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Resumen

La etapa de reionizacion césmica es la tltima de varias transiciones de fase que atraveso
el Universo durante su formacién. Comprender esta etapa es uno de los objetivos més impor-
tantes de la Cosmologia actual. Uno de los problemas abiertos en esta linea de investigacion
es determinar cuéles fueron las fuentes que contribuyeron a la ionizacién y calentamiento
del medio intergaléctico. Las primeras estrellas y galaxias podrian haber sido actores impor-
tantes en la reionizacién local, mientras que, por otro lado, se ha propuesto también a las
binarias de rayos X como fuentes que podrian haber tenido un rol importante a mayores
distancias, dado que su emisién de alta energia presenta un mayor camino libre medio de
ionizacién y calentamiento que los fotones menos energéticos (p. ej. fotones ultravioleta). A
su vez, los cimulos globulares son sitios donde la poblacién de binarias puede verse afectada
por la dindmica propia del camulo, puesto que las altas densidades de estrellas favorecen la
tasa de encuentros cercanos, lo cual a su vez tiene efecto sobre las propiedades orbitales de

las binarias.

En esta Tesis exploramos el impacto de estos procesos dindmicos en la poblacién resultante
de binarias de rayos X de gran masa. En particular, investigamos si dichos encuentros pueden
traducirse en un endurecimiento de los sistemas binarios primordiales, lo que conduce a una
mayor probabilidad de que el sistema transite la fase de binaria de rayos X. A su vez, estos
encuentros pueden debilitar a las binarias hasta el punto de desligarlas, constituyendo a la
vez un sumidero de posibles binarias X. La competencia entre ambos procesos determina la

evolucién de la poblacién de sistemas binarios, y por lo tanto de binarias de rayos X.

Para estudiar estos procesos desarrollamos un conjunto de simulaciones de N cuerpos que
representan la dinamica de ctimulos globulares tipicos. Incorporamos un modelo sencillo de

evolucién estelar con el propésito de clasificar a las binarias de rayos X de gran masa. En
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particular, tomamos prescripciones de evolucién estelar a baja metalicidad con el propédsito
de investigar el rol de las binarias X en ctimulos globulares del Universo temprano como
fuentes de reionizacién.

Nuestros resultados muestran que la poblacién de binarias de rayos X de gran masa no
se veria afectada significativamente por los efectos dinamicos, lo que implica que la emisién
X de dichos camulos se debe esencialmente a las binarias primordiales. Mas atn, nuestra
investigacién también indica que dichos resultados son independientes de la densidad del
cimulo. Por otra parte, la poblacién de binarias de rayos X de gran masa no perdura mas
que aproximadamente 30 Ma. Esto implica que esta poblacién podria haber contribuido
a la reionizacion temprana. El método utilizado en este trabajo abre la puerta a futuras
investigaciones en esta linea. En particular, un método similar puede utilizarse para explorar
el caso de las binarias X de pequefia masa, que tienen escalas de tiempo de vida distintas a

su contraparte de gran masa, y por ello pueden ser susceptibles a los efectos dindmicos.
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Lista de acrénimos utilizados en esta Tesis:

FCM: Fondo Cdsmico de Microondas

= MIG: Medio Intergalactico

= EdR: Epoca de Reionizacion

= BRX: Binaria de Rayos X

= CG: Camulo Globular

» HMXB: Binaria de Rayos X de Gran Masa (High Mass X—Ray Binary

» LMXB: Binaria de Rayos X de Pequena Masa (Low Mass X—Ray Binary
» RLO: Derrame del 16bulo de Roche (Roche Lobe Overflow)

» ZAMS: Secuencia Principal de Edad Cero (Zero Age Main Sequence)

» SFR: Tasa de Formacion Estelar (Star Formation Rate)

» BCD: Enanas Compactas Azules (Blue Compact Dwarfs)

» IMF: Funcién Masa Inicial (Initial Mass Function)
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Capitulo 1

Introduccion

Aproximadamente 0.4 Ma después del Big Bang, lo que corresponde a un corrimiento al
rojo z = 1100, la temperatura del plasma que conformaba el Universo descendié por debajo de
~10* K, posibilitando la formacién de hidrégeno neutro (Hr). El Universo se volvi6 entonces
transparente a la radiacién, permitiendo la libre propagacion de los fotones y dando origen a
la radiacién de fondo césmica de microondas (FCM). Este proceso de recombinaciéon marc
el comienzo de la “Edad Oscura” del Universo, que se extendié aproximadamente hasta la
formacion de las primeras galaxias. Existe evidencia observacional de que ~ 1 Ga después
del Big Bang el medio intergalactico (MIG) se encontraba nuevamente ionizado (Pritchard
et al., 2010), evidenciando una transicion de fase llamada “reionizacién”. La comprensién de

esta transicién de fase es uno de los objetivos més importantes de la Cosmologia actual.

