En la figura 2.3(b) estdn representados los diagramas color-magnitud de diversos ctimulos
abiertos galacticos, donde se los ha hecho coincidir en la secuencia principal. Al tener eda-
des diferentes, los diagramas difieren ya que las estrellas ubicadas en la parte superior de la
secuencia principal tienen tiempos menores de permanencia en ella. Esto provoca que, dado
un intervalo de tiempo, una estrella masiva se mueva mucho mas en un diagrama HR que
una de menor masa. Como todas las estrellas de un ciimulo tienen la misma edad, en un
cimulo joven (donde ha pasado relativamente poco tiempo desde su formacién) solamente
las estrellas de la parte superior de la secuencia principal han tenido tiempo suficiente para
evolucionar y quizéas hasta salir de ella, mientras que las estrellas con menor masa no. Esto
explica la forma que adquieren los diagramas de estos cimulos, donde se puede observar que
los dibujos que describen se curvan en algtin punto, que es llamado turn off. Este corresponde
a la ubicacién de una estrella cuyo tiempo de evolucién para salir de la secuencia principal
(i.e., el tiempo que se expresa en la ecuacién 2.2) es igual a la edad del ctmulo.

En la seccién anterior se mencioné que las estrellas se ubican en la ZAMS en el momento
que empiezan a quemar hidrégeno en helio dentro de su niicleo. En este proceso se fusionan
cuatro ' H en un *He liberando aproximadamente una energfa de 27 MeV, lo que implica unas
10 veces méas que otros procesos de fusiéon. Para ello, se requiere la transformacién de dos
protones en dos neutrones a partir del decaimiento 37, la cual ademés liberara dos neutrinos.
Esta quema puede ser realizada principalmente a partir de dos procesos:

» Ciclo protén-protén (pp): En esta cadena de reacciones, dos protones se fusionan
para crear un deuterio, que luego se une con otro protén y forma un 3He:

'H4+'H = 2H+ et +v (2.3)

H+'H - 3He+~ (2.4)

La reaccién 2.3 tiene una baja probabilidad de ocurrir, ya que necesita que se produzcan
los decaimientos 3% en el momento de mayor acercamiento de los protones. Luego el
3 He puede reaccionar con otro ®He fromando un *He (ppl) o con un * He dando como
resultado otros dos posibles canales para formar * He (pp2 y pp3) como se muestran en
la figura 2.4(a).

» Ciclo carbono-nitrégeno-oxigeno (CNO): Esta es una cadena de reacciones en
donde son necesarios ciertos isétopos de C, N y O. Los distintos pasos de este ciclo
estan detallados en la figura 2.4(b). Se distinguen dos ciclos dentro de la cadena, que se
encuentran relacionados en la figura con una linea punteada. Las primeras 6 reacciones
conforman el ciclo principal (CNO-I) que comienza con la interaccién entre un ' H y un
12C que luego se recupera al final del ciclo como resultado de "> N + ! H. Esta reaccién
tiene una probabilidad de crear un '°0O desencadenando otra cadena de reacciones
secundaria (CNO-II) que es por lo menos mil veces menos probable, pero atin asi un
considerable aporte de creacién de *He.

En la mayoria de las estrellas en secuencia principal estos dos ciclos operan de manera
simultanea. Sin embargo, el dominio de la cantidad total de energia generada por un proceso
sobre el otro depende no solamente de las abundancias relativas de hidréogeno y CN, sino
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Figura 2.4. Reacciones que conforman la cadena protén-protén (a) y el ciclo CNO (b) para
la creacion de *He a partir de ' H. Extrafdo de Kippenhahn & Weigert (1990)
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Figura 2.5. Tasa de energia generada por la quema de hidrégeno en funcién de la tempe-
ratura. La tasas correspondientes al ciclo protén-protén y ciclo CNO en lineas punteadas
mientras que a la tasa total en linea sélida. Extraido de Kippenhahn & Weigert (1990)

también de la temperatura. En la figura 2.5 se encuentran graficadas las tasas de energia
total generada por la quema de hidrégeno y los dos ciclos presentados anteriormente que
la componen. Puede notarse que, para bajas temperaturas hay un claro dominio del ciclo
protén-protén, mientras que a temperaturas mas altas domina el ciclo CNO.

Una vez ubicadas en la secuencia principal, las estrellas siguen un recorrido dentro de ella
mientras dura la quema del hidrégeno en su ntcleo. En la figura 2.6 estan graficados diversos
caminos evolutivos dentro de la secuencia principal para estrellas de distintas masas. Puede
notarse que los recorridos correspondientes a las masas menores o iguales a 1 My comienzan
hacia arriba y hacia la izquierda (i.e., hacia luminosidades y temperatura efectiva mayores),
mientras que las de mayor masa comienzan su recorrido hacia arriba y la derecha (i.e., hacia
luminosidades mayores pero temperaturas efectivas menores). Este comportamiento se debe
a que las estrellas de masas menores tienen un ntcleo radiativo, mientras que las mas masivas
poseen un nucleo convectivo.
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— g,

Figura 2.6. Caminos evolutivos para estrellas dentro de la secuencia principal con distinta
masa. De izquierda a derecha corresponden a masas de 0.8, 1.0, 1.2, 1.5, 2.0, 3.0, 5.0, 7.0 y
10.0 Mg . Extraido de Kippenhahn & Weigert (1990)

El proceso de la quema de hidrégeno en helio provoca cambios en la composicién quimica
de la estrella, que pasa de su composicién inicial rica en hidrégeno a poseer un ntucleo sin
abundancia de este elemento. A medida que esto sucede, el peso molecular medio aumenta
provocando que la presion disminuya y resultando en una contracciéon de la zona interior.
Debido al trabajo ejercido por la fuerza gravitacional, el nucleo experimentara un aumento
de temperatura a medida que colapsa. Este comportamiento tiende a empinar el gradiente de
temperatura, lo que implica que la energia sea transportada hacia afuera de una manera mas
rapida de la que es proveida. Para mantener el equilibrio energético, las capas externas tienden
a expandirse para reducir el gradiente de temperatura. Esto quiere decir que, a medida que
el hidrégeno en el niicleo comience a agotarse, la estrella aumentara su radio y su luminosidad.

Una vez agotado el hidrégeno, se tiene un ntcleo formado por helio més algunos metales,
contrayéndose y calentandose. Al no producir ya energia en él, tiende a ser isotérmico. Las
capas cercanas al nucleo también se calientan, alcanzando temperaturas tan altas como para
comenzar a quemar hidrégeno, incrementando lentamente la masa de helio en el nicleo. En
esta etapa la luminosidad cae debido a que la mayor cantidad de la energia es utilizada por
los cambios estructurales de la estrella y atraviesa la llamada rama de las subgigantes. Llega
un punto en el cual la temperatura superficial de la estrella es lo suficientemente baja como
para que se produzca la recombinacion electrénica, haciendo que la opacidad de la superfi-
cie aumente drésticamente y provocando que las capas exteriores se vuelvan convectivas. A
partir de este punto, la estrella en el diagrama se mueve de una froma casi vertical hacia
luminosidades més altas. En el medio de este proceso se producen eventos cortos de quema
de N en el nicleo, que provocan que la estrella vuelva ligeramente sobre sus pasos en el
diagrama y luego vuelva a subir. Esta etapa produce la llamada rama de las gigantes (RGB
del inglés Red Giant Branch) en el diagrama HR.

El nucleo sigue contrayéndose hasta el punto en que alcanza la temperatura suficiente
(Tzy 2 1, lamando Ty a la temperatura en 10® K) para comenzar la quema de helio. La
principal interaccién que se produce es la reaccidn triple o (o reaccion 3a)) que consiste en
la fusién de tres niicleos de *He creando '2C, con mayor probabilidad produciéndose en dos

pasos:

‘He+*He = ®Be, (2.5)
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2. Evolucién estelar

8Be+*He — 120 + 4 (2.6)

La liberacion de energia por cada formacion de carbono es de 7.274 MeV. También pueden
producirse mas capturas de particulas a creando asi 0 o ?°Ne. Estas reacciones en algin
punto donde las abundacias de carbono y oxigeno sean lo suficientemente altas, competiran
en esta etapa por el dominio energético con la reaccién 3.

Una vez que comienza la quema de helio en el nicleo, y de hidrégeno en capas interme-
dias, las capas exteriores de la estrella vuelven a contraerse, el niicleo se vuelve convectivo
y se expande nuevamente. Debido a esto, la luminosidad cae, pues la energia proveniente de
la quema de hidégeno en capa decrece y la opacidad de la estrella en la superficie aumenta.
Si esta reaccién ocurre en un nucleo degenerado, el helio se quema de una manera rapida
durante un periodo de tiempo y luego de una manera méas lenta. Esto se conoce como flash
de helio y es de importancia en estrellas de baja masa (M < 2.3Mg). Durante esta fase, la
estrella se coloca en la rama horizontal en el diagrama HR, donde la ubicacién exacta depende
mayormente de su metalicidad (Faulkner, 1996).

Cuando se agota el “He en el niicleo estelar, la estrella sufre un proceso muy similar a
cuando sale de la secuencia principal. Debido a un aumento en el peso molecular del interior,
la presién cae permitiendo la contraccién gravitatoria del niicleo nuevamente. Las capas ex-
ternas se expanden bajando la pendiente del gradiente de temperatura. Finalmente, el niicleo
de la estrella podria aclazar la temperatura suficiente para fusionar carbono (12C + 2C) y
oxigeno (100 + 160), aunque esto solamente sucede en las estrellas mas masivas. En este
punto la estrella estard quemando helio en alguna capa interna de la estrella y podria tener
una tercer fuente de energia relacionada a la quema de hidrégeno en otra capa. Las estrellas
en estado evolutivo son las que conforman la rama asintdtica de las gigantes (AGB del inglés
Asymptotic Giant Branch), llamada asi ya que en el diagrama HR se trasladan hacia arriba
y la derecha desde la rama horizontal (luminosidades mayores y temperaturas efectivas me-
nores) por una linea que se acerca, pero no cruza, a la rama de las gigantes.

En la figura 2.7 se encuentran los resultados de modelos tedricos para la evolucién de
estrellas de 1.0, 1.25 y 1.5 Mg desde el inicio de la secuencia principal hasta el punto donde
comienza la quema de helio en el nicleo (fin de la rama de las gigantes). Se han destacado
momentos caracteristicos siendo el 1-3 la etapa correspondiente a la secuencia principal, el
4-10 la fase de subgigante y el 11-13 la fase de gigante roja. También se encuentra graficada
una recta de radio constante, dada por la relaciéon 2.1. Moviéndose de manera perpendicular
a esta recta en el diagrama indica cémo el radio cambia, dejando de manifiesto el aumento
del mismo durante estas etapas evolutivas.

2.3. Estadios finales de la evolucién estelar

Cuando en una estrella no pueden ocurrir mas episodios de reacciones termonucleares,
comienza el proceso de formacion de objetos compactos. Estos objetos son la dltima etapa en
la evolucion de una estrella, y su nombre proviene del hecho de que al no poseer un combusti-
ble nuclear que sostenga su estructura, éstas colapsan bajo su propio peso alcanzando radios
muy pequenos. Podemos distinguir tres tipos de objetos compactos: enanas blancas, estrellas
de neutrones y agujeros negros. No es la intencién de esta Tesis de Licenciatura incursionar
en el detalle de estos objetos, sino mas bien dar una amplia caracterizacion de cada uno de
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Figura 2.7. Caminos evolutivos para estrellas de tipo solar de 1.0, 1.25 y 1.5 Mg en un
diagrama HR. Se destacan ciertos momentos clave con ntimeros durante la evolucion y se
encuentra graficada una recta a radios constantes. Extraido de Clayton (1968).

ellos.

Cuando una estrella de masa M< 4Mg ") termina su fase evolutiva subiendo por la AGB,
las capas més externas de la estrella se eyectan mientras que su nicleo se contrae lo sufi-
ciente como para que su temperatura sea tan elevada como para emitir fotones ultravioleta.
Esta radiacion ioniza el material eyectado, haciéndolo brillar y formando lo que se conoce
como una nebulosa planetaria. Durante esta fase la estrella recorre el diagrama a luminosidad
aproximadamente constante desde temperaturas efectivas menores a mayores. Finalmente, la
luminosidad de la estrella diminuye a medida que la nebulosa planetaria se disipa, cruzando
el diagrama HR ahora hacia abajo y colocandose en una zona del diagrama correspondiente
a temperaturas efectivas altas y luminosidades bajas.

En la seccién 2.1 se mencioné brevemente a las enanas blancas, donde se las caracterizé
como estrellas con masas similares a la solar y con radio muy pequeno (~ 0.01 Rg). Esto
provoca que sus densidades sean realmente altas, en promedio p ~ 10%g/cm3. Al no poseer
reacciones nucleares, la energia radiada de una enana blanca se debe principalmente al calor
acumulado de las fases evolutivas anteriores. Es considerada la etapa final de una estrella
de masas entre intermedia y baja, ya que al contraerse su nicleo no lo hace de manera in-
finita sino que llega un punto en donde la presién ejercida por el gas de electrones (que se
encuentran degenerados) puede frenar el colapso gravitatorio. Esta presion puede sostener la
estructura de una enana blanca de hasta M=M., ~ 1.459Mg, la cual se conoce como masa
limite de Chandrasekhar en honor a Chandrasekhar quien lo descubri6é hacia 1935, a sus 25
anos de edad. Si la masa de la enana blanca supera este limite, la presién ejercida no sera
suficiente para evitar el colapso, por lo que seguird la contracciéon gravitatoria. Es por esto
que no existen enanas blancas de masas mayores a aproximadamente 1.4 M.

Para las estrellas mas masivas (generalmente considerado M 2 5 — 8Mg), el fin de su

D Este limite podria llegar hasta incluso 7.5 M. Ver Cummings et al. (2018).
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2. Evolucién estelar

evolucién no es una enana blanca. Al tener una masa lo suficientemente grande como para que
el colapso no pueda ser detenido por la presion de degeneracion de los electrones, el nicleo
sigue contrayéndose. Esto provoca que las reacciones termonucleares no cesen, y se alcancen
temperaturas para que elementos cada vez mas pesados puedan fusionarse. La historia en
cierta manera se repite hasta llegar a la fusién del *°Fe, que es el elemento més pesado que
puede producirse a partir de una reaccion de fusiéon exotérmica. La contraccién del nicleo
se ve detenida de forma repentina cuando se dan las condiciones para que suceda el decai-
miento § inverso, en donde electrones interactiian con protones para formar neutrones. La
presion generada por los neutrones degenenerados detiene sibitamente el colapso del nicleo,
actuando repentinamente como una pared para las capas que caen sobre él. El resultado es
una explosion de supernova de colapso gravitatorio, siendo uno de los escenarios astrofisicos
mas particulares, en donde se cree que se han formado una gran parte de los elementos quimi-
cos que se conocen y dispersandolos por el universo, enriqueciéndolo quimicamente (Smartt,
2009).