Se cree que la “Epoca de Reionizacion” (EdR) comenzé a partir del nacimiento de las
primeras estrellas y galaxias, debido a la inyeccién de energia de las mismas al MIG, que
afecté tanto su temperatura como su estado de ionizacién (ver Fig. 1.1). Se han concentrado
muchos esfuerzos en caracterizar el efecto de las primeras estructuras, tanto en el proceso
de ionizacién del hidrégeno y del helio, como en la historia térmica del MIG (Barkana &
Loeb, 2001; Ciardi & Ferrara, 2005; Pritchard & Furlanetto, 2007; Loeb, 2010; Zaroubi,
2013; Fialkov & Barkana, 2014; Mesinger, 2016). Sin embargo atin es tema de debate cudles
fueron las fuentes que alimentaron esta transicion de fase, asi como la estructura espacial y
temporal del proceso. Las observaciones de la linea de absorcién Lyman-a en el espectro de

cudsares con grandes corrimientos al rojo sugieren que la reionizacién habria estado completa



1. Introduccién

para un corrimiento al rojo z = 5 —6 (Fan et al., 2006; Becker et al., 2015). Por otro lado, las
ultimas mediciones de polarizacién del FCM (Planck Collaboration et al., 2016) concuerdan

con un corrimiento al rojo promedio para la EdR de z = 7.8 — 8.8 y una duracién méxima

Az =2.38.
Redshift | ~30 15-20 6 0
Time ——— 100 Myr— 200-300 Myr — 950 Myr 13.8 Gyr

oo | ?‘"\i &Ry
Cosmic Reionization

Reionization | Pre-overlap ~ Qverlap Post-overlap Highly ionized

Stages John H. Wise (Georgia Tech)

Figura 1.1. Linea temporal césmica para el Universo luego de la recombinacién, junto con
las etapas de reionizacién. Imagen tomada de Wise (2019).

El panorama mas ampliamente aceptado supone que las primeras estrellas masivas son los
principales agentes de ionizacién (Faucher-Giguere et al., 2008; Robertson et al., 2010), ya que
emiten radiacién ultravioleta (UV) capaz de ionizar el HI de manera efectiva. Sin embargo,
existe evidencia de que la radiacién ionizante emitida por las estrellas masivas que logra
escapar de las galaxias en el Universo temprano resultaria insuficiente para mantener el MIG
ionizado a gran escala (Lehnert & Bremer, 2003; Miralda-Escudé, 2003). Se ha considerado
ademas que los nucleos activos de galaxias pudieron haber aportado fotones ionizantes al
proceso de reionizacion, pero su efecto relativo con respecto a otras fuentes atin no esté claro

(Fan et al., 2001; Cowie et al., 2009; Madau & Haardt, 2015; Torres-Alba et al., 2020).

Varios autores han evaluado la hipétesis de que la radiacién X producida por binarias de
rayos X (BRX) pudo haber contribuido al calentamiento y a la ionizacién del MIG. A pesar
de su escasez y de sus cortas vidas, sus altas luminosidades, junto con el mayor camino libre
medio y poder ionizante de la radiacién X, convierten a las BRX en candidatas atractivas.
Los resultados de Power et al. (2009) sugieren que la emisién X de estos sistemas podria

haber contribuido a la ionizacién y al calentamiento tanto o mas que la radiaciéon ionizante
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de las estrellas masivas. Por su parte, Mirabel et al. (2011) encuentran que su poder ionizante
podria ser mayor al de las estrellas que las originan, y que podrian haber calentado el MIG
hasta temperaturas de 10" K, manteniéndolo ionizado a grandes distancias. Jeon et al. (2014)
sugieren que el calentamiento que inducen las BRX reduce la tasa de recombinacién del MIG,
impactando favorablemente en la reionizacién, mientras que Artale et al. (2015) muestran
que la realimentacion cinética de las BRX provoca un calentamiento apreciable del medio
interestelar. Por el contrario, Knevitt et al. (2014) concluyen que la emisién de las BRX no
aporta significativamente a la ionizacién y su contribucién al calentamiento local es marginal.
Estas discrepancias obedecen en parte al desconocimiento del tamafio de las poblaciones de
BRX presentes en el Universo temprano, y en parte a la poca precision con que se conoce la

evolucion de estos sistemas.

Recientemente, Boylan-Kolchin (2018) ha propuesto que, si se extrapola razonablemente
la funcién de luminosidad de los cimulos globulares (CG), la contribucién de estos sistemas
a la radiacién UV en el Universo temprano seria significativa. Esto se debe a que en esa
época los CG atn eran jovenes y contenian gran cantidad de estrellas masivas. Por la misma
razon, en la misma época estos sistemas deberian haber contenido gran cantidad de BRX que
aportaran radiacion X. Sin embargo, el tamano de estas poblaciones de BRX y la cantidad
de energia entregada al MIG por las mismas atin no han sido cuantificadas en forma precisa.
Siendo los CG sistemas de baja metalicidad, la cantidad de BRX por unidad de masa estelar
seria mayor a la que se encuentra en las poblaciones estelares jévenes (Kaaret et al., 2011;
Brorby et al., 2014; Douna et al., 2015; Ponnada et al., 2019; Vulic et al., 2021). Ademés,
debido a la alta densidad estelar en los nicleos de los CG, los encuentros estelares habrian
sido frecuentes y los efectos dindmicos resultantes podrian haber modificado el namero de
BRX presentes. La estimacién de la contribucion de las poblaciones de BRX de los CG al
calentamiento y la ionizacién del MIG requiere entonces del estudio de la evolucién dinamica

de las mismas, lo que constituye el objetivo principal de la presente Tesis.

La hipétesis fundamental en que se basa nuestro trabajo es que los CG contendrian inicial-
mente una gran cantidad de BRX, debido a su baja metalicidad (Kaaret et al., 2011; Brorby
et al., 2014; Douna et al., 2015; Ponnada et al., 2019; Vulic et al., 2021). Las BRX son siste-

mas acrecientes en los que una estrella no colapsada entrega materia a un objeto compacto,
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1. Introduccién

emitiendo en el proceso radiaciéon electromagnética con una luminosidad que aumenta con
la masa del objeto compacto. Dado que la masa limite para una estrella de neutrones es de
2—-3 Mg, mientras que los agujeros negros de masa estelar suelen tener M, 2 10 Mg, las BRX
con agujeros negros son generalmente las mas luminosas. Por otra parte, la luminosidad de
una BRX depende de su tasa de acrecion, que se ve favorecida cuando la separacion entre las
componentes de la binaria es pequena, es decir, cuando las BRX son dindmicamente sistemas
fuertemente ligados. La poblacion de binarias fuertemente ligadas de un CG evoluciona debi-
do a la gran densidad estelar en su niicleo, que hace frecuentes los encuentros entre binarias y
estrellas simples. En particular, el hecho de que en promedio las binarias fuertemente ligadas
se vuelven més ligadas atn al interactuar con una estrella (Ley de Heggie, ver p. ej. Binney
& Tremaine, 2008), sugiere que el nimero y la luminosidad de las BRX podria aumentar, y

con ello su contribucién al calentamiento y la ionizacién del MIG.

En esta Tesis, a partir de hipétesis sencillas sobre la funcién inicial de masa y la fraccion
de binarias primordiales, simulamos la poblacion de binarias presentes al formarse un CG. Los
procesos dindmicos de interaccién de binarias son no lineales, por lo que su estudio requiere
simulaciones numéricas de N cuerpos. Implementamos entonces este tipo de simulaciones para
modelar la evolucién de la poblacién de binarias. Por otro lado, estimamos la cantidad de BRX
y su luminosidad X en funcién del tiempo utilizando sus propiedades observadas y predicciones
de los modelos de evolucion estelar. Los resultados permiten determinar la emisiéon X del
cimulo en funcién del tiempo y analizar la importancia de los procesos dindmicos sobre la

poblaciéon de BRX.

Esta Tesis se organiza de las siguiente manera. En el Cap. 2 presentamos brevemente
conceptos tedricos relativos a los CG y las BRX necesarios para el desarrollo del trabajo.
En el Cap. 3 describimos nuestro modelo para las poblaciones de BRX de los CG, y las
simulaciones que utilizamos para determinar la evolucién temporal de las mismas. En los
Caps. 4 y 5 mostramos nuestros resultados acerca de las poblaciones de BRX de los CG y
su emisién X. Finalmente, en el Cap. 6 discutimos la relevancia de estos resultados para la

reionizacién, y presentamos nuestras conclusiones.