Figura 2.8. Nebulosa del Cangrejo o SN1054 es un remanente de supernova ubicado en la
constelacién de Tauro. Imagen capturada con el telescopio espacial Hubble. Créditos: NASA .
Disponible en: https://hubblesite.org/contents/media/images/2005/37/1823-Image.
html

Las estrellas de neutrones son uno de los posibles resultados de la evolucion de una estrella
masiva. Luego de la explosion de supernova, si la presiéon generada por los neutrones degene-
rados es suficiente para detener el colapso del nicleo, el resultado es un objeto sumamente
compacto (con radios tipicos de R ~ 10 km) con masas entre 1.4-3 M. Al colapsar, la estrella
arrastra consigo tanto su campo magnético como su momento angular, provocando que las
estrellas de neutrones tengan campos magnéticos extremadamente fuertes (con intensidades
del orden de 10'2 G) y periodos de rotacién muy cortos, llegando al orden del milisegundo.
Cuando estan asiladas, resulta dificil observar una estrella de neutrones a menos que sea un
pulsar, en el cual la emisién de origen no térmico que se genera en sus polos magnéticos se
alinea con la visual. El resultado es una fuente variable en radio, donde se observan pulsos
periodicos. Otra forma de determinar la presencia de una estrella de neutrones es como parte
de un sistema binario, conocidos como sistemas binarios con emisién en rayos X (De los cuales
se hablara en la seccién 3.2.3).
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2.4. Cambios en la evolucién de una estrella

Cuando la estrella es lo suficientemente masival!) como para que no pueda detenerse el
colapso del ntcleo, entonces el resultado es un agujero negro. Dentro de estos objetos existe
una zona, denominada singularidad, que no podria explicarse a partir del modelo standard
de la fisica. Segun la Teoria de la Relatividad General, la gravedad puede pensarse como una
deformacion del espacio-tiempo producida por los objetos masivos, donde la luz también se
ve afectada. Las velocidades de escape en las cercanias de la singularidad son tan grandes,
que incluso los fotones se ven atrapados. El borde, donde la velocidad de escape es igual a la
velocidad de la luz, se denomina horizonte de eventos y para un agujero negro no rotante y
sin campos magnéticos (Agujero negro de Schwarzschild) forma una esfera perfecta en torno
a una singularidad puntual con radio igual al radio de Schwarzschild:

2GM
Rg =

2 (2.7)
donde G es la constante de gravitaciéon universal, ¢ es la velocidad de la luz en el vacio y M
la masa del agujero negro (Schwarzschild, 1916).

2.4. Cambios en la evolucion de una estrella

En las secciones anteriores explicamos de manera introductoria el proceso de evolucién de
estrellas aisladas de manera ideal. Sin embargo, hay muchos factores que cambian de manera
compleja este proceso, incluso algunos de maneras drasticas dando como resultado en nuevos
escenarios astrofisicos.

El parametro que define en primer orden el camino evolutivo que sigue una estrella en el
diagrama HR es la masa. En segundo orden, algunos cambios se pueden inferir al cambiar la
metalicidad. Este pardmetro expresa la abundancia relativa de ciertos elementos més pesados
que el helio, los que se denominan metales. Normalmente se suelen utilizar las letras X,Y y Z
para referirse a las abundancias fraccionales de hidrégeno, helio y metales respectivamente,
de manera tal que X +Y + Z = 1. Otra manera de cuantificar la metalicidad de una estrella
es a través del indice de metalicidad, el cual refiere las abundancias de cierto elemento de la
estrella respecto a las del Sol y se define normalmente de la siguiente manera:

[/ H] = log (1]\\%1)* —log (lj\\;j[)@ (2.8)

donde N, y Ny son las abundancias del elemento « y el hidrégeno respectivamente, el primer
término se refiere a las abundancias evaluadas en la estrella y el segundo evaluadas en el Sol.
La medida més comtn del indice de metalicidad es [Fe/H], que aunque no es el elemento més
abundante en las estrellas suele estar presente en la mayoria de los tipos espectrales. A partir
de este indice podemos definir tres tipos de poblaciones estelares distintas:

» Estellas de poblacién I: Son estrellas jévenes de metalicidad alta ([Fe/H] > —1).
Suelen ser muy azules (las mas masivas) y poco evolucionadas. En la Via Léctea, se
encuentran mayormente en el disco galactico. Este tipo de estrellas tienen que haberse
formado en un universo enriquecido quimicamente a partir de explosiones de supernova
de estrellas atin més viejas. El Sol pertenece a esta categoria.

(S bien el umbral exacto es desconocido, algunos autores como Shapiro & Teukolsky (1983) acota las masas
en un rango de 5 — 8 Mgy S M < 60 — 100 Mg .
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2. Evolucién estelar

» Estellas de poblacién II: Son estrellas viejas de metalicidad baja ([Fe/H] < —1) y
muy evolucionadas. Estan presentes mayoritariamente en ctimulos globulares, que se
ubican en el halo y en el bulbo de la Via Lactea con una distirbucién esferoidal.

= Estellas de poblacién III: Conformadas por la primera generacién de estrellas en el
Universo, y como tales tendrian metalicidades muy bajas pues en ese momento se piensa
que éste se conformaba generalmente de H y He. A partir de su evolucion, algunas de
ellas enriquecieron el medio a partir de explosiones de supernova. Este tipo estelar no
ha sido observado, sino que esta propuesto para explicar la metalicidad de las estrellas
de poblacién II.

Un efecto importante en las estrellas con altos contenidos metdlicos es el efecto de cober-
tura (o en inglés blanketing). Al tener muchos elementos mas pesados que el helio, aumenta
la opacidad debido a la absorcién de fotones ultravioletas por transiciones electrénicas de
estos elementos. Esto genera una depresion en el flujo de longitudes de onda cortas, y para
mantener la cantidad de energia liberada se produce un aumento del flujo en regiones mas
rojas del espectro. Como resultado, las estrellas mas metélicas tienden a observarse més ro-
jas que una idéntica pero con menor cantidad de metales. Esto genera que las estrellas de
poblacién II, que tienen un menor contenido de metales que las de poblacién I, se ubiquen
ligeramente hacia abajo y a la izquierda en la secuencia principal generando asi otra zona en
el diagrama llamadas subenanas. Otra consecuencia es en las estrellas mas metéalicas sobre
la rama horizontal, que se juntan formando una zona en el diagrama llamada agrupamiento
rojo (en inglés red clump).
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Figura 2.9. Representacién esquematica de la circulaciéon meridional en una estrella donde
Q es el vector velocidad angular, definiendo el eje de rotacién. Extraido de (Clayton, 1968).

Otro efecto a tener en cuenta es la rotacion. Cuando una estrella se forma, lo hace con
un momento angular intrinseco que se traduce como un movimiento de rotaciéon. Todas las
estrellas rotan, sin embargo algunas lo hacen de una manera més rapida que otras. Si este
movimiento resulta apreciable, puede influir en la evolucién de la estrella en, por lo menos,
dos maneras distintas y muy importantes. Por un lado, la conservacién del momento angular
se aplica a cualquier cambio estructural que sufra la estrella. En segundo lugar, para mante-
ner el balance del flujo energético es necesario considerar circulacion del fluido en una estrella
que deja de ser esférica, pues las fuerzas centrifugas la deformaran achatiandola en los polos.
Este ultimo punto hace que tengan que hacerse nuevas consideraciones en la resoluciéon de
las ecuaciones del equilibrio hidrostatico, ya que las cantidades dejan de depender inicamen-
te del radio. Una consecuencia importante en la inclusién de la rotacién al problema de la
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2.4. Cambios en la evolucién de una estrella

evoluciéon de una estrella es la circulacion meridional, en donde el gas se calienta y sube de
manera paralela al eje de rotacion mientras que el gas que se encuentra en el ecuador se enfria
y baja hacia la zona central de la estrella como se muestra en la figura 2.9. Esto produce
que materia que estd en la superficie caiga hacia el nucleo, afectando asi principalmente a
la abundancia de hidrégeno y provocando cambios en el tiempo de vida de la estrella en la
secuencia principal.

Durante la vida de una estrella se pueden dar eventos con importantes pérdidas de ma-
sa, siendo las causas mas comunes los vientos estelares, las rapidas rotaciones (mas que la
critica) y la interaccién en sistemas binarios. Como habiamos dicho, la masa es el parametro
fundamental que define la evolucion de una estrella. Entonces, es de esperar que si ocurren
eventos de pérdida de masa la evolucién de la estrella varie.

Un ejemplo de consecuencias que pueden tener estas interacciones son las enanas blancas
de muy baja masa o enanas blancas de helio. Normalmente, si tuviéramos una estrella de muy
baja masa (M < 0.5 M) se esperaria que no ocurrieran eventos de combustién mas alld de
la del hidrégeno, pues una vez agotado los electrones se encontrarian degenerados antes de
alcanzar la temperatura de ignicién del helio. El resultado final de una estrella de este tipo
es una enana blanca, pero no formada por carbono y oxigeno como se describié en la seccién
2.3, sino de helio. El problema se encuentra en que el tiempo de formacién de estos objetos
supera la edad del Universo. Sin embargo, hay evidencias observacionales de que existen. Una
explicacién posible es que sean parte de un sistema binario, en donde pueden darse eventos
de transferencia de masa. Si la estrella en cuestiéon pierde suficiente masa en la fase de gigan-
te roja como para que no alcance la temperatura necesaria para fusionar el helio, entonces
resultard en una enana blanca de baja masa en un tiempo que es menor a la edad del Universo.
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Capitulo 3

Sistemas binarios

La formacién de una estrella se produce a partir del colapso gravitatorio de una nube
molecular. Sin embargo, es comun que esta nube se fragmente provocando la formaciéon de
mas de una estrella simultaneamente. Los sistemas multiples son un conjunto de estrellas
que interactian gravitacionalmente. Ejemplos de ellos son los ciimulos abiertos, globulares y
los sistemas binarios. Estos tltimos, son agrupaciones formadas por dos estrellas que orbitan
en torno a su centro de masa comun. En este capitulo se introducirdan las caracteristicas
fundamentales de este tipo de sistemas, haciendo hincapié en aquellos que poseen transferencia
de masa con un caso particular: los sistemas binarios con emisién en rayos X. También se
caracterizara el objeto de estudio de esta Tesis de Licenciatura, el sistema binario V404 Cyg.

3.1. Introduccion a los sistemas binarios

La mayoria de las estrellas en el cielo estan en sistemas binarios. Luego, es de suma impor-
tancia conocer sus caracteristicas ya que representan un importante niimero de los objetos de
estudio astronémicos. Estos sistemas estan conformados por dos estrellas y dependiendo de la
forma en la cual se determinan como tales, pueden clasificarse en: visuales, espectroscépicos
o eclipsantes.

Las binarias visuales son un par cuyas componentes estan lo suficientemente lejos entre si
como para resolverse de manera separada a través de un telescopio. Es importante tener en
claro que no cualquier par de estrellas que se encuentran aparentemente cercanas forman un
par binario fisico, es necesario medir astrométricamente el movimiento de cada componente
con el tiempo y obtener asi la separacion angular entre ellas. Si la distancia al sistema es
conocida, entonces también puede conocerse su separacion lineal.

En un sistema visual, el movimiento de una estrella en su érbita relativa en torno de la
otra componente estd definida por el semieje mayor a, la excentricidad e, el periodo orbital
P, el tiempo del paso por el periastro Tp y el argumento del periastro w. Estas cantidades son
denominadas como pardmetros orbitales y en caso de problemas de dos cuerpos son constan-
tes en el tiempo. Es comiin que el plano orbital del sistema posea cierta inclinacién ¢ respecto
al plano del cielo, por lo que la 6rbita observada resulta ser otra elipse que es una proyeccién
de la real, en donde el centro de masa no se encuentra en uno de sus focos.

Si en un sistema binario el plano de la érbita coincide con el plano del cielo, las érbitas ob-
servadas son las reales y como las masas son inversamente proporcionales al semieje mayor, se
obtiene:
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3. Sistemas binarios

Ma_ap_apd _op 3.1) -
Mg a4 d ag gy '
donde M es la masa, a el semieje mayor lineal de la d [UA]

orbita, d la distancia al sistema y « el semieje ma-
yor angular de la érbita. Construyendo un tridngulo
rectangulo como muestra la figura 3.1, se obtiene la 3y
relacion a = d tg(a) =~ d «[rad] considerando al semi-
eje mayor angular como un angulo muy pequeno. A
una relacién similar a la ecuacién 3.1 se puede llegar
cuando la inclinacién i # 0, ya que el semieje mayor
aparente o’ = « cos(i) obteniendo:

Figura 3.1. Representacién de las me-
didas del semieje mayor lineal y angular,
y su relacién.

My o

e = o (3.2)
B Qg

entonces, independientemente de conocer la distancia al sistema, puede conocerse el cociente

entre las masas en una binaria visual

Dado el caso de que la distancia al sistema haya sido inferida, un método para obtener
las masas individuales consiste en obtener el semieje mayor de la érbita relativa verdadera
como a =ayg +ap = (aa + ap) d, y luego a través de la tercera Ley de Kepler:

P? 4r?
—_ = (3.3)
a’ G (M A+ M B)
relacionamos los parametros orbitales con la suma de las masas, que junto con el cociente
entre ellas (Ecuacién 3.1) pueden despejarse las masas de cada componente del par.

Si las binarias estdn muy juntas, se necesita un telescopio con un gran poder resolutivo
para poder observarlas de manera separada. Otra forma de detectar un par binario es a par-
tir de su espectro, siendo los sistemas clasficados de esta manera llamados sistemas binarios
espectroscopicos. Si el plano orbital tiene una inclinacién respecto al plano del cielo, la com-
ponente radial de la velocidad orbital de cada estrella es distinta de cero. La velocidad radial
obedecerd la siguiente forma:s:

dz
Vio.=Vo+— 3.4
O+dt ( )

en un sistema de referencia donde el eje z estd sobre el plano orbital, apuntando en sentido
del observador y siendo V; la velocidad radial baricéntrica del sistema. Esta ecuacion expresa
que la velocidad radial medida de una estrella en un par binario es debida a, por un lado, el
movimiento propio del centro de masas del sistema y, por el otro, al movimiento periodico
que realiza en a la érbita.

Como consecuencia de este movimiento, en el espectro se observard un corrimiento de las
lineas espectrales también dividido en dos compontentes, una aproximadamente constante y
la otra periodica. Debido al efecto Doppler, a medida que la estrella se acerca el espectro
se vera corrido hacia el azul y cuando se aleja, hacia el rojo. Como la estrella estara en una
orbita, sin considerar la velocidad baricentral del sistema habrd momentos donde se esta
acercando (velocidad radial negativa) y donde se esta alejando (velocidad radial positiva), de
manera tal que la velocidad radial serd maxima en los nodos que forma el plano orbital con
el plano del cielo y minima en los puntos que interseca la linea perpendicular a la linea de los
nodos que pasa por el centro de masas. Esto produce un corrimiento periédico de las lineas,

20
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Figura 3.2. Observaciones de velocidad radial del sistema binario # Cep y su curva de mejor
ajuste. La forma viene dada por la ec. 3.4 donde el grafico se encuentra corrido verticalmente
hacia abajo debido a una componente de velocidad radial baricéntrica Vyj = —4.14 £ 0.04.
Extraido de Bischoff et al. (2020).

cuya medicién permite construir una curve de velocidad radial como la de la figura 3.2 que
esta descripta por la teoria a través de la siguiente expresion:

dz
i Kle cos(w) 4 cos(w + v)] (3.5)
donde K es la semiamplitud, y v la anomalia verdadera. A partir del método de Lehmann-
Filhés, pueden medirse los pardmetros orbitales K,e,w, Ty, asin(i) a partir de datos que
pueden obtenerse de la curva de velocidad radial.