Capitulo 2

Binarias X en cimulos globulares

2.1. Binarias de rayos X

2.1.1. Energética

Las BRX son sistemas compuestos por un objeto compacto (una estrella de neutrones o
un agujero negro) y una estrella no colapsada, que se mueven alrededor del centro de masa
(CM) comun, y que emiten radiacion electromagnética en el rango de energias 0.1—10keV con
luminosidades de 10*® — 10*° erg s Segin la masa M, de la estrella compaifiera, podemos
clasificar las BRX en binarias X masivas (HMXB por sus siglas en inglés), tipicamente con
M, 2 7TMg (Liu et al., 2006) y binarias X de pequena masa (LMXB por sus siglas en inglés),
con masas tipicas M, ~ 1 Mg. En las primeras, la estrella compafiera es muy luminosa y de
tipo espectral O o B; mientras que en las segundas, el tipo espectral es més tardio que B

(Chaty, 2011).

El proceso que gobierna la emisién en las BRX es la transferencia de materia (acrecién)
de la estrella no colapsada al objeto compacto. Durante su caida hacia este ultimo, la materia
acrecida libera una gran cantidad de energia potencial gravitatoria, que se transforma en
parte en energia interna (térmica) que calienta la materia, y en parte en energia cinética de la
caida. Parte de la energia interna escapa del sistema en forma de radiacién electromagnética.
De este modo, la acrecién provee el mecanismo por el cual las BRX emiten fotones de alta
energia. La energia potencial gravitatoria liberada por una cantidad de materia de masa m,.

que viene desde el infinito y es acrecida por un objeto compacto de masa M y radio R es
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2. Binarias X en cimulos globulares

AFE,. = GMm,.[R, donde G es la constante de gravitacién universal. Luego, la luminosidad

producida por la acrecién puede escribirse como

GMM
Lac =1 o (2.1)

donde M es la tasa de acrecién sobre el objeto compacto, y 7 < 1 es la eficiencia radiativa del
proceso de acrecién (tipicamente 1 ~ 0.1; Frank et al. 2002). De la Ec. (2.1) puede verse que
la luminosidad producida por el mecanismo de acrecién depende de qué tan compacto sea el
objeto: cuanto mayor es el cociente M /R, mayor es la luminosidad. La energfa tipica E, de
los fotones emitidos puede estimarse suponiendo que la emisién es similar a la de un cuerpo

negro,

L. )1/ ! 22)

E, ~kgTey, =kp| ——
o' Blcn B<47TR2O'SB

donde kg es la constante de Boltzmann, ogg la constante de Stefan-Boltzmann, y T, es la

temperatura de cuerpo negro.

Considerando un agujero negro (GM /R = 02/ 2, con ¢ la velocidad de la luz) acreciendo a
una tasa tipica M = 107° Mg a”! (Choudhuri, 2010) con eficiencia radiativa = 0.1, el orden
de magnitud para la luminosidad es L,. ~ 3 X 10%7 erg s™!. Por otro lado, si M = 10 Mg,
resultan T, ~ 10'K y E, ~ 1keV, correspondiendo a la region de rayos X del espectro
electromagnético. Esto muestra que efectivamente el proceso de acreciéon es capaz de dar
cuenta de la emisién de las BRX.

Para el caso ideal de un flujo de acrecién estacionario y esféricamente simétrico, existe
una luminosidad limite que puede proveer el proceso de acrecién, llamada luminosidad de
Eddington (Lgqq), para la cual la fuerza neta sobre el material acrecido (diferencia entre la
gravedad y la fuerza producida por la radiacion saliente) se anula (Frank et al., 2002). Esta

puede calcularse como

- M -
Lgaq = 47GMmycor = 1.3 X 1038M— ergs ', (2.3)
©
donde o es la seccién eficaz para la dispersion de Thomson y my, la masa del proton. Para

luminosidades mayores, la fuerza debida a la presion de radiacién saliente superaria a la
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2.1. Binarias de rayos X

atraccion gravitatoria y la acrecién se detendria (y con ella, la produccién de radiacién). Las
mayores luminosidades encontradas en las binarias de rayos X corresponden a este orden de
magnitud.

Para objetos cuya luminosidad proviene de la acrecién, el limite de Eddington implica
un limite en la tasa de acrecién, Mpqq. Si toda la energia cinética de la materia acrecida se

convirtiera en radiacién, resulta

Ligaa = GM Mgaq/ R (2.4)

En el ejemplo anterior, la luminosidad de Eddington es Lggq ~ 1.3 X 10% erg s_l7 y la corres-

pondiente tasa de acrecién Mpgq ~ 6 X 1077 Mg a”l.