Si solamente un espectro resulta distinguible, se puede realizar un estudio estadistico a
partir del analisis de muchas estrellas primarias de igual tipo espectral y clase de luminosidad
para estimar el valor de masa de la estrella mas masiva del sistema M7, denominada primaria.
Nombrando M> a la estrella menos masiva del par, o estrella secundarialV, se define la funcién
de masa de M; como:

(Mpsin(i))® _ (aq sin(i))’ flg) _ ¢’sin(i)® _ M

M) = — . _ L gt
(M) (M + M,)? P2 My, — (1+¢)? 1=

(3.6)

Luego, es posible calcular un valor promedio de la funcién de masa con los datos conocidos
de estrellas binarias y obtener una estimacién para la masa de la estrella secundaria.

Cuando se observan ambos espectros, a partir de la relacion 3.1 es posible relacionar estas
cantidades con las semiaplitudes de cada érbita, siendo el cociente de las masas inversamente
proporcional al cociente de ellos. Al obtener dos curvas de velocidad radial, ambas semiam-
plitudes K7 y K5 pueden inferirse a partir ellas. Luego, haciendo uso de la funcién de masa
de cada componente es posible determinar:

ag sin(i)

M sin®(i) = v[al sin(i) + ag sin(i)]? (3.7)
My sin3(i) = aliig(i)[al sin(i) + ag sin(i)]? (3.8)

donde como sin®(i) < 1, resultan ser cotas inferiores para las masas de cada componente.

() Esta denominacién cambiara cuando la masa no sea constante en una estrella como se trata en la seccién
4.2.1.
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Figura 3.3. Tipos de curvas de luz de un sistema binario eclipsante. De arriba a abajo se
distinguen la curvas de luz de tipo Algol, S-Lyrae y w-Ursa Mayoris. Extraidos de Hummerich
(2013)

Si la inclinacion de la orbita es lo suficientemente grande como para que el plano orbital
sea casi perpendicular al plano del cielo (i = 90°), entonces se produciran eclipses periédicos
cuando una componente pase por adelante de la otra en la linea de la visual. Esta disposicién
geométrica de la orbita caracteriza a las llamadas binarias eclipsantes. Durante los eclipses,
se produce una reduccion del brillo del sistema, lo que puede graficarse en funcién del tiempo
como una curva de luz. Ejemplos de estos graficos se muestran en la figura 3.3, en donde
se distinguen minimos pronunciados en el flujo que se repiten de manera periddica. Pueden
encontrarse tres tipos de curvas de luz:

s Tipo Algol: Tienen minimos primarios y secundarios diferenciables entre si. Entre
ellos hay momentos donde el brillo total del sistema es constante. Se asocian a sistemas
binarios eclipsantes con componentes completamente separadas.

s Tipo [-Lyrae: Hay una clara distincion entre minimos primarios y secundarios, pero
no hay momentos de brillo del sistema constante entre ellos. Este tipo de curvas pueden

deberse a sistemas binarios semi-separados, es decir con una componente que llena su
l6bulo de Roche (Ver seccién 3.2).

s Tipo W-Ursa Mayoris: La diferencia entre minimos primarios y secundarios es muy
pequena y no hay momentos de brillo constante entre ellos. Se suele obtener este tipo
de curvas de luz de sistemas binarios que poseen una envolutura en comun (ver seccién

3.2).

A partir del andlisis de la curva de luz, se pueden obtener la inclinacién ¢ del sistema a
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3.1. Introduccién a los sistemas binarios

Figura 3.4. Representacién de la produccién de un minimo en la curva de luz de un sistema
binario eclipsante. Se resaltan los tiempos de contacto, que son de utilidad para medir los
radios de cada componente y la inclinacién del sistema.

partir de la forma del minimo y, si el sistema también es espectroscépico, los radios de cada
componente haciendo uso de los llamados tiempos de contacto (figura 3.4), y si ademés se
asume una orbita circular pueden utilizarse las siguientes expresiones:

R1 = V2 (T3 — Tl) (39)

R2 = UQ(TQ — Tl) (3.10)

donde R; en este caso es coresponde a la estrella con mayor radio del par. Al poder medir
su inclinacién, esta deja de ser una incognita en las expresiones 3.7 y 3.8. Sin embargo, pa-
ra obtener sus parametros orbitales también es necesario obtener su curva de velocidad radial.

Es importante destacar los efectos de seleccién que se desprenden de las formas para de-
tectar sistemas binarios. Se mencioné acerca de que las binarias visuales tienen que poder ser
resueltas separadamente por un telescopio, por lo que es necesario que estén lo suficientemen-
te separadas para ello. Para el caso de las binarias espectroscépicas sus inclinaciones siempre
suelen ser elevadas, pues si no lo fueran se necesita cada vez mayor resolucién espectral para
detectar el movimiento periddico de las lineas. Si la inclinacion fuera nula, este movimiento
directamente no existirfa y por ende jamés podria detectarse como tall. Por dltimo, una
binaria eclipsante necesita de inclinaciones cercanas a los 90°, ya que sino no podrian produ-
cirse los eclipses. Estos requisitos dejan afuera un niimero de sistemas binarios, que por sus
caracterisiticas no pueden ser detectados de ninguna de las tres formas mencionadas.

(D Esto es considerando que el movimiento del cuerpo es no relativista, ya que en caso contrario sigue
existiendo un efecto doppler. En esta Tesis no se estudia este caso ya que no representa al movimiento del
objeto de estudio.
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3. Sistemas binarios

3.2. Sistemas binarios con episodios de transferencia de masa

Cuando las estrellas del par binario se encuentran lo suficientemente cerca, pueden ex-
perimentar eventos de transferencia de masa. En esta seccién se introducirdn brevemente
las caracteristicas de estos sistemas, haciendo especial énfasis en un tipo dentro de ellos, los
sistemas binarios con emisiéon en rayos X. Por tltimo, se describe al sistema V404 Cyg, el
objeto de estudio de esta Tesis de Licenciatura.

3.2.1. Problema de los tres cuerpos restringido y circular

Uno de los conceptos fundamentales cuando estudiamos la evolucién en un sistema binario
es el Lobulo de Roche. Esta es una superficie equipotencial correspondiente al problema de 3
cuerpos restringido circular, donde se consideran dos masas interactuando gravitatoriamente
en Orbitas circulares y una tercera masa, llamada masa de prueba, lo suficientemente pequena
como para que no incorpore efectos gravitatorios apreciables en el sistema. En este escenario,
el marco de referencia utilizado es aquel cuyo origen se encuentra en el centro de masas con
uno de sus ejes en la direccién del radiovector que une las dos componentes mas masivas del
sistema (M; y Ms). Este no es un sistema inercial, ya que se encuentra rotando junto con el
sistema pero cuenta con ventajas clave para que el tratamiento del problema sea mucho mas
sencillo.

En este sistema, uno podria definir un potencial de interaccién efectivo que involucra la
interaccion gravitatoria de My y My y la fuerza centrifuga que actiia sobre la masa de prueba.
De esta manera se obtienen las curvas de velocidad cero como las que se encuentran graficadas
en la figura 3.5. Estas representaran, para particulas de prueba con distinta energia, las zonas
de movimiento permitido y prohibido. Entre ellas, se destacan cinco puntos donde estas curvas
se cruzan, siendo puntos de equilibrio llamados puntos de Lagrange. Para estudiar la evolucién
de estrellas binarias, la primera curva de velocidad cero donde se define el punto L7 es de
una importancia particular. Las superficies que define son los llamados l6bulos de Roche que
encierran a cada masa.

Figura 3.5. Curvas de velocidad cero en el plano xy del problema de 3 cuerpos restringido
y circular. Graficado para un cociente de masas % = 0.2, indicando los puntos de lagrange

como L; y el centro de masas como S. Extraido de Kretschmar (1996).
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3.2. Sistemas binarios con episodios de transferencia de masa

El radio efectivo del 16bulo de Roche R; depende tinicamente de la separacién orbital de
las componentes a y el cociente de las masas ¢. Una buena aproximacién (errores menores al
1% en todo el rango) la da Eggleton (1983), siendo para la masa M; de la forma:

0.49¢%
= 2 T a
0.6¢3 +1In(1+q3)

Ry, (3.11)

Y luego, una expresién andloga para el radio efectivo del lobulo de Roche para la masa Ms.

Dependiendo de si las masas llenan o no el 16bulo de Roche, pueden clasificarse en tres
tipos:

= Binarias separadas: Ninguna de las componentes llena su respectivo 16bulo de Roche.
Si las binarias estan lo suficientemente cerca, y una de las componentes tiene fuertes
vientos estelares, es posible que la compaifiera acrete materia proveniente de estos vien-
tos.

= Binarias semi-separadas: Una de las estrellas llena su l6bulo de Roche, pudiendo
producirse una transferencia de masa a través del punto L;. Como varia la masa, la
forma en la que evolucionan las componentes también cambiara.

= Binarias de contacto: Ambas estrellas llenan su l6bulo de Roche, produciéndose una
estructura que rodea y contiene a ambas estrellas llamada envoltura comain.

3.2.2. Transferencia de masa

Hay maés de una manera en la cual se pueden dar eventos de transferencia de masa en un
sistema binario. Por un lado, las estrellas eyectan materia por presion térmica o de radiacién
en los llamados vientos estelares. Todas las estrellas los poseen, sin embargo es en las estrellas
mas masivas en donde se vuelven especialmente importantes ya que para estrellas tipo O o B
la tasa de pérdida de masa oscila entre 1072 - 107> Mg, /afio (A modo de referencia, en el Sol
el viento coronal es del orden de ~ 1074 M, /afio). Si una estrella de este tipo se encuentra
en un sistema binario, la compafiera podria acretar parte de este material. Si bien es uno de
los procesos de transferencia de masa menos eficientes, puede llegar a ser considerable para
algunos sistemas (por ejemplo en los sistemas binarios con emisién en rayos X de alta masa).

El mecanismo més comtn) para los eventos de transferencia de masa se da por un desbor-
damiento del l6bulo de Roche (o RLOF del inglés Roche-lobe Overflow). Cuando una estrella
llena su l6bulo, el material de la estrella comienza a escaparse por el punto de Lagrange L1,
ya que es un punto de equilibrio inestable. Suele producirse con mayor probabilidad cuando
la estrella donante estd en la fase de gigante roja, donde agoté el hidrégeno en su ntucleo y
aumenta enormemente su radio.

Cuando ocurre la transferencia de masa por este tltimo mecanismo, hay que distinguir
entre los casos donde se da de forma estable o inestable. Para esto es importante destacar el
hecho de que cuando una estrella con envoltura radiativa pierde masa, la estrella se contrae.
Por otro lado, si la estrella donante tiene una envoltura convectiva, el radio aumenta al perder
masa(). Cémo la pérdida de masa se da por llenado del 16bulo de Roche, esto implica que el
material de la estrella estd4 en contacto con la superficie equipotencial y mientras mas intenta

O Ti{picamente entre el 30 - 50 % de los sistemas binarios poseen transferencia de masa por RLOF.
(i) Esto puede apreciarse, por ejemplo, en la relacién masa-radio de las politrépicas con indice n=1.5.
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3. Sistemas binarios

Figura 3.6. Representacion esquematica de los mecanismos de transferencia de masa por
RLOF (arriba) y vientos estelares (abajo). Extraido de Rodes Roca (2007).

aumentar su radio, mayor serd la tasa de pérdida de masa. También es necesario tener en
cuenta el rol que cumple la érbita en este problema. Como el radio del 16bulo de Roche segin
la férmula de Eggleton (1983) expresada en la férmula 3.11 es directamente proporcional al
semieje mayor de la 6rbita, implica que la separaciéon de las componentes también jugard un
rol fundamental al estudiar la estabilidad de la transferencia de masa.

Para obtener estabilidad en el mecanismo de transferencia de masa, es necesario que se
acrete la mayoria de la masa transferida. Esto es usual para estrellas con envoltura radiativa
(aunque en algunos casos no es asi ya que también depende de la drbita), sin embargo es
complicado para estrellas con envoltura convectiva profunda. Como al perder masa tienden
a aumentar su radio, el valor absoluto de M = % aumenta. Aun asi puede alcanzarse la
estabilidad para estrellas con envoltura convectiva cuando la 6rbita permita que la pérdida
de masa suceda desde el objeto menos masivo. En este caso, la 6rbita se expande mas rapido
que la estrella dando la posibilidad de una transferencia de masa estable. El mecanismo se
termina cuando o bien la envoltura de hidrégeno de la estrella donante fue apreciablemente
transferida a la compafiera o si se pierde del sistema. El resultado es una estrella de helio con
una pequena envoltura de hidrégeno para la componente donante, mientras que para la acre-
tante puede significar un cambio radical en su evolucién, dependiendo en qué fase evolutiva
se encuentra al momento de inicio del mecanismo.

La transferencia de masa también puede darse de forma inestable. Esto produce que se
acumule materia sobre la acretora y eventualmente que el sistema se vuelva una binaria de
contacto, con una envoltura comiin. Un caso comtn donde esto sucede es cuando la compo-
nente donante es una gigante o supergigante con una envoltura convectiva, ya que ante la
pérdida de masa esta envoltura tiende a expandirse y el l6bulo de Roche se achica cuando
la masa se transfiere a un objeto menos masivo, produciendo un sobrellenado del 16bulo con
una gran cantidad de materia. La friccién entre las componentes del sistema y la envoltura
hace que las érbitas se vuelvan espiraladas, acortando la distancia entre ellas(). Cuando
suficiente energia orbital se libera, la envoltura se eyecta dejando como resultado un sistema

(D5 fase de envoltura comin en la evolucién de sistemas binarios resulta esencial. Sin embargo, es una fase
aun pobremente entendida. Para mas informacién sobre las incertezas que existen sobre esta fase evolutiva
ver Podsiadlowski (2001).
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Figura 3.7. Evolucién del radio en funcién del tiempo de una estrella de M; = 5 Mg

asumiendo una companera de My = 2 M. Extraido de Paczynski (1976).

mucho méas compacto que antes con periodos que pueden llegar a ser muy cortos (Paczynski,
1976). Una estrella donante con envoltura radiativa, por més que su radio tienda a disminuir
a medida que pierde masa, puede tener episodios de transferencia de masa inestable si su
masa fuera mucho mayor que la masa de su companera. Para una con envoltura convectiva,
si es la componente mas masiva del sistema, generalmente la transferencia de masa se dara
de forma inestable.

Dependiendo el grado de evolucién de la estrella donante, la transferencia de masa puede
dividirse en 3 casos:

= Caso A: La estrella donante se encuentra en la secuencia principal quemando hidrégeno
en su interior.

= Caso B: La estrella donante ya finalizé su quema de hidrégeno, pero no esta quemando
helio en su interior.

m Caso C: La estrella donante ha completado su quema de helio en el nicleo.

En la figura 3.7 se encuentra graficada la evolucion temporal del radio de una estrella en un
sistema binario con una masa de 5 Mg con una compaiiera de 2 M. En ella se han indicado
las etapas evolutivas donde se producen los diversos casos de transferencia de masa, indicando
también la probabilidad de que comience el evento en cada una de estas fases evolutivas. Una
estrella aumenta muy poco de radio en la fase de secuencia principal, por lo que el caso A
de transferencia de masa no suele ser tan comin como los casos B o C. Por otro lado, las
estrellas muy masivas (MZ 20 M) suelen expandirse muy poco luego de la quema de helio
en su nucleo, por lo que el caso C suele perder importancia frente al caso B para estrellas
muy masivas.
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3. Sistemas binarios

3.2.3. Sistemas binarios con emisién en rayos X y microcuasares

Cuando en un sistema binario se acreta materia sobre un objeto compacto (tipicamente
una estrella de neutrones o un agujero negro) se producen mecanismos que liberan fotones
en energias muy altas (entre 1 - 100 keV). Estos sistemas se los define como sistemas bina-
ri0s con emision en rayos X. Su descubrimiento se realizé con el telescopio espacial UHURU
(1970-1973), que fue el primer intrumentro en trazar un mapa del cielo en rayos X. Luego,
observando a intervalos de tiempo mas largos, se pudo verificar que muchas de estas fuentes
sufrian variaciones periodicas en el tiempo, develando de cierta manera que se debian a la
interaccion en un sistema binario.