2.1.2. Modos de acrecion

La transferencia de materia que produce la emisiéon de las BRX puede darse por distintos
mecanismos. En el marco de referencia centrado en el centro de masa (CM) y solidario a la
rotacién, sobre las componentes de la binaria actian las fuerzas centrifuga y de atraccion
gravitatoria. En cualquier punto O definido por el vector 7 con origen en el CM del sistema
binario formado por dos objetos puntuales de masas M7 y Ms, el potencial efectivo esta dado

por

, (2.5)

donde r; y ro son las distancias al punto O desde M; y M,, respectivamente, y Q es la
velocidad angular de rotacién en un sistema inercial. Las curvas equipotenciales de ®(7) en

el plano orbital pueden verse en la Fig. 2.1 para el caso particular u = My/M; = 0.25.

A distancias lejanas, las equipotenciales del sistema son superficies que encierran ambas
masas, mientras que cerca de las estrellas, encierran a cada una de ellas por separado. La
transicion entre ambos regimenes ocurre en una superficie equipotencial critica compuesta
por dos partes que rodean cada masa, denominadas lobulos de Roche, y que se tocan en el
punto de Lagrange L;. La materia que se encuentra en el 16bulo de Roche de una de las

estrellas en la vecindad de este punto es mas propensa a pasar a través de él e ingresar al

7



2. Binarias X en cimulos globulares

Figura 2.1. Superficies equipotenciales de un sistema binario con p = My/M; = 0.25. Los
L;,cont=1,..,5, son los puntos de Lagrange, y las superficies se rotulan del 1 al 7 en orden
creciente de ®(r). El punto L; es el punto de contacto entre ambos 16bulos de Roche. Imagen
tomada de Frank et al. (2002).

16bulo de la otra, que a escapar de la superficie critica (Frank et al.; 2002).

Cuando las estrellas alcanzan su etapa evolutiva de gigante llenan su lobulo de Roche.
También puede ocurrir que lo llenen durante la etapa de secuencia principal (caso A de
transferencia de masa), lo cual depende, principalmente, del periodo orbital del sistema.
Por otro lado, el tamano del 16bulo de Roche ademés de depender de la distancia entre las
componentes, depende del cociente de masas del sistema. Cuando una estrella llena su 16bulo,
la materia comienza a atravesar L; en direccion hacia la compaifiera, que incrementa su masa;
este fenémeno se llama derrame del 16bulo de Roche (Roche lobe overflow, RLO). El material
transferido lleva consigo una importante cantidad de momento angular, el cual se transporta
lentamente hacia afuera del sistema debido a procesos disipativos. La materia describe asi un
movimiento en forma de espiral hacia el objeto compacto acreciente, desplazandose a lo largo
de una serie de orbitas aproximadamente keplerianas en el plano orbital del sistema binario.
Este proceso puede dar lugar a una configuracién denominada disco de acrecion, como se ve
en el panel superior de la Fig. 2.2.

Otro proceso de transferencia de masa en sistemas binarios con objetos compactos tiene

lugar cuando la estrella donante pierde materia debido al viento estelar. Para estrellas jovenes
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2.1. Binarias de rayos X

de gran masa, los valores tipicos de la tasa de pérdida de masa por vientos son del orden
de 1077 Mg a_l, aunque en algunos casos esta tasa puede aumentar a valores entre 107° y
107° Mg a”! (Seward & Charles, 2010). En un sistema binario, esta materia puede atravesar
el 16bulo de Roche y ser atraida por el objeto compacto. Un tercer proceso consiste en que
el objeto compacto, en alguna parte de su recorrido en una érbita excéntrica y amplia, cruza
el disco circumestelar que podria tener su compafera y acreta materia del mismo (ver parte
inferior de Fig. 2.2). Estos dos tltimos mecanismos son los mas usuales en las HMXB (Chaty,

2011).

Bulge
Neutron star 9

Companion
star
. Neutron

star
orbit

= . Roche N
555 -lobe

Neutron star

Accretion
disc

Stellar . "
wind '//c

58
Figura 2.2. Esquema de los dos mecanismos principales por los cuales se transfiere materia
a la componente compacta de un sistema binario. Panel superior: una estrella de pequefna
masa evolucionada llena su l6bulo de Roche, la materia atraviesa el punto L; y es acrecida.
Panel inferior: una estrella masiva tiene fuertes vientos estelares, expulsando material en

todas direcciones que es parcialmente acrecido por su companera compacta. Imagen tomada
de Seward & Charles (2010).