Dependiendo de la masa de la estrella donante, estos sistemas se dividen en binarias de
rayos X de baja masa (LMXB del inglés Low Mass X-ray Binaries)(i") con My < 2.5Mg
siendo M, la masa de la componente donante, o en binarias de rayos X de alta masa con
My 2 10Mg (HMXB del inglés High Mass X-ray Binaries). Observacionalmente, la disti-
bucién de estos sistemas en nuestra galaxia ubica a las HMXBs sobre el disco galdctico,
mientras que las LMXBs poseen una distribucién en latitudes galacticas mucho méas amplia.
Esto puede deberse al proceso de formacién del objeto compacto junto con una explosién de
supernova, donde se produce un fenémeno en el cual el sistema sufre un repentino impulso y
adquiere una velocidad que resulta normalmente mucho mayor que la de su progenitor(*). De
esta manera, como los LMXBs tienen mayor tiempo de vida en esta fase, se trasladan hasta
distancias mas lejanas (Brandt & Podsiadlowski, 1995).

La diferencia fundamental entre estos dos tipos de sistemas se encuentra en el mecanis-
mo dominante a través del cual se transfiere masa. Para el caso de las LMXBs, suele darse
un escenario estable de RLOF. Sin embargo, para las HMXBs suele producirse a través de
dos mecanismos, por vientos estelares o por el llamado desbordamiento del 16bulo de Roche
atmosférico. Este ultimo es similar al RLOF, excepto por el hecho de que la fotosfera de la
estrella donante no llega a coincidir con el 16bulo. Como las estrellas de alta masa tienen una
atmosfera apreciable, se produce una transferencia de materia proveniente de ella.

La acrecién sobre una estrella de neutrones

puede producir una variabilidad en rayos X.

_ Como estos objetos suelen posser campos

e magnéticos sumamente fuertes (alrededor de

10' G), el material acretado se guia hacia

los polos magnéticos donde cae a la superfi-

cie originando lo que se conoce como puntos

ot st ;  calientes (o hot spots en inglés) en donde se

liberan fotones de rayos X. Al no estar ali-

Y/ Originof QBO? neados el eje magnético con el eje de rota-

NG cién, podria suceder que en algiin momento

J\ Moo S del giro la emisién en r x coincida con la
el giro la emisién en rayos x coinc

linea de la visual, resultando en una pulsa-

Figura 3.8. Representacién esquemadtica del pro- cion }.)eriédi.ca en rayos X d.el Ob‘?eto (Tanaka

ceso de acrecién en una estrella de neutrones. Ex- & Shibazaki, 1996). Esta situacion se esque-

trafdo de Rodes Roca (2007). matiza en la figura 3.8. Si el campo magnéti-

Magnetic
Field
\

Infalling gas

Hotspot
(out of sight)

() Estos valores incuyen evolucién de estrellas de masas intermedias (hasta casi 5 Mg), por lo que realmente
deberian denominarse Intermediate-Low mass X-ray binaries (I/LMXB)
M Este efecto en inglés se lo conoce como kick cuya traduccién literal es "patada”.
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3.2. Sistemas binarios con episodios de transferencia de masa

co no es lo suficientemente fuerte, la acrecién
en presencia de un disco podria darse de forma ecuatorial.

Los agujeros negros carecen de superficie, la emision en rayos X de estos objetos en un
sistema binario podria estar originada en el disco de acrecién (rayos X blandos, E < 2 keV')
o en un plasma caliente que rodea al agujero negro conocido como corona. En la mayoria
de sistemas de este tipo, la componente donante suele ser una estrella de secuencia principal
tardia (i.e., poco masiva). Una consecuencia directa de esto es que la emisién en rayos X es
transitoria, alternando en fases de alta y baja acrecion dependiendo del estado del disco lo
que da lugar a eventos explosivos en rayos X (en inglés llamados outbursts). Existe cierta
incertidumbre respecto a los escenarios de formacién de estos objetos ya que, tanto para los
LMXBs cuyo objeto compacto es una estrella de neutrones o un agujero negro, necesitan
de una fase de envoltura comtn. Alcanzar la energia necesaria para eyectar esta estructura
resulta un reto incluso cuando se trata de una estrella de neutrones, siendo atin peor para un
agujero negro que es mucho més masivo.")

En determinadas circunstancias puede suceder que la generacién de energia producto de
la acrecién de materia sobre un objeto compacto sea mayor que la producida en las reacciones
nucleares. Una estimacién rapida puede hacerse asumiendo que toda la masa acumulada en
la superficie por acrecién m transforma su energia potencial en radiacién. Para un objeto
compacto de radio R y masa M resulta:

GMm 9 GM

AFE,. = —— =nmc” n:ﬁ

i (3.12)

donde 7 es la eficiencia de acrecion. Para una agujero negro, el radio se considera como el
radio de su horizonte de eventos (Descripto en la ecuacién 2.7). Luego, la luminosidad de
acrecién puede obtenerse como:

GMnm 9

Lye = —— =mmc

7 (3.13)

donde 7 = C&—T. Resulta importante recordar que existe un limite maximo para la luminosidad
de una estrella, por encima del cual una estrella expulsara sus capas externas debido a la
presion de radiacién. Este valor fue calculado en 1920 por Arthur Stanley Eddington, y en
su honor se lo conoce como limite de Eddington. Por definicién, este limite se encuentra
igualando la fuerza de presion de radiaciéon con la fuerza gravitatoria obteniendo:

4rGMmyc

OTh

Lgaa = (3.14)
donde m,, es la masa del protén, o7y, es la seccién eficaz de Thomson de un electrén y c es la
velocidad de la luz en el vacio. Igualando la luminosidad de Eddington con la de acrecién y
despejando 1 obtenemos la tasa de acrecién maxima:

Mpaq = (3.15)

Como se mencioné antes, en ocasiones la acrecién de masa sobre el objeto compacto forma un
disco de acrecién que emite en rayos X. Puede suceder que la materia que esté siendo acretada

DDistintas lineas de investigacién se trabajan al respecto en Eggleton & Verbunt (1986); Podsiadlowski
(1995); Podsiadlowski et al. (2003a); Justham et al. (2006); Podsiadlowski (2010).
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3. Sistemas binarios

escape a altas velocidades del sistema formando jets relativistas colimados y alineados con el
eje de rotacion. El campo magnético juega un rol fundamental en ellos, dando lugar a emisién
no térmica de tipo sincrotrén y pudiendo detectarse en ondas de radio hasta distancias que
superan ampliamente el tamafo lineal de la fuente. Estos sistemas son llamados microcuasa-
res, debido a su parecido morfolégico con los objetos extragalacticos llamados quasares.

LHS

ke

KeW* (Photons (m~ s

Figura 3.9. Estados espectrales del microcuasar Cygnus X-1, low-hard (izquierda) y high-soft
(derecha) Extraido de Sugimoto et al. (2016).

Los microcuasares se observan en distintos estados espectrales en rayos X, siendo los dos
mas caracteristicos los estados (Esin et al., 1997):

= FEstado high-soft: Estado dominado térmicamente. Su distribucion espectral de energia
tiene un pico a energias de ~ 1 keV'. Esta emisiéon podria estar originada en el disco de
acrecion que se extiende hasta la tltima oOrbita estable y puede aproximarse como un
cuerpo negro con temperaturas k7T ~ 1 keV. En este estado no se observan jets.

= Fstado low-hard: Estado dominado por la emisiéon no térmica. Su distribucién espectral
térmica esta disminuida y corrida hacia energias mas bajas, mientras que hay una fuerte
contribucién de una ley de potencias que se asocia al efecto Compton inverso (E ~ 100
keV). El disco de acrecién en este estado pareciera encontrarse truncado a una cierta
distancia del objeto compacto y hay presencia de jets relativistas.

3.3. Objeto de estudio: V404 Cyg

El 22 de mayo de 1989, Makino (1989) alert6 sobre un evento muy brillante en rayos X
(L ~ 10 erg/s) observado por el All-Sky Monitor a bordo del satélite Ginga en la ubicacién
con coordenadas ecuatoriales celestes R.A. = 20" 23.3™, Decl. = +33° 50’ (equinoccio 1950.0).
Durante el evento, el sistema pasé de una magnitud aparente visual V=18.3 a V=11.6. Un
ano después de su descubrimiento, su magnitud volvié a tomar un valor de V=18.0 (Wagner
et al., 1992). También se notificé que el espectro parecia ser muy duro con variaciones errati-
cas en escalas de tiempo mas grandes que 0.1s. El sistema, catalogado como GS 2023+338,
fue luego relacionado en posicién con una nova anterior que ya habia sido nombrada como
V404 Cyg en el afio 1938. Desde entonces, el sistema ha sido estudiado en el éptico y en
infrarrojo cercano para determinar sus caracteristicas fundamentales.

Actualmente el sistema estd catalogado como una LMXB y microcuasar, y se ha confir-
mado que la variabilidad observada tanto en el afio 1938 como en el 1989, y luego también
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3.3. Objeto de estudio: V404 Cyg

en el 2015, fueron eventos explosivos en rayos X donde grandes cantidades de material prove-
nientes de su disco de acrecién causaron un repentino aumento en la luminosidad del sistema
al ser acretadas por el objeto compacto. El sistema posee un periodo orbital de 6.5 dias en
una 6rbita altamente circularizada con una excentricidad e < 3 x 1074,

La funcién de masas del sistema fue calculada por Casares et al. (1993) resultando en un
valor de f(M) = 6.26+0.06 Mg, y un afno después corregido por Casares & Charles (1994) a
un valor de 6.08 £0.06 M, . Estos autores también determinaron el tipo espectral de la estre-
lla donante como una KO IV y obtuvieron una masa para la estrella donante de 0.7J_r8:§ Mg,
dando un cociente de masas del sistema ¢ = 0.060f8:88§ a partir de la determinacién de la ve-
locidad de rotacion (afectada por la inclinacién) con el ensanchamiento de las lineas presentes
en el espectro de la estrella donante. Khargharia et al. (2010) realizé un analisis similar unos

anos después, llegando al resultado de que el tipo espectral de la estrella donante seria K3 III.

Respecto al objeto compacto, debido a su naturaleza transitoria y el enorme valor de la
funciéon de masas el sistema V404 Cyg se transformé en un candidato ideal a ser un sistema
binario con un agujero negro. Esto luego fue confirmado dindmicamente por Miller-Jones
et al. (2008), seguido por diversas estimaciones realizadas para calcular de su masa. Para ello
se realizé una modulacién elipsoidal de la érbita en el infrarrojo cercano (NIR del inglés Near
Infrared) de la estrella donante con la intencién de obtener la inclinacién de la érbita del
sistema. Shahbaz et al. (1994) realizaron esta estimacion con datos en la banda K, mientras
que Sanwal et al. (1996) lo hicieron en la banda H. Sus resultados para la masa del agujero
negro fueron 12Jj§ Mg v < 12.5 Mg, respectivamente. Estos resultados fueron cuestionados,
ya que en el primer trabajo se asume que todo el flujo en NIR es producido por la estrella
donante, mientras que en el segundo se advierte contaminacion en este mismo flujo producida
por el disco de acrecién. Shahbaz et al. (1996) pusieron a prueba esta hipétesis, llevando a
cabo un anélisis espectral en NIR. Alli determinaron que la estrella donante contribuye en
un 100 % + 11 % al flujo en la banda K. Sin embargo, para lograr esto utilizan las bandas de
12C0, para las cuales se ha reportado que son afectadas por las variaciones en la metalicidad
(Froning et al., 2007). Para poner fin a esta disputa, Khargharia et al. (2010) realizaron un
estudio espectroscopico de banda ancha tanto en la banda K como en la banda H. Sus resul-
tados fueron que las contribuciones de la estrella donante al espectro eran de 0.98 & 0.05 en
la banda H y 0.97 + 0.09 en la banda K. Asi determinaron la inclinacién del sistema como
1= (67;“;’)", y con ella estimaron la masa del agujero negro en 9.0f8:% Mg.

En el trabajo de Gallo et al. (2005), se realizaron observaciones de V404 Cyg utilizando el
Westerbork Synthesis Radio Telescope (WSRT') en 4 frecuencias distintas dentro del intervalo
1.4-8.4 GHz. Esto result6 ser una proeza, ya que es la primera vez que se logré obtener
un espectro en ondas de radio de un sistema binario con emisién en rayos X en estado de
quietud. El resultado es el espectro chato de la figura 3.10 (con a = 0.09 & 0.19, de manera
que S, x v%), que puede explicarse por un proceso sincrotrén autoabsorbido. Para que esto
ocurra, el escenario astrofisico propuesto es la presencia de jets, definiendo el sistema como
un microcuasar.

Unos afios mas tarde, obteniendo un resultado de 0.418 4+ 0.024 mas, Miller-Jones et al.
(2009b) se convirtieron en pioneros en medir una paralaje de alta presicién de un sistema
binario con un agujero negro. Para ello se utilizaron observaciones interferométricas de muy
larga base VLBI (del inglés Very Large Base Interferometer), que resulta una de las pocas
técnicas que actualmente son capaces de obtener esta precisién en mediciones astrométricas.
A partir de la paralaje puede inferirse la distancia al sistema, siendo uno de los métodos
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Figura 3.10. Espectro en ondas de radio del objeto V404 Cyg. Observaciones realizadas por el
WSRT el 28 de Diciembre de 2001 (MJD52271.3) y el 29 de Diciembre de 2002 (MJD52637.3).
Extraido de Gallo et al. (2005).

observacionales mas confiables para ello. Con la medicién obtenida se estima una distancia
de 2.39 £+ 0.14 kpc, lo que fue una distancia mucho menor que la obtenida anteriormente. A
partir de esta distancia medida con alta precisién, se pudo determinar que el sistema V404
Cyg no excedi6 el limite de Eddington en el evento explosivo de 1989. Se obtuvo adema&s una
cota superior para las longitudes de los jets en estado de quietud en < 1.4 UA y se determiné
con mayor presicion la velocidad espacial del sistema. A partir del altimo punto, Miller-Jones
et al. (2009b) concluyen que el sistema en su formacién habria sufrido un impulso repentino
en su explosiéon de supernova. Esto deja en evidencia que conocer la distancia a un sistema
es un punto muy fuerte a favor para entender de una manera mucho més amplia el escenario
astrofisico en el que se encuentra el sistema.
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Capitulo 4

Cddigo de evolucién binaria

En este capitulo se desarrolla una introduccién al cédigo utilizado para calcular los mode-
los tedricos que se realizaron en esta Tesis de Licenciatura. Para empezar, se mencionan las
ecuaciones bésicas que son necesarias para calcular la evolucién de una estrella en el tiempo(®.
Es importante destacar que este capitulo estd centrado tnicamente al tratamiento del caso
de un sistema binario en donde ocurren eventos de transferencia de masa. Los detalles del
cddigo evolutivo base para estrellas aisladas, gaseosas, no rotantes y sin campos magnéticos
pueden encontrarse en Kippenhahn et al. (1967). Por tltimo, se describen los cambios en la
integracién de las capas externas que se ven afectadas por la transferencia de masa.

4.1. Ecuaciones basicas para el calculo de la evolucion estelar

En el capitulo 2 se introdujo a la evolucién estelar de una estrella que se encuentra ais-
lada, donde en ella las fuerzas que acttian sobre un elemento de masa son la gravitatoria y
la presién. Esto implica un tratamiento de una estrella gaseosa sin rotacién, en ausencia de
campos magnéticos. Cuando estas condiciones se cumplen, la estructura de la estrella tendra
simetria esférica, es decir que todas las funciones seran constantes sobre esferas concéntricas
y podran definirse a través de una tinica variable espacial.

4.1.1. Formulacién Euleriana

La eleccion que resulta mas natural al determinar un sistema de referencia es tomar una
coordenada radial, r, que recorra las capas desde el centro, donde r = 0, hasta el borde,
en el cual r = R siendo R el radio de la estrella. Ademaés, al considerar la evolucién de las
distintas capas de la estrella, también serdn funcién del tiempo. Si se consideran las variables
r y t independientes entre si, el problema tendra un tratamiento "Euleriano”; es decir que
el sistema de referencia estara fijo en un observador externo al fluido. Esto implica que las
funciones dependeran tanto de la posicién como del tiempo f = f(r,t).

Puede definirse la funcién m(r,t) como la masa contenida en una esfera de radio r en
un instante de tiempo t. Suponiendo una capa esférica de espesor dr y considerando que la
densidad p se mantiene constante sobre ella, puede obtenerse la variaciéon de m(r,t) con r en

M Los desarrollos podrén ser encontrados en la literatura, como por ejemplo en Clayton (1968); Kippenhahn
& Weigert (1990).
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m«\-dm

dr

Figura 4.1. Esquema de una capa de espesor dr con masa dm ubicada en la posicién 7 en un
instante de tiempo t. Representa la variacién de m con r. Extraido de Kippenhahn & Weigert
(1990).

un tiempo fijo (Ver figura 4.1). De esta manera la variacién de m debida a r y t seréa:

dm = 4nr’pdr — 4nr? pudt (4.1)
87: = 47r?p (4.2)

donde v = % es la velocidad de un elemento de fluido. La ecuacién 4.2 nos dice cémo varia
m(r,t) con r a un tiempo t fijo. Esta es la ecuacidn de conservacion de la masa.

En esta formulacion, puede describirse el movimiento de un fluido a partir de la ecuacion

de Euler: 5 9 LoP C
v v m
ot = - —5 (4.3)
ot or p Or r
donde P es la presién y G es la constante de gravitacién universal. Esta relacién expresa el
movimiento de un elemento de volumen en un fluido no viscoso bajo la acciéon de la fuerza

gravitatoria y la fuerza de presién del gas.

Sea la funcion [(r, t) la cantidad de energia que pasa por segundo a través de una superficie
esférica de radio r. La variacién de esta funcién con r estd dada por la ecuacion de balance
de energia:

ol aS

5 = 4772 (enuc — €, — Tat) (4.4)
donde €, es la tasa de generacion de energia por reacciones nucleares, €, la tasa de energia
que se escapa del sistema por neutrinos, T es la temperatura asociada a la capa, S la entropia,

y la derivada % se calcula para un elemento de masa dado.

La generacién de energfal) en una estrella se produce en su zona interior (en el nicleo
o en alguna capa intermedia, no muy lejana a él), mientras que la energia que se radia sale

aro que por més que se hable de generacién de energia esta es meramente una forma de expresar la
)| hable d d t t f d 1
liberacion de energia debida a la reacciones termonucleares presentes en el interior de la estrella y no una
violacién a la conservacién de la energia.
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de su superficie. Esto implica que debe haber al menos un mecanismo a través del cual la
energia que se encuentra en el interior sea suministrada a la superficie. Esto se denomina
transporte de energia, y es posible debido a la existencia de un gradiente de temperaturas
que es distinto de cero. El transporte energético puede ocurrir por conduccién, conveccién
o radiacion dependiendo de la situacién fisica local. En cualquiera de los casos, existe un
intercambio de particulas(?) entre zonas con mayor y menor temperatura.

De esta manera, puede expresarse la ecuacion de transporte como una condicién para
el gradiente de temperatura para que exista un flujo de energia. Esto resulta: Para el caso
radiativo:

oT 3 kpl
- 4.5
or 16mac r273 (4.5)
Para el caso convectivo:
oT T OP
5. — Vconv o5 4o 4.6
or v P or (4.6)

donde « es la opacidad, [ es la funcién [(r) definida anteriormente, a es la constante de den-

sidad de radiacién y Veony = (Zfzgg)

conv

Estas ecuaciones presentadas de esta manera han sido deducidas suponiendo simetria
esférica. Esta situacion no es la real, ya que apareceran ciertas fluctuaciones debido al movi-
miento térmico de las particulas del gas. Las ecuaciones expresadas hasta aqui siguen teniendo
validez pensando las variables como valores promedio sobre esferas concéntricas. En general,
si estas perturbaciones no crecen, pueden ser ignoradas. Sin embargo, en ocasiones aumentan
y aparecen movimientos macroscopicos locales del gas sin simetria esférica que deben ser
considerados cuidadosamente, ya que pueden tener una fuerte influencia sobre la estructura
de la estrella.

La conveccion es una forma de transferencia de calor por el movimiento macroscépico
del fluido. Las burbujas de gas caliente suben, mientras que las de material frio se hunden.
La ocurrencia o no de este mecanismo depende de qué tanto crezcan estas perturbaciones,
por lo que se trata de una cuestién de estabilidad. El criterio utilizado para analizarla se
realiza bajo la suposicién de movimientos de elementos de masa que no tienen tiempo de
intercambiar energia con su entorno, por lo que se mueven adiabdticamente. Ademads, se
asume que el elemento de materia estd siempre en balance de presién con su entorno y que
nos encontramos en una regiéon con composicién quimica homogénea (Kippenhahn & Weigert,
1990). La condicién para la estabilidad se reduce al criterio de Schwarzschild:

Viad < Vad (4.7)

donde V,qq = (gngg) ‘md describe el gradiente de temperaturas para el caso en que la energia

es transportada por radiacién o conduccién tnicamente, y V,q = (gézgg) ‘S es el gradiente

adiabatico donde la entropia se mantiene constante. Cuando el criterio 4.7 no se satisface,
significa que la capa es dindmicamente inestable. Cuando son iguales, se habla de estabilidad
marginal.

() Entiendase por particulas a fotones, electrones, 4tomos o incluso burbujas de materia.
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4.1.2. Formulaciéon Lagrangiana

Debido a la naturaleza esférica del problema, en ocasiones resulta conveniente tratarlo
con coordenadas lagrangianas. En este sistema, se analiza el movimiento desde un elemento
de volumen del fluido. Para esa coordenada se hace la eleccién de tomar la funcién m(r) que
se definié como la masa contenida en una esfera de radio r en un instante dado de tiempo .
Para cualquier elemento, este valor de masa m(r) se asigna una vez y no cambia.

Como variables independientes en esta formulacién, entonces, se utilizan m(r) y ¢. Esto
implica que todas las demas variables del sistema dependeran de estas cantidades. Para el
caso de la coordenada radial r, también estara relacionada con la masa. Dado que la densidad
tiene un valor finito en el centro de la estrella, se tiene que m = 0 para ese lugar (r = 0), y
m = M en la superficie de la estrella (donde r = R), siendo M la masa total de la estrella.
Mientras el radio varia fuertemente con el tiempo, la masa en el caso de una estrella aislada
permanece en el rango 0 < m(r) < M constante en cada elemento, lo que supone una ventaja
de este cambio de variables.

Con el cambio de variables, las derivadas cambian como:

o _oor
om  Orom

)=o)t (5
Ot ) lmecte O \Ot ) | hecte ot

De esta manera, las ecuaciones diferenciales que deben resolverse para una estrella con
simetria esférica en equilibrio hidrostatico son:

(4.8)

(4.9)

t=cte

(% - 47;2/) (4.10)

e =~ (11)

(987; _fnuc—fu—cpg—i—iaaf (4.12)
R e

8;? = % ;Tﬁ - Zk:m =11 (4.14)

donde cp es el calor especifico del gas a presién constante. Ademas, se incluyen las relaciones
4.14 que son las ecuaciones diferenciales para resolver la evolucién de la composicién quimica
de la estrella con el tiempo, en las cuales los elementos 7;; son las tasas de reacciones. Aqui se
incluyen I ecuaciones (Donde una puede ser reemplazada por la condicién de normalizacién

> X; = 1) que expresan el cambio de la fraccién de masa X; de los nicleos relevantes
1t = 1,...,I con masas m;. En la ecuacién 4.12, 6 = — gll::;; pyoen la 4.13, V = %. Si el

transporte de la energia se da por radiacién o conduccién, entonces V se reemplaza por V,.qq

que esta dado por:
3 Kkl P

16macG mT*
En el caso convectivo, V deberd ser reemplazado por un valor obtenido de una teoria de
conveccién acorde, como puede ser V4 en el interior profundo de una estrella en equilibrio

Viad = (4.15)
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4.2. Transferencia de masa

hidrostatico.

Dentro del sistema de ecuaciones 4.10 - 4.14 uno puede determinar ciertos subsistemas.
Las relaciones 4.10 y 4.11 dan la parte mecénica, relaciondndose con la parte termo-energética
sOlo a través de la densidad p que usualmente depende de la temperatura 7. Si por alguna
razén esta dependencia no existiera, o pudiera ser eliminada, estas dos ecuaciones podrian ser
resueltas por separado para obtener la estructura a través de las funciones r(m) y P(m). Por
otro lado, si bien todas las ecuaciones deberian resolverse en conjunto, una técnica consiste en
desacoplar las ecuaciones 4.14 del resto por simplicidad. Esto permite resolver la estructura
de la estrella en un momento ¢ con una composicién quimica X;(m) dada y luego calcular la
evolucion de la composicién quimica a un tiempo ¢4ty que nos permita calcular la estructura
en este nuevo instante.

4.2. Transferencia de masa

Para modelar teéricamente las caracteristicas de una estrella en un sistema binario inter-
actuante es necesario incluir en el cédigo el cdlculo de la tasa de transferencia de masa. En
el cédigo de evolucién binaria utilizado, esta nueva variable se calcula de manera autocon-
sistente y simultdnea con la estructura de la estrella donante en cada instante. Sin embargo,
esto debe hacerse asumiendo ciertas hipotesis:

= Se hace un tratamiento de las estrellas como objetos esféricos. Esto incluye despreciar
los apartamientos de la simetria esférica de las superficies equipotenciales (es decir, se
consideran los l6bulos de Roche como superficies esféricas).

= Las orbitas descriptas por las componentes del sistema se encuentran circularizadas.

= La Unica fuerza que actiia en el sistema es la de atraccién gravitatoria que se ejercen
mutuamente las componentes (se desprecian los efectos de irradiacion).

Se considera el problema en coordenadas lagrangianas, donde la variable £ es la variable
independiente del problema y se define como:

£ =1In <1 - lr\nd) (4.16)

Aqui, m = m(r) es la funcién definida en la seccién anterior y M = m(R) la masa total.
Tanto el radio, la presién como la temperatura son tratados por medio de transformaciones

logaritmicas:
p = In(P) (4.17)
6 = In(T) (4.18)
x = In(r) (4.19)

mientras que [ y v son consideradas de forma lineal.

Las ecuaciones diferenciales se han escrito como ecuaciones de diferencias a modo centrado
para simplificar el problema. Esto significa que a partir de una ecuacién diferencial genérica:

d .
d—zj:F(ac,yl,...,%) . i=1,..5 (4.20)
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4. Cédigo de evolucion binaria

como una ecuacién de diferencias:

Yig+l —Yij - .
7%“_% F(a:j+%,y17j+%,...,y57j+%)—O , 1=1,...,5 (4.21)
donde N+l = w, con 7 representando cualquier cantidad. El subindice j indica la capa
2

de la estrella para la cual se ha escrito la ecuacién de diferencias.

En los problemas donde la masa de una estrella varia, hay que tratar con mucho cuidado
el clculo de derivadas temporales a masa constante. Resulta conveniente escribir el operador
derivada como:

9 a| o 0

— = — — 4.22
8t‘m(r) 8t‘g o m(r) 0§ (4.22)

t

donde se toma la dependencia de estas derivadas con respecto a la tasa de pérdida de masa.
Esto resulta importante ya que la tasa de pérdida de masa se utiliza como una nueva variable
en el codigo. Luego, a través de un esquema de Henyey se relaja la estructura interna de la
estrella, la luminosidad total, la temperatura efectiva y la tasa de pérdida de masa (cuando
ocurren episodios de transferencia de masa). Para un mayor detalle respecto al tratamiento
numérico ver Benvenuto (2003).

4.2.1. Transferencia de masa no conservativa

En este capitulo se utilizardn ideas en base a que la estrella primaria (que se denota con
el subindice 1) es la que pierde masa, mientras que la secundaria la que la recibe (que se
donota con el subindice 2). Al variar la masa, puede suceder que la estrella inicialmente més
masiva del par termine siendo menos masiva que la secundaria, o incluso convertirse en la
receptora de masa en algin estado tardio de la evolucién. Aqui, y como es usual en la litera-
tura, se seguira llamando estrella primaria a la componente inicialmente mas masiva del par.
En caso de ser necesario, de aqui en adelante se dejard expresado debidamente cual de las
componentes es la que pierde o recibe masa.

El momento angular orbital del sistema .J puede expresarse como:

g2 G? (M My)?

-~ 2n(My + M) (4.23)

donde M y M> son las masas de las estrellas primaria y secundaria respectivamente, P es el
periodo orbital y G es la constante de gravitaciéon universal.

Considerando el caso conservativo, es decir donde no se escapa masa del sistema, tenemos
que My = —M; considerando M = dd—]\t/[ y que el valor negativo implica estar perdiendo masa.
La derivada logaritmica de la ecuacién 4.23 en este caso expresa el cambio en el semieje mayor
como:

(4.24)

En este caso, si ademéds se impone que no se pierda momento angular del sistema (i.e., J = 0)
resulta sencillo calcular la evolucién del semieje para cada instante, pues una vez obtenida
la tasa de transferencia de masa en un dado instante y conociendo el valor de las masas de
ambas componentes puede calcularse el valor de a.
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4.2. Transferencia de masa

Sin embargo, existe evidencia observacional de que algunos sistemas binarios interactuan-
tes muestran pérdida de masa y de momento angular orbital. Un ejemplo de ello, son los
sistemas LMXB de los que se habl6 en la seccién anterior, de los cuales el objeto de estudio
de esta Tesis de Licenciatura forma parte. Esto implica la necesidad de un tratamiento no
conservativo del problema.

En este caso donde no se conserva la masa del sistema ni el momento angular orbital, la
derivada logaritmica de la ecuacién 4.23 queda expresada como:

a J . 1 2 . 1 2
) LAYV /) (., R /A 4.25
a7 1(M1+M2 Ml) * 2<M1+M2 M2> (425)

Para describir el fenémeno de pérdida de masa del sistema, se siguié el método desarrollado
en Rappaport et al. (1982) y en Rappaport et al. (1983). Los citados autores expresan que
la descripcién no conservativa del problema queda determinada por dos parametros:

= [3: es la fraccién de masa perdida por la estrella primaria que es acretada por la estrella
secundaria (My = —My).

= a: es el momento angular especifico de la materia eyectada del sistema en unidades de
2ma?
5.
Ambos parametros dependen del tiempo, sin embargo hasta el momento no se ha encontrado
una manera de calcular su dependencia funcional ya que no existe evidencia observacional de
ello. Es por esto que resulta comun ajustarlos como parametros libres. La forma en la cual
estos parametros se relacionan es a través de:

27a?