Debido a la baja intensidad de sus vientos, en las LMXB domina la acreciéon por RLO. Por
lo tanto, estas BRX solamente podran observarse en sistemas cuya edad sea suficiente para
que la secundaria haya evolucionado fuera de la secuencia principal. La etapa de secuencia

principal termina cuando se agota el hidrégeno en su interior, lo cual ocurre en un tiempo
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2. Binarias X en cimulos globulares

del orden de 14 ~ 7.2 (M/M@)_3 Ga (Clayton, 1968). Por otra parte, como se mencioné al
comienzo de la Sec. 2.1.1, las componentes no colapsadas de las LMXB tienen tipos espectrales
més tardios que B (Chaty, 2011). Para este tipo espectral puede tomarse como limite inferior
de masa el valor 2.34 My (Habets & Heintze, 1981), por lo que las LMXB tendran companeras
de masas menores a este valor. Estas estrellas evolucionaran fuera de la secuencia principal en
tiempos g 2 0.9 Ga. Dado que las primeras estrellas se habrian formado 0.1 — 0.2 Ga después
del Big Bang, y que cuando el Universo tenia 1 Ga de edad la EdR ya habia finalizado, es
razonable suponer que la mayor parte de la emisién de las LMXB habria ocurrido después

de la EdR. Por lo tanto, en esta Tesis nos interesa estudiar solamente las HMXB.

2.1.3. Evolucion de una HMXB

La evolucion de los sistemas binarios de gran masa atn no se conoce de manera detallada
y precisa. Esto se debe a la existencia de diversos procesos cuyo modelado ain presenta
dificultades, tales como la conveccion, transferencia de masa o la etapa de envoltura comun.
Para ilustrar cualitativamente las etapas evolutivas de una HMXB tomaremos aqui el ejemplo
de un sistema binario con masas de 14.4 Mg y 8.0 M al momento de la secuencia principal de
edad 0 (ZAMS por sus siglas en inglés), cuya evolucién ha sido calculada a partir simulaciones
numéricas (Seward & Charles 2010; ver Fig. 2.3). La estrella progenitora del objeto compacto
de la HMXB tiene la mayor masa inicial del par, y por tanto evoluciona mas rapido. Luego de
agotar el hidrégeno central genera un ntcleo de helio, y a los 13 Ma llena su 16bulo de Roche,
con lo que comienza a cederle materia de la envoltura a su companera menos masiva. En
solo 50000 anos le transfiere casi 9 Mg a la estrella originalmente menos masiva, que ahora
tiene ~ 17 Mg. De la componente que comenzé siendo mas masiva queda un ntcleo de helio
de 3.5 Mg. Como consecuencia de la conservacién de la masa y momento angular, el periodo
aumenta de ~ 100 dias a ~ 400 dias.

El niicleo descubierto de helio constituye una estrella Wolf-Rayet, y su fuente de energia
consiste en reacciones nucleares que fusionan helio en carbono. En 2Ma colapsa, detona
como supernova y deja como remanente a una estrella de neutrones. Esta pérdida de masa
practicamente instantdnea junto con la asimetria de la explosién resulta en un periodo orbital
muy largo y excentricidad alta, desligando en muchos casos a la binaria.

Una vez que la compartiera (no colapsada) evoluciona y se expande, durante un intervalo
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Figura 2.3. Escenario evolutivo para la formacién de una HMXB a partir de una binaria
inicial con dos estrellas de gran masa. Imagen tomada de Seward & Charles (2010).

de tiempo breve (< 1 Ma en este caso particular) transfiere materia a la estrella de neutrones,
produciendo una HMXB. Al continuar la expansién se forma una envoltura comun entre
ambas. Procesos de pérdida de energia vinculados con la viscosidad de la envoltura hacen
que la estrella de neutrones caiga en espiral hacia el nicleo de la estrella de mayor masa, y
el periodo se reduce a algunas horas. La envoltura se disipa y queda la estrella de neutrones
acreciendo materia por RLO de la estrella companera, es decir, nuevamente una HMXB. La
evolucién de la estrella de helio termina en una segunda supernova, dejando otra estrella de

neutrones como remanente.

En la evolucién descrita, que corresponde a un sistema binario especifico, la etapa de BRX

11



2. Binarias X en cimulos globulares

esta relacionada con la evolucién post-secuencia principal de la componente originalmente
menos masiva (aquella que le cede materia al objeto compacto). Sin embargo, el sistema
también puede emitir como HMXB durante la etapa de secuencia principal, debido a la
acrecién del viento de la compafiera. De hecho, los catdlogos de BRX (Liu et al., 2006)
muestran numerosos sistemas con companeras en ambos estadios evolutivos. En ambos casos

la etapa de HMXB seria breve, de apenas ~ 1 — 10 Ma.