P

§J = asMy(1— B) (4.26)

donde §M; es una porcién de masa perdida por la estrella primaria y §J el incremetal de
momento angular llevado por la materia que escapa del sistema.

Existen multiples mecanismos por medio de los cuales se extrae momento angular orbital
del sistema y la eyeccién de masa desde el sistema es solamente uno de ellos. Otros efectos que
en ocasiones son importantes considerar son las pérdidas debidas a la radiacién gravitatoria
(Shapiro & Teukolsky, 1983) y al frenado magnético (Schatzman, 1962). Si se consideran
pérdidas debidas tnicamente a la eyeccién de materia desde el sistema, la ecuacién 4.27
puede reescibirse como una ecuaciéon diferencial asumiendo que los elementos de masa son lo
suficientemente pequenos:

0J = Oé(l — ﬁ)\/ G(Ml + MQ)&5M1 (427)

donde se usé la Tercera Ley de Kepler (3.3) para eliminar P, combinando con la expresion
para el momento angular total del sistema (4.23) y donde se desprecia el momento angular
rotacional de las componentes. Luego, puede escribirse la pérdida de momento angular por
eyeccion de materia como:

din(J) _ _a(l = B)VGOL+My)a (4.28)

dt J
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4. Cédigo de evolucion binaria

4.2.2. Integraciéon de las capas externas y consideraciones en el inicio y fin
de los eventos de transferencia de masa

La integracion de las capas mas externas de la estrella cambia dependiendo si hay even-
tos de transferencia de masa o no. En el caso que no, la integracion se realiza normalmente
siguiendo los lineamientos expresados en Kippenhahn et al. (1967). En esta seccién abarca-
remos las consideraciones generales en el tratamiento de la integracién de las capas externas
en los momentos que hay transferencia de masa.

En las capas externas integramos las ecuaciones de estructura despreciando las derivadas
temporales y la velocidad, pero tomando en cuenta que la materia que se pierde se lleva calor
cosa que es considerada dentro de la derivada de la entropia. Esto lo convierte en un sistema
de ecuaciones diferenciales ordinarias. En particular, para la luminosidad se considera:

di_ . d| oS

am =T a| % (4.29)

t

Si la masa no varia con el tiempo, esta ecuacion nos dice que la luminosidad para las capas
externas se mantiene constante. En cambio, para casos donde hay pérdida de masa, esto
modifica los perfiles de luminosidad de un modo considerable. Por ejemplo, para estrellas
con exterior radiativo al tener una entropia creciente hacia afuera, esta ecuacion predice una
caida en su luminosidad. Este es un efecto importante a ser considerado.

Es necesario realizar un tratamiento cuidadoso sobre la integracién de las capas externas
de una estrella que esta perdiendo masa. Debido al modo en el que se ha planteado el esquema
iterativo, hay que calcular las ecuaciones de las condiciones de contorno y sus derivadas con
respecto a los valores de las variables dependientes en el primer punto de la malla, es decir
la luminosidad, la temperatura efectiva y también a la transferencia de masa M.

Para hallar las derivadas respecto a la tasa de pérdida de masa, resulta conveniente
generalizar el método de los tridngulos presentado en Kippenhahn et al. (1967) de la siguiente

manera. Considerando una tasa de pérdida de masa M; y un paso de tiempo At, la masa de

la estrella serd Ml(l) = M"Y + Ml(l)At. Como proponen Kippenhahn et al., se construye un

triangulo en el diagrama HR, es decir que se realizan tres integraciones con:
. 1) a0
i) log(£), log(Tess), M{V, M
ii) log(-)+Alog(), log(T.sy), M, vV ;
11) Og(L®)+ Og([@)a Og( eff)’ 1 > 1
1) a1
iil) log(£), log(Tepp)+Alog(Teps), MY, MY
donde log(%), log(Terf) es un vértice en el diagrama HR y Alog(%), Alog(Tes¢) son valores
fijos. Ademas, resultan necesarias integraciones con otro valor para la tasa de pérdida de masa

M1(2) = Ml(l) + AMl(l) de modo que para el mismo paso temporal la masa de la estrella es
ahora Ml(z) =M + Ml(z)At y el tridngulo en el diagrama HR es:

iv) log(%)7 log(Tefy), M1(2)7 Ml(Q) :

) log(-2)+Alog(-£), log(Tysy), MP, N
v) log(7; 08\ /s 108Ueff)s My 7 My =5
vi) log(%)7 log(Tefp)+Alog(Teyy), Ml(Q), Ml(Q)
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4.2. Transferencia de masa

A medida que se itera el modelo, M7 cambia. Es por eso que se requiere que la tasa de
transferencia de masa se encuentre entre los valores que se han calculado en las envolutras

(i.e., Ml(l) <M < M1(2)). En el caso de que esto no ocurra, se cambian los valores de Ml(l)

y Ml(Q). Por otro lado, si los valores de (log(%), log(T.fyr)) estuvieran fuera del tridngulo
asumido en el diagrama HR, se cambian con el algoritmo presentado en Kippenhahn et al.
(1967), pero con los mismos valores para la masa y la tasa de pérdida de masa.

Luego, se realiza una interpolacién lineal en M, para los valores de las variables depen-
dientes del fondo de la envoltura. De este modo se interpola autométicamente en el valor
correcto de la masa de la estrella. Ademas, se calculan las derivadas de las variables depen-
deintes con respecto a la tasa de pérdida de masa en cada vértice del tridngulo. A partir
de ello, todas las cantidades relevantes son halladas por medio de una interpolacién lineal
bidimensional dentro del tridngulo en el diagrama HR, tal y como se indica en Kippenhahn
et al. (1967).

Para determinar el momento de incio de los eventos de transferencia de masa, lo més
razonable resulta en asumir como condicién que el radio de la estrella supere al radio del
l6bulo de Roche Ry > Ry (descripto por la aproximacién de Eggleton (1983) en la férmu-
la 3.11). De esta manera puede procederse a calcular la tasa de pérdida de masa segin el
algoritmo de Benvenuto (2003). Sin embargo, bajo estas condiciones en el cédigo aparecen
problemas para la convergencia del modelo. Esta consideracién trae consigo implicitamente
la suposicion de que el borde de la estrella que pierde masa es infinitamente delgado, y en
consecuencia la transferencia de masa modelada comienza instantianeamente en el momento
que el radio de la estrella se vuelve infinitesimalmente mayor que el radio critico. Esto no
provee una buena descripcién para la transicion entre una etapa y la otra, que puede tener
una repercusion importante al modelar, por ejemplo, la brecha existente en el periodo de las
binarias cataclismicas o en modelos de hibernacién de novas (Shara et al., 1986).

Unos anos mas tarde, Ritter (1988) propone considerar una escala de altura finita de la
atmosfera estelar. Para ello modela la pérdida de masa ocurrida desde la estrella donante
como un flujo de gas subsénico, estacionario e isotérmico a través del punto de Lagrange L;.
De esta manera, la condicién utilizada en el codigo para determinar el momento de inicio de
la transferencia de masa se vuelve:

Ry > R, — CHp (4.30)

siendo R el radio de la estrella donante, Ry el radio critico (aproximacién del radio del
l6bulo de Roche), ¢ un pardmetro y Hp la escala de altura de la presién de la atmosfera
de la estrella donante. Esta consideracion resulta una solucién para el problema numérico
mencionado anteriormente.

Si esta nueva condicién se satisface para algin modelo, se descarta este ultimo modelo
evolutivo y se propone un valor para la tasa inicial de transferencia de masa intentando que
el algoritmo presentado en Benvenuto (2003) converja. Si el valor de la tasa de transferencia
de masa resulta muy grande y/o el paso de tiempo muy largo, la cantidad de masa que se
pierde es demasiada. Esto generalmente provoca que la iteracién diverja, pero aunque sea
convergente el modelo es descartado. Para proseguir, se divide el paso de tiempo y se realiza
una secuencia de integraciones a masa variable con este nuevo paso temporal hasta que se
satisfaga nuevamente la condicién de inicio de transferencia de masa.
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4. Cédigo de evolucion binaria

Para obtener un final autoconsistente del evento, usualmente se elige un valor limite para
la transferencia de masa mucho menor al valor elegido para el inicio. Cuando la estrella pasa
por las tdltimas fases de su etapa de transferencia de masa, la tasa cae muy rapidamente.
Mientras este valor de la tasa se encuentre por encima del valor de corte elegido, el codigo
considera que el siguiente modelo estara en condiciones de seguir perdiendo masa. Caso con-
trario, se realiza una iteraciéon a masa constante y se comparan los valores del radio estelar
con el radio del 16bulo de Roche. Si la condicién 4.30 deja de cumplirse, entonces se considera
que el evento de transferencia de masa ha concluido y en adalente se continiia con los calculos
con modelos a masa constante. De otro modo, se descarta la integracién a masa constante y
se realiza otra integracion con intercambio de masa pero con un paso de tiempo que sea la
mitad que el utilizado en el modelo anterior.
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Capitulo 5

Resultados y discusion

En este capitulo se presentan los resultados obtenidos al realizar modelos teéricos de la
evolucién de sistemas binarios con eventos de transferencia de masa. Se exploran distintas
combinaciones de parametros iniciales con intecion de obtener un ajuste adecuado de las
caracteristicas observadas para la estrella donante del sistema V404 Cyg, las cuales fueron
descriptas en la seccién 3.3. Luego, se hace un pequeno analisis de los resultados obtenidos
con respecto a los datos observados y se realiza una discusion sobre los modelos presentados
con posibles predicciones para el objeto de estudio de esta Tesis.

5.1. Modelos teodricos de la evoluciéon de la estrella donante
del sistema binario interactuante V404 Cyg

El sistema V404 Cyg es un sistema binario interactuante de baja masa. La literatura su-
giere que se encuentra conformado por una estrella gigante de tipo espectral K3 y un agujero
negro. Para modelar las caracteristicas de este tipo de objetos, se ha utilizado un cédigo de
evolucién binaria desarrollado en su totalidad por la Facultad de Ciencias Astronémicas y
Geofisicas de La Plata (FCAGLP) junto con el Instituto de Astrofisica de La Plata (IALP)
- CONICET (Benvenuto, 2003; De Vito & Benvenuto, 2010; Benvenuto et al., 2014, 2015b,a).

Es importante destacar que los modelos tedricos presentados con este codigo calculan la
evolucion de la estrella donante asumiendo que se encuentra en un sistema binario con un
agujero negro ya formado. Esto quiere decir que en esta Tesis de Licenciatura no nos dedi-
caremos a analizar la evolucién ni las caracteristicas del objeto compacto, y que tampoco
abarcaremos su escenario de formacion evitando asi la fase de envoltura comin. También
se asume que su Orbita es circular, pues el modelo utilizado para el problema de tres cuer-
pos restringido necesita de érbitas de este tipo. Por ltimo, también se aborda el problema
utilizando simetria esférica. Esto quiere decir que, por un lado, no estaremos incluyendo los
efectos de la rotacién en la estructura o evolucion de la estrella, y por el otro, se supondra
simetria esférica para la estrella donante en todo momento, incluyendo el intervalo en el que
se produce el llenado de su 16bulo de Roche.

La eleccién del sistema V404 Cyg para dar lugar a esta Tesis de Licenciatura se realizé
tomando en cuenta diversas caracteristicas de la estrella donante. Ejemplos de ellas son su

M A suponer que la estrella donante mantiene su simetria esférica, se hacen a un lado las asimetrias que se
producen por la forma del 16bulo de Roche en las etapas de transferencia de masa
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M =15 M, M =20 M,
Nombre M g) 21 Ne Nombre M ](301){ Ne°
15080100 8.0 Mg 160758 20080100 8.0 Mg 214809
15090100 9.0 Mg 165493 20090100 9.0 Mg 220223
15100100 10.0 Mg 167452 20100100 10.0 Mg 224083

15110100 11.0 Mg 174227 20110100 11.0 Mg 229898

Tabla 5.1. Parametros iniciales de cada modelo. A la izquierda se presenta la tabla corres-
pondiente a los modelos con masa de la estrella donante de 1.5 Mg y a la derecha con 2.0
M. En cada tabla se detallan el nombre del modelo, la masa inicial del agujero negro que
le corresponde y el niimero de modelos estelares utilizados. Para todos los casos el periodo
orbital inicial es Py = 1 d y el pardmetro 5 = 0.9 donde S es la fraccion de masa donada que
es acretada por el agujero negro. En todos los casos se utilizaron abundacias solares (X = 0.7
y Z =0.2).

6rbita altamente circularizada (e < 3 x 107%) y las estimaciones existentes sobre su periodo
orbital, su masa, su tipo espectral, su clase de luminosidad y la masa del agujero negro. Estas
condiciones hacen que las suposiciones adoptadas en el cédigo para modelar la evolucién de
la estrella donante sean por un lado similares a las reales, y por otro aportan un objetivo
para los célculos al tener parametros determinados que los modelos intentan alcanzar.

El cédigo de evoluciéon binaria nos pide ingresar ciertos pardmetros iniciales para comen-
zar con el calculo. Entre ellos se encuentran el periodo orbital inicial Py, la masa inicial de
la estrella donante M CSO), la masa inicial del objeto compacto M éol){ y el pardmetro ( el cual
se definié en la seccién 4.2.1 como la fraccién de masa donada que es acretada por el objeto
compacto. En este trabajo se han mantenido fijos los valores de Py en 1 d y de 8 en 0.9.
Queda como trabajo a futuro explorar las diferencias que estas variables producen en el mo-
delaje del sistema. En la tabla 5.1 podemos encontrar los modelajes teéricos realizados para
representar la evolucién de la estrella donante del sistema V404 Cyg hasta una edad menor a
14 Gyr, indicando en cada caso las masas iniciales utilizadas para la estrella donante y para
el agujero negro, el nombre de la corrida y la cantidad de modelos de la estrella utilizados
para realizar el camino evolutivo.

Para limitar el valor de la tasa de acrecién se ha utilizado como cota superior el valor
critico de acrecién de Eddington. Como se caracterizé en la seccién 3.2.3, este valor depende
del objeto compacto. Para el caso de un agujero negro, al carecer de superficie fisica, la
acrecion no es igual que para una estrella de neutrones. El codigo utilizado realizaba el
calculo para el limite de Eddington para una estrella de neutrones, por lo que fue necesario
adaptar la féormula del calculo para esta cantidad cuando el objeto compacto es un agujero
negro. Asumimos por simplicidad que el agujero negro no estd rotando, y que la eficiencia
1 con la cual el agujero negro radia estd determinada por la ultima dérbita estable. De esta
manera la luminosidad del agujero negro puede escribirse como:

L = nM.c? (5.1)

donde M, es la tasa de acrecién del agujero negro medida para un observador en el infi-
nito, ¢ es la velocidad de la luz en el vacio y n puede aproximarse por la férmula dada por
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5.2. Resultados de ciertas cantidades en funcién del tiempo

Podsiadlowski et al. (2003b) como:

2

M

n=1- 1—(3523) (5.2)
BH

para Mgy < V/3M éof)i. Aqui M 1(301){ y Mpp son la masa del agujero negro inicial y la del modelo

correspondiente respectivamente. Esta luminosidad debe ser comparada con la luminosidad
de Eddington en donde la fuerza de presion iguala la fuerza gravitatoria:

4rGMpgc
Liag = % (5.3)

donde G es la constante de gravitaciéon universal y  es la opacidad asumida para dispersion
de electrones que puede aproximarse por £ = 0.2(1 + X) em? g~! para una composiciéon con
masa de hidrégeno fraccional X (Kippenhahn & Weigert, 1990).