2.1.4. Poblaciones de HMXB

Nuestro objetivo es estudiar la contribucién de las BRX en los CG a la reionizacion.
Esta depende de las propiedades de las poblaciones de dichas binarias, particularmente del
nimero de BRX en el CG y de la funciéon de luminosidad X de las mismas. Dado que nuestro
interés se centra en las HMXB, que no son observables en CG actuales por la edad de estos
sistemas, describiremos aqui las caracteristicas de las poblaciones de HMXB en el Universo
local y su relaciéon con las de las poblaciones estelares. Extrapolaremos dichas caracteristicas
al Universo temprano, considerando que la mayor diferencia entre la formacion estelar actual
y la de la EdR es la menor metalicidad del gas del cual se formaron las estrellas durante esta
ultima. Esto es ademés consistente con la baja metalicidad observada en los CG.

Grimm et al. (2003) y Mineo et al. (2012) compilaron muestras de HMXB de galaxias
cercanas, y encontraron que la luminosidad total de rayos X (Lx) de una poblacién de HMXB
crece con la tasa de formacién estelar (SFR, del inglés Star Formation Rate) de su galaxia
anfitriona. Esto estd de acuerdo con el hecho de que las HMXB contienen estrellas masivas,
cuya evolucion es breve en términos astrofisicos, como se discutié en la Sec. 2.1.3. El mejor

ajuste a las observaciones obtenido por Mineo et al. (2012) indica que

Lx = 2.6 x 10°) M, ergs™' Mg a, (2.6)

donde My es la SFR de la galaxia. Ademas, Mineo et al. (2012) obtienen que la funcién de
luminosidad X es practicamente la misma en todas las galaxias, y puede representarse por

una ley de potencias

(2.7)
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2.1. Binarias de rayos X

donde Ix es la luminosidad de una BRX, y dN/dlx el nimero de BRX por intervalo de lx
alrededor de lx. En conjunto, estos dos resultados implican que el tamano de la poblacién de
HMXB en una galaxia es proporcional a la SFR (a mayor SFR se forma un mayor niimero de
estrellas masivas y por lo tanto mas HMXB). Por otra parte, Shtykovskiy & Gilfanov (2007)
encontraron que la emisién de las poblaciones de HMXB se desarrolla entre los ~ 10 — 100 Ma
luego de formadas las estrellas.

Sin embargo, la muestra de Mineo et al. (2012) contiene principalmente galaxias de alta
SFR que, debido a la correlacién entre la SFR y la masa estelar de las galaxias (ver p.
ej. Rodighiero et al., 2011), serfan sistemas de gran masa. Esto, combinado con la relacién
masa—metalicidad de las galaxias (ver p. ej. Wuyts et al., 2012), sugiere que en la muestra de
Mineo et al. (2012) habria predominantemente galaxias del alta metalicidad. Por tanto, no se
esperan efectos de metalicidad en la muestra de estos autores, y no es posible determinar si las
BRX en el Universo temprano, de metalicidad mucho menor, seguirfan las mismas relaciones
que las del Universo local.

Kaaret et al. (2011) y Brorby et al. (2014) estudiaron una muestra de galaxias enanas
compactas azules (BCD, del inglés Blue Compact Dwarfs) locales, de baja metalicidad y baja
SFR. Encontraron que estas galaxias contienen poblaciones de HMXB aproximadamente 10
veces mas numerosas por unidad de SFR que las galaxias de la muestra de Mineo et al.
(2012). Por otro lado, Basu-Zych et al. (2013) mostraron que, para distintos rangos de SFR,
la luminosidad X de una galaxia aumenta con el corrimiento al rojo, lo cual puede ser un efecto
de la metalicidad. Fragos et al. (2013) implementaron simulaciones de sintesis poblacionales
a gran escala, obteniendo que la luminosidad X de HMXB por unidad de SFR aumenta con
el corrimiento al rojo, excediendo para grandes corrimientos al rojo la contribucién de otras
fuentes (LMXB, nicleos de galaxias activos).

Douna et al. (2015) estudiaron la dependencia con la metalicidad de las poblaciones de
HMXB buscando distinguir los efectos del tamano de las poblaciones de aquellos debidos a
las luminosidades intrinsecas (Fig. 2.4). Compilaron una muestra de 49 galaxias con SFR
medidas, abundancias de oxigeno y propiedades de las poblaciones de HMXB (ntiimero ob-
servado de fuentes y luminosidades por encima de una luminosidad umbral). Sus principales
resultados indican que el tamano de las poblaciones de HMXB por unidad de SFR de galaxias

con baja metalicidad (12 + log(O/H) < 8, donde O y H representan la densidad numérica de
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2. Binarias X en cimulos globulares

oxigeno e hidrégeno, respectivamente) es un orden de magnitud mayor que el de galaxias con
metalicidad solar. Esto estd en excelente acuerdo con los resultados de Kaaret et al. (2011) y
Brorby et al. (2014). Ademés, la luminosidad de la poblacién varia con la metalicidad mucho
mas débilmente que el tamafio de la misma. Estos resultados han sido confirmados por di-
versos autores en los ultimos anios (Brorby et al., 2016; Vulic et al., 2021; Inoue et al., 2021).
En particular, Brorby et al. (2016) obtienen una relacién cuantitativa para la dependencia

con la metalicidad:

Lx M,
log( — | =39.49 + ——— —0.59 (12 + log(O/H) - 8.69). (2.8)
ergs Mg a
7 7.5 8 8.5 9
415 T R T Y N TN SN N AN TN TR AN TR S 41.5
] Detections C
J 1 limit L
—_ 4 v - —v—— \E‘I?s;(emnder(mmnut additional fluctuation) | (-
[ 41 — Tor law metallicity = 41
- - A4 e Best model with additional fluctuation =
b L for high metalicity F
ET T oV 68t 0ftr>nhdenc.e bands B
T ™ (S Rail Mineo et al. (2012 C
o 405 v . PR 405
;] :
= 40 — 40
= J L
=l ] F
w b C
£ 39,5 - 39.5
Cie 3 C
-."1 J L
g 39 F 39
385 +—+—r—1—r 1 T—TTTT """ 385
7 7.5 8 8.5 9
12+log(O/H)

Figura 2.4. Dependencia de la relacion Lx—SFR con la metalicidad 12 + log (O /H), tomada

de Douna et al. (2015). Los circulos negros corresponden a aquellas galaxias con luminosidades

X medidas, los tridngulos azules representan limites superiores para fuentes individuales, y la

linea roja a rayas es la relacién encontrada por Mineo et al. (2012) para metalicidad solar. Las

lineas a rayas turquesa y verde por encima y por debajo de 12+log (O/H) = 8 respectivamente,
representan los mejores modelos para las submuestras de alta y baja metalicidad.

La dependencia de las propiedades de las poblaciones de HMXB con la metalicidad puede
explicarse cualitativamente en forma tedrica, aunque atin no ha sido desarrollada una ex-
plicaciéon cuantitativa satisfactoria (Mapelli, comunicacién privada). Los elementos pesados
tienen mayor seccion eficaz para la absorcién y dispersién de radiacién; por consiguiente los
vientos de las estrellas de menor metalicidad, las de interés para esta Tesis, provocan tasas

de pérdida de masa menores que aquellas de mayor metalicidad. En el esquema de evolucién

de sistemas binarios descrito en la Sec. 2.1.3 la dependencia con la metalicidad Z implica
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que, para una dada masa inicial, la estrella de helio hacia la que evoluciona la componente
primaria antes de colapsar es mds masiva para valores bajos de Z (Woosley et al., 2002).
Para valores altos de metalicidad es mas probable la formacién de estrellas de neutrones, que
ocurre para masas iniciales de hasta 25 — 30 My, (Zampieri & Roberts, 2009); y los agujeros
negros cuyas estrellas progenitoras tienen masas mayores a 25 — 30Mg son menos masivos.
Para metalicidad solar, estos agujeros negros tienen masas maximas de ~ 15M, mientras que
para metalicidades bajas (Z = Z/3) y muy bajas (Z = Z5/100) pueden alcanzar ~ 30Mg
y ~ 50 — 7T0M, respectivamente. En resumen, la menor pérdida de masa para valores bajos
de Z implica remanentes compactos mas masivos. En la Secciéon 2.1.1 mostramos que la lu-
minosidad de acrecién es proporcional a la masa del objeto compacto (Ec. 2.1), por lo cual
para bajas metalicidades las HMXB serian més luminosas.

Por otra parte, para metalicidades altas todos los agujeros negros se forman por colapso en
etapas (fallback), mientras que para bajas metalicidades predomina el colapso directo (Heger
et al., 2003; Meynet, G. & Maeder, A.; 2005). El impulso recibido por el objeto compacto en
la explosién de supernova, y que puede desligar la binaria, no estd presente en los agujeros
negros que se forman por colapso directo y por lo tanto permanecen ligados a sus compaifieras.
En cambio, los objetos compactos que se forman por fallback si reciben impulso, debido a las
asimetrias en la explosién (Fryer et al., 2012). Luego, para bajas metalicidades la probabilidad
de supervivencia de las binarias a la formacién del primer objeto compacto aumenta, lo que
explicaria por qué las poblaciones de binarias son méds numerosas en este caso. Algo similar
ocurre en la etapa de envoltura comun, en la que la mayor friccién para alta metalicidad

aumenta la probabilidad de la fusién de ambas estrellas, lo que destruye la binaria