A partir de esto, Podsiadlowski et al. (2003b) provee el valor para la acreciéon de masa
de Eddington, que fue incluida en el c6digo como limite superior de la tasa de acrecién del
agujero negro. Asumiendo acrecion esférica este valor puede calcularse como:

: ArGM
Mpgy = —— =51 ;{anH (5.4)
_ _1( MgH n\ t/1+X\!
~ 2.6 x 107" M, 1< > <) () 5.5
. o9 \1om, ) \01 1.7 (5:5)

5.2. Resultados de ciertas cantidades en funcién del tiempo

Con estas consideraciones, se obtuvieron los modelos descriptos en la tabla 5.1. En ellos
se encuentran calculadas la edad del sistema, los valores de las masas de las componentes, la
tasa de acrecién de masa sobre el objeto compacto, la luminosidad de la estrella donante, el
periodo orbital, entre otros. Para analizar la evoluciéon de estos parametros en el tiempo, se
organizoé la informacién en graficos presentes en las figuras 5.1 - 5.4. Cada una de estas corres-
ponde a los modelos calculados con una masa distinta para el objeto compacto (Mpg = 8.0,
9.0, 10.0 y 11.0 Mg, respectivamente). Dentro de cada una de ellas se encuentran dos modelos
para cada valor de masa de la estrella donante (My = 1.5y 2.0 Mg).

Podemos observar que las cantidades como las masas y el periodo orbital varian apre-
ciablemente. Para el caso de las masas, tienen una variacion de aproximadamente entre 1.0
y 1.5 Mg, mientras que el periodo aumenta entre 1 y 2 6rdenes de magnitud durante los
eventos de transferencia de masa. En estos graficos se han marcado con una linea punteada
las estimaciones para las masas (Para el agujero negro: 12 Mg (Casares et al., 1993) y 9 Mg
(Khargharia et al., 2010) mientras que para la estrella donante de 0.7 Mg (Casares et al.,
1993)). El periodo orbital (determinado en ~ 6.5 dias)

También resulta destacable, y al mismo tiempo esperable, que para los modelos con ma-
yor masa para la estrella donante (i.e, de 2.0 M) la transferencia de masa ocurre en una
edad mucho mas temprana y poseen una duracion mas corta, comenzando aproximadamente
a una edad de 1 Gyr y finalizando en 1.6 Gyr en comparacién con los modelos con 1.5 Mg
en donde el evento comienza aproximadamente a los 3 Gyr y finaliza a los 4.3 Gyr. Esto se
debe a que la estrella donora evoluciona méas rapidamente cuanto méas masiva sea, llenando su
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Figura 5.1. Comparacién de modelos 15080100 y 20080100 con masas iniciales de la estrella

donante M, =

1.5 y 2.0 Mg respectivamente y ambas con masa del agujero negro inicial

Mpr = 8 Mg. Se presentan la evoluciéon de diversos pardmetros en funcién del tiempo:
arriba a la izquierda las masas del agujero negro y de la estrella donante, arriba a la derecha la
luminosidad de la estrella donante, abajo a la izquierda la tasa de acrecién en el agujero negro
y abajo a la derecha el periodo. En lineas punteadas tenemos los valores correspondientes a
las estimaciones observacionales para el periodo orbital en 6.5 d, masa de la estrella donante
de 0.7 Mg, v masa del agujero negro de 9 y 12 Mg.
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Figura 5.2. Comparacién de modelos 15090100 y 20090100 con masas iniciales de la estrella

donante My =

1.5 y 2.0 Mg respectivamente y ambas con masa del agujero negro inicial

Mpg = 9 Mg. Se presentan la evoluciéon de diversos pardmetros en funcién del tiempo:
arriba a la izquierda las masas del agujero negro y de la estrella donante, arriba a la derecha la
luminosidad de la estrella donante, abajo a la izquierda la tasa de acrecién en el agujero negro
y abajo a la derecha el periodo. En lineas punteadas tenemos los valores correspondientes a
las estimaciones observacionales para el periodo orbital en 6.5 d, masa de la estrella donante
de 0.7 Mg, y masa del agujero negro de 9 y 12 Mg.
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Figura 5.3. Comparacién de modelos 15100100 y 20100100 con masas iniciales de la estrella
donante My = 1.5 y 2.0 Mg respectivamente y ambas con masa del agujero negro inicial
Mpg = 10 Mg. Se presentan la evolucién de diversos pardmetros en funcién del tiempo:
arriba a la izquierda las masas del agujero negro y de la estrella donante, arriba a la derecha la
luminosidad de la estrella donante, abajo a la izquierda la tasa de acrecién en el agujero negro
y abajo a la derecha el periodo. En lineas punteadas tenemos los valores correspondientes a
las estimaciones observacionales para el periodo orbital en 6.5 d, masa de la estrella donante
de 0.7 Mg, v masa del agujero negro de 9 y 12 M.
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Figura 5.4. Comparacién de modelos 15110100 y 20110100 con masas iniciales de la estrella
donante My = 1.5 y 2.0 Mg respectivamente y ambas con masa del agujero negro inicial
Mpg = 11 Mg. Se presentan la evolucién de diversos pardmetros en funciéon del tiempo:
arriba a la izquierda las masas del agujero negro y de la estrella donante, arriba a la derecha la
luminosidad de la estrella donante, abajo a la izquierda la tasa de acrecién en el agujero negro
y abajo a la derecha el periodo. En lineas punteadas tenemos los valores correspondientes a
las estimaciones observacionales para el periodo orbital en 6.5 d, masa de la estrella donante
de 0.7 Mg, y masa del agujero negro de 9 y 12 Mg.
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l6bulo de Roche en un intervalo de tiempo mas corto desde su nacimiento. En ambos casos,
la transferencia de masa comienza mientras la estrella se encuentra en la secuencia principal,
estando asi en el caso A de transferencia de masa definido en el capitulo 3.

Con una estimacién del tipo espectral de la estrella donante, podemos obtener de los
modelos una curva de la variacién de la temperatura efectiva con el tiempo. Khargharia et al.
(2010) clasificé a esta componente como una K3 de clase de luminosidad III. Se obtuvo una
calibracién correspondiente a las estrellas de este tipo espectral y clase de luminosidad con
su temperatura efectiva de Malkov et al. (2020), en donde se utiliza la férmula:

log(T.r¢) = 5.07073 — 0.0757056S + 0.001470895% — 1.03905 x 107°5* (5.6)

en la cual S es el cédigo del tipo espectral . Malkov et al. (2020) también detalla la desviacién
standard del calculo para el log(T.rs) de o = 0.034 con un intervalo de validez para los
tipos espectrales entre O5 — M10. Esto provee un valor para el logaritmo de la temperatura
efectiva de log(Tess) = 3.635, de donde se deduce un valor para la temperatura efectiva de
Tepr = 4321.29 K. Los resultados para el grafico de la evolucién temporal de este pardmetro
se encuentran en la figura 5.5, en donde se han graficado a la izquierda su comportamiento
general en el tiempo, y a la derecha se ha realizado un acercamiento para los valores que
resultan proximos al dato observacional. Resulta destacable que la recta con el valor de la
temperatura efectiva estimada corta el grafico en dos puntos, uno donde decrece y el otro
donde esta creciendo. Como su clase de luminosidad estimada es la de una gigante, esto indica
que su temperatura efectiva deberia estar decreciendo con el tiempo en el momento presente,
por lo que el primer punto donde estas graficas se cortan es el indicado a la representacién
del momento actual para el sistema.

Otro parametro que puede obtenerse facilmente a partir de los modelos es el cociente de
masas del sistema. Al extraer el valor de las masas de cada componente a lo largo del tiempo,
el cociente también seréd conocido pues ¢ = % = ML};H(H) donde Mgy v My son las masas del
agujero negro y la estrella donante respectivamente. Los resultados que muestran la variacién
de esta cantidad con el tiempo para los modelos con cada valor de masa de la estrella donante,
podran observarse en los graficos presentes en la figura 5.6. Pueden destacarse dos valores para
cociente de masa que se resaltan en los graficos. Cada uno de ellos representan el valor de un
cociente de masas actual pensando la masa de la estrella donante observada como M (‘jbs = 0.7

Mg y la masa del agujero negro observada como Mgl}j =9y 12 Mg respectivamente.

5.2.1. Diagramas HR

Como se encuentra explicado a lo largo del capitulo 2 sobre evolucién estelar, un diagra-
ma HR tedrico puede construirse a partir de la luminosidad y la temperatura efectiva de una
estrella. Al graficar estas cantidades a lo largo del tiempo se obtiene el camino evolutivo de
esta estrella. De esta manera es mucho mas sencillo identificar la etapas evolutivas por las
cuales pasa, desde su formacion hasta sus etapas finales.

Tanto la temperatura efectiva como la luminosidad de la estrella donante son resultados
calculados por los modelos tedricos realizados. Es por esto que puede construirse un diagrama

() Este es un c6digo numérico que sigue una secuencia siendo 3 para una O3, 10 para una B0, 53 para una
K3 y asi sucesivamente.

() Notar que en este caso se define el cociente de masas de esta manera ya que M2 = Mppy resulta ser el
objeto con mayor masa segin la notacion utilizada.
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en funcién del tiempo

10g10(TerlK1)

10g1(TeslKI)

4.8

4.6

44

4.2

3.8

3.6

3.4

4.8

4.6

4.4

4.2

3.8

3.4

Ms=8Mo
M¢=9Mo
M¢=10Mo
M¢=11Mo

\ To=4321 K

3

3.5

4 45 5
Edad [Gyr]

2 25 3

Edad [Gyr]

3.66

3.655

3.65

3.645

3.64

3.635

3.63

3.625 1
=8Mo
9Mo
10Mo
11Mo

362 L L L L L

405 41 415 42 425 43 435
Edad [Gyr]

3.66

Te4321 K

8 L1 L L L
1.561.58 1.6 1.621.

Edad [Gyr]

L
641.661.68 1.7 1.721.74

Figura 5.5. Evolucién temporal de la T.y; de la estrella donante para 1.5 Mg (arriba) y
2.0 My (abajo). En cada caso se encuentran graficados los modelos correspondientes a un
agujero negro acretor de 8,9, 10 y 11 Mg.
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Figura 5.6. Representacion de la variacién del cociente de masas en funcién del tiempo. Se
han destacado dos valores, ¢ = 0.06 y ¢ = 0.07, correspondientes a valores de Mgblj =9y 12
M@ y M((i)bs = 07 M@.
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HR de cada uno de los modelos como los que se encuentran en la figura 5.7. En ella se ha
graficado dnicamente los modelos 15080100 y 20080100, que corresponden a aquellos con 8
My para la masa del agujero negro, debido a que entre modelos de la misma masa para la
componente donante la variacion con respecto a la masa del objeto compacto es muy poca.
En cada diagrama, se han sombreado aquellos tramos del camino evolutivo en donde se han
calculado los modelos estelares a partir del algoritmo de transferencia de masa descripto en
el capitulo 4. En la figura 5.7 también se ha graficado la evolucién temporal de la tasa de

transferencia de masa, a modo de comparaciéon con el sombreado producido en el diagrama
HR.

Cualitativamente resultan apreciables ciertas diferencias entre ambos graficos. Por ejem-
plo, en el grafico correspondiente a My = 1.5 Mg se observa un intervalo del camino evolutivo
donde la estrella comienza a aumentar su luminosidad nuevamente por aumentar su radio y
luego vuelve a perder masa. Sin embargo en ambos casos el resultado final es muy similar, en
los dos diagramas la estrella se dirige en sus etapas finales hacia la zona de las enanas blancas.

5.3. Estudio de la cercania de los modelos a los datos obser-
vados

En la secciéon anterior se presentaron los modelos tedricos realizados como parte de esta
Tesis de Licenciatura y algunos graficos a modo de resultados para visualizar parte de la in-
formacién que ellos proveen. Sin embargo no hay que perder de vista que el objetivo principal
en este trabajo ha sido modelar teéricamente sistemas binarios interactuantes que puedan
reproducir las caracteristicas observadas para el objeto de estudio de este trabajo: el sistema
V404 Cyg.

Con el objetivo de analizar de una manera cuantitativa el parecido entre los modelos a
las estimaciones observacionales realizadas sobre el sistema, se ha graficado la suma de las
siguientes cantidades en funcién del tiempo:

2
MBH _ obs
6MBH2 = ( 2 [obs BH) (57)
BH
o My— g\’
em,” = (Mobs ) (5.8)
d
2
P— Pabs
er? = <P,,> (5.9)
T __ robs 2
2 eff eff
eTeff = (1"068) (510)
eff

donde los valores de las cantidades observadas para el sistema V404 Cyg se especifican en
la tabla 5.2. Cada una de estas cantidades mide relativamente que tan alejados estan los
parametros estimados por el modelo con respecto a los datos extraidos de manera observacio-
nal para la actualidad del sistema. Cuando la cantidad € respecto a algiin parametro toma un
valor nulo, implica que el parametro modelado se iguala al observado y por ende el modelo
estaria alcanzando el objetivo de representar el sistema con respecto a ese parametro. Al
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Diagrama HR My= 1.5 Mo

log4o(L[Lo])

M= 8 Mo

4.4 4.2 4
10g10(TerlKI)

Diagrama HR My= 2.0 Mo

3.8

3.6

logy(L{Lo])

l‘\/IS=8Mo‘

4.4 42 4

1og1(TeKI)

3.8

3.6

3.4

Tasa de p“'rdida de masa logq(dM/dt [Mo/yr])

Tasa de p™'rdida de masa log;(dM/dt [Mo/yr])

12 ! ! ! !
3 35 4 45

Edad [Gyr]

M= 8 Mo

L L
12141618
Edad [Gyr]

2 L
08 1

Figura 5.7. Diagramas HR resultantes de los modelos teéricos para una estrella donante de
1.5 Mg (arriba) y 2.0 Mg (abajo) considerando un agujero negro de 8 Mg. En cada una se
grafica en la derecha la tasa de pérdida de masa de la estrella donante y se sombrea sobre el
diagrama HR las zonas donde ocurren los eventos de transferencia de masa.
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graficar la suma de todos ellos, se estd midiendo de alguna manera que tanto cada modelo
representa al sistema en todos los pardmetros al mismo tiempo.

Parametro Valor estimado Error Unidad

T
zr (2) 12 A Mg
Mgbs 0.7 o3 M
q°s 0.060 o0us
pebs 6.5 dia
ibs 67 3 °
pobs 0.418 +0.024  mas
dobs 2.39 +0.14 kpc
TE°bs K3 K0-K3
CLob 111 I-1V
T2 4321.29 +0.085 K

Tabla 5.2. Recopilacién de parametros inferidos observacionalmente para el sistema V404
Cyg.

Como puede notarse en la tabla 5.2, existen dos estimaciones observacionales correspon-
dientes a la masa del agujero negro (Una realizada por Shahbaz et al. (1994) y otra por
Khargharia et al. (2010)). Por los motivos explicados en la seccién 3.3, la estimacién que
aporta mayor confiabilidad es la tltima realizada, resultando en un valor de Mgy = 9 Mg.
Sin embargo, en este trabajo se toman ambas estimaciones y se analiza la cercania de los
modelos calculados con el sistema en la actualidad tomando el pardmetro Mgbfl como 9 y 12

Mg, respectivamente.

Los resultados se encuentran representados en la figura 5.8 en donde se ha realizado un
acercamiento en donde la funcion graficada tiene un minimo absoluto. En todos los casos,
la cantidad €2 obtiene valores en el minimo < 0.2. Se ha marcado el valor correspondiente
a los parametros actuales estimados observacionalmente. Mientras mas cerca se encuentre
el minimo de esta cantidad (i.e., del valor nulo que es el menor valor que puede tomar la
funcién) es donde el modelo alcanza los parametros observados de manera simultdnea, resul-
tando un mejor ajuste a lo estimado. Es destacable que para los modelos que asumen una
masa estimada para el agujero negro de 12 Mg, los modelos que dan un valor menor para la
funcién corresponden a masas iniciales para el agujero negro de 11 y 12 M. En cambio, si
la masa estimada del agujero negro se considera como 9 M), los menores valores se alcanzan
para masas iniciales para el objeto compacto de 8 y 9 M.

5.4. Discusion

En las secciones anteriores se han descripto los puntos principales que son necesarios para
comprender los resultados del trabajo de esta Tesis de Licenciatura. En esta seccién, nos
enfocaremos en el analisis de estos resultados, detallando las caracteristicas obtenidas de los
modelos realizados y las comparaciones con el sistema en la actualidad.

En primer lugar, se realizé6 una comparacién entre modelos calculados con distintas ma-
sas iniciales de la estrella donante para cada una de las masas iniciales consideradas para el
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Figura 5.8. Representacién de la suma de las cantidades €2 para los pardmetros Mg, My,
Py Tess. Los valores estimados observacionalmente se detallan en la tabla 5.2. El grafico
se encuentra realizado considerando 4 circunstancias distintas: M$ = 1.5 Mg y Mg} = 12
Mg (arriba izquierda), M§ = 1.5 Mg y M2} = 9 Mg (abajo izquierda), M9 = 2.0 Mg y
Mghs =12 Mg (arriba derecha), M9 = 2.0 Mg y M} = 9 M (abajo derecha) donde MY
es la masa inicial de la estrella donante en el modelo y M% es la estimacién observacional
para la masa del agujero negro.
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agujero negro (figuras 5.1 - 5.4). Las cantidadas comparadas fueron la evolucién de las masas,
la tasa de acrecién del agujero negro, la luminosidad y el periodo orbital con el tiempo de
cada modelo. Resulta destacable que, cualitativamente hablando, el comportamiento de los
modelos variando tinicamente la masa inicial del agujero negro son muy similares. Entre las
cantidades graficadas, la mayor variacién de la encuentra en las masas alcanzadas finalmente
por el objeto compacto.

Ahora, comparando entre modelos calculados con la misma masa inicial del agujero negro
pero diferente masa inicial para la estrella donante, resulta destacable a primera vista que
las escalas de tiempo caractisticas evolutivas para una estrella donante mas masiva son mas
cortas que para una con menor masa. Esto provoca que la estrella mas masiva evolucione
antes, y de manera mucho maés rapida. En el grafico, esto causa que las variaciones de las
cantidades de la estrella masiva estén més hacia la izquierda (i.e., a tiempos menores) que las
de la estrella menos masiva. También produce un efecto destacable, las variaciones netas de
los parametros se producen en un intervalo de tiempo menor porque la transferencia de masa
tiene una menor duracién. Sin embargo, estas variaciones también resultan mayores que para
la estrella menos masiva. Ejemplo de esto es el cambio en la masa de la estrella donante con
el tiempo, en donde para el modelo de 1.5 M de masa inicial para la donante, la variacién
neta en su masa es de aproximadamente 1.2 Mg mientras que para el modelo de 2.0 Mg, es
de 1.7 My . Esto se debe a que la tasa de pérdida de masa alcanza mayores valores en modulo
para el modelo con la estrella donante méas masiva.

En cuanto al periodo orbital del sistema, se observa que su comportamiento es aumentar
con el tiempo a medida que se pierde masa. Al estar en un problema no conservativo, la masa
que se eyecta del sistema produce una pérdida de momento angular. Esto implica en este
caso que el sistema se abra, aumentando su periodo en méas de un orden de magnitud.

Es normal que la luminosidad de una estrella varie con el tiempo a lo largo de su evo-
lucién. Sin embargo, al poseer eventos de transferencia de masa las capas externas dejan de
tener luminosidad constante y producen diferencias en la luminosidad total de la estrella.
También pueden producirse eventos pulsantes termonucleares (Conocidos como flashes ter-
monucleares), en los cuales en una estrella post-AGB se produce la ignicién explosiva de H en
alguna capa de la estrella. Esto sucede en los modelos con la estrella donante de 1.5 Mg, pero
no en los correspondientes a 2.0 My . Este comportamiento puede confirmarse observando su
diagrama HR en la figura 5.7.

Al obtener una estimacién de la temperatura efectiva de la estrella, fue posible comparar
este valor con los resultados de los modelos obtenidos. Para todos los casos, graficados en la
figura 5.5, es posible apreciar que la temperatura efectiva modelada iguala a la temperatura
effectiva estimada llegando casi a un minimo absoluto en ella. Este minimo se corresponde
con el cambio entre la fase de gigante roja a la fase donde comenza su aumento réapido de
temperatura a luminosidad constante, la fase de nebulosa planetaria.

Analizando lo dicho anteriormente en los diagramas HR de la figura 5.7 es posible reafir-
mar ciertos puntos. Por un lado, puede notarse que en el diagrama HR del modelo 15080100
siguiendo su camino evolutivo en un momento la estrella vuelve a aumentar su luminosidad
una vez que habia bajado, vuelve a aumentar de radio, se produce un nuevo evento de pérdi-
da de masa, y luego desciende nuevamente hacia las enanas blancas. Esto es producido por
el flash termonuclear, y como resultado el objeto compacto tendra deficiencia de hidrégeno
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5. Resultados y discusion

como se muestra en la figura 5.9. Por otro lado, considerando la suposicién de que el sistema
se encuentra a punto de terminar su fase de gigante roja, viéndolo en el diagrama HR puede
notarse que el modelo predice que el sistema actualmente estd perdiendo masa. Esto es un
buen indicador, ya que el sistema V404 Cyg actualmente es visible como un sistema con emi-
sion en rayos X debida a la acrecién de masa en un objeto compacto. Los modelos también
predicen que los eventos de transferencia de masa se encuentran a aproximadamente entre
200 y 250 millones de anos de finalizar.
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Figura 5.9. Representacién de la variacién de la abundancia superficial de hidégeno con el
tiempo para los modelos 15080100 y 20080100. En el caso del modelo para la estrella donante
de 1.5 Mg la abundancia cae abruptamente y finaliza en un valor mucho menor debido a un
flash termonuclear.

La transferencia de masa provoca que la estrella donante no pueda iniciar su combustion
de He en el nicleo. Esto produce una muerte prematura de la estrella en una etapa de nebu-
losa planetaria y luego una enana blanca de helio. Estos objetos se caracterizan por poseer
masas muy bajas, en este caso los modelos predicen enanas blancas de masas ~ 0.29 M, para
los modelos con masa inicial 1.5 Mg y ~ 0.33 Mg para los de 2.0 Mg.

Por dltimo, se realiza un analisis de la cercania de los parametros calculados en estos
modelos con respecto a los parametros determinados de manera observacional. En la figura
5.8 se encuentra graficada la suma del cuadrado de los errores relativos de la medida tomada
del modelo con respecto a la estimacion observacional. Esta cantidad indica qué tan lejos se
encuentra la medida tomada del modelo respecto a la observacién con ciertos parametros en
simultaneo; en donde en este trabajo se han tomado las masas de ambas componentes, el
periodo y la temperatura efectiva.

Se observa que en las mejores estimaciones, se obtienen valores de €2 menores a 0.1. Existe
cierta tendencia a que para ambos modelos propuestos, de masas estimadas para el agujero
negro de 9 y 12 Mg, los modelos que obtienen valores de €2 menores son aquellos con ma-
sa inicial de la estrella donante igual a 1.5 Mg. Los modelos con masa inicial del agujero
negro de 8 0 9 Mg resultan méas cercanos a las estimaciones cuando se considera la masa
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5.4. Discusién

Modelo Valor minimo de €2

15080100 0.116
15090100 0.072
15100100 0.042
15110100 0.028
20080100 0.130
20090100 0.107
20100100 0.096
20110100 0.098

Tabla 5.3. Valores minimos para €2 estimando M &y = 12 Mg,

Modelo Valor minimo de €2

15080100 0.049
15090100 0.049
15100100 0.075
15110100 0.125
20080100 0.068
20090100 0.093
20100100 0.139
20110100 0.209

Tabla 5.4. Valores minimos para €> estimando Mg = 9 M.

observada para el agujero negro como Mg’ﬁ = 9 My. En caso contrario, las mejores apro-
ximaciones se producen para los modelos con la masa de la estrella secundaria de 10y 11 M.

En base a esto tltimo, es posible decir que se han realizado modelos que alcanzan a repre-
sentar al sistema V404 Cyg con las estimaciones que se han realizado hasta la actualidad de
manera observacional. Si bien los 8 modelos realizados se acercan lo suficientemente proximos
a las observaciones, los 4 que destacan son aquellos calculados para una masa inicial de la
estrella donante de 1.5 M. En particular, aquellos que més se acercan a las estimaciones
observacionales son, para el caso de la masa del agujero negro de 12 Mg, el modelo 15110100
correspondiente a una masa inicial de 1.5 My, para la estrella donante y 11 M para la masa
inicial del agujero negro. Por otro lado, estimando una masa observada del agujero negro en
9 Mg, los modelos méas cercanos son el 15080100 y 15090100 que también corresponden a
masas iniciales de la estrella donante como 1.5 Mg, pero con masas iniciales para el objeto
compacto de 8 y 9 My respectivamente.
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Capitulo 6

Conclusiones

El sistema V404 Cyg es un sistema catalogado como un sistema binario de rayos X de
baja masa con presencia de jets relativistas (microcudsar). Desde su deteccién en su evento
explosivo en rayos X de 1989 ha sido lo suficientemente estudiado como para poder deter-
minar ciertos pardmetros que han resultado fundamentales para el desarrollo de esta Tesis
de Licenciatura. Como se ha hecho mencién anteriormente, los paramteros a los que se dio
mayor importancia fueron la estimaciéon observacional de las masas tanto de la estrella do-
nante como del objeto compacto determinado como un agujero negro; el periodo orbital, el
tipo espectral y la clase de luminosidad de la estrella donante también resultaron cantidades
a las cuales los modelos teéricos realizados aspiraron a alcanzar.

Es de suma importancia resaltar que los resultados obtenidos por los modelajes tedricos
comprenden una serie de hipétesis:

= Se considera como edad cero del sistema al momento en el cual la estrella donante
comienza la secuencia principal. También se asume que para este momento el obje-
to compacto ya ha sido formado, por lo que no se calcula la evolucién de la estrella
acretante ni alguna fase de envolutra en comtn que pudiera suceder en el medio.

= En sentido del cdlculo de la érbita, siempre se considera que las componentes del sistema
estan en el marco del problema de tres cuerpos restringido circular. Esto implica érbitas
circulares para las componentes, y un elemento de masa cuya influencia gravitatoria es
despreciable en relacién al de las estrellas que conforman el sistema.

= Se asume una estrella donante gaseosa, sin rotacién, en ausencia de campos magnéticos
y con abundancias iniciales solares. También se asume simetria esférica, tanto en las
etapas de calculo de evolucién aislada como cuando hay transferencia de masa.

= Para el objeto compacto, se ha utilizado que acreta la mayor cantidad de material que
le ha sido donado. También se ha despreciado su movimiento de rotacién y la presencia
de campos magnéticos, siendo asi modelado como un agujero negro de Schwarzschild
donde el horizonte de eventos coincide con el radio de Schwarzschild.

= Se ha considerado pérdidas de momento angular del sistema por eyeccién de materia,
por frenado magnético y por radiacion gravitatoria.

Ademés que ciertos pardmetros libres de los modelos se mantuvieron fijos, como por ejemplo
el periodo orbital incial a un valor de 1 dia o la cantidad de materia acretada respecto de la
donada 5 = 0.9.
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6. Conclusiones

Tomando este punto de partida, el objetivo estuvo en tratar de modelar las caracteristicas
observadas del objeto V404 Cyg, algunas de las cuales no se alejan demasiado de las hipétesis
de partida asumidas. Como se expresd en la seccién 3.3 existen dos estimaciones independien-
tes para la masa actual del agujero negro, una de 9 y otra de 12 M. Si bien la estimacién de
la masa mayor realizada por Shahbaz et al. (1994) tiene un gran margen de error (~ %25), y
las técnicas observacionales utilizadas para su estimacion han sido cuestionadas por Khargha-
ria et al. (2010) (donde realizaron la segunda estimacion) en esta Tesis de Licenciatura se ha
decidido analizar cémo se adecuan los modelos calculados a ambas situaciones.

La conclusiéon sacada de aqui fue que de los modelos calculados existen en particular 4
que resultan muy buenas aproximaciones a los parametros observacionales que se propusieron
alcanzar. Estos modelos son aquellos con una masa inicial para la estrella donante de 1.5 My,
siendo en particular los calculados con masas iniciales para el agujero negro de 8 y 9 Mg
los que resultaron en valores més cercanos para la masa observada del agujero negro de 9
M® con un valor de €2 = E?WBH + e%\/[d + e%;. + e%eff = 0.049. Por otro lado, el modelo que
resulté mas cercano a lo estimando asumiendo una masa del agujero negro de 12 Mg fue
el 15110100, correspondiente a una masa incial del objeto compacto de 11 Mg con un valor
de €2 = 0.028. Con estos valores de respaldo es posible decir que el objetivo propuesto de
modelar tedricamente sistemas binarios interactuantes que alcancen caracteristicas similares
a las del sistema V404 Cyg se ha cumplido.

Por otro lado, los modelos realizados para el sistema lo colocan llegando a una etapa final
de su transferencia de masa. Teniendo en cuenta la cantidad de hipdtesis que se han realizado,
es un resultado aun cuestionable. Una posible propuesta de trabajo a futuro es mejorar el mo-
delo incluyendo factores como la rotacién del agujero negro, escenarios posibles con distintos
valores para el periodo orbital, y del parametro 8 que en este trabajo se han mantenido fijos
e incluso involucrar una forma de calcular la evolucién del sistema considerando también la
evolucion del agujero negro y la etapa de envoltura en comun. En este trabajo tampoco se
utilizé la estimacion observacional de la luminosidad del sistema, por lo que queda también
como trabajo a futuro analizar la cercania de los modelos a las observaciones considerando
esta cantidad.

La prediccién de los modelos calculados para el sistema resultan en un par binario que se
abre, con un periodo que crecié hasta casi dos 6rdenes de magnitud respecto al inicial (De
un periodo orbital inicial Py = 1 dia a un periodos orbitales ~ 140 dias para los modelos con
una estrella donante con masa incial de 2.0 M). Esta estrella termina su vida en forma de
un objeto que es muy particular, una enana blanca de helio. Los modelos calculados con una
masa inicial de la estrella donante de 1.5 Mg sufren un flash termonuclear, de manera tal
que el objeto compacto resultante tiene deficiencia en hidrégeno superficial. Para este caso,
la masa de la enana blanca resulta en ~ 0.29 My mientras que para los casos donde la masa
incial para la estrella donante fue de 2.0 My, el resultado fue una enana blanca de helio con
mayor abundancia superficial de hidrégeno y una masa de ~ 0.33 Mg.
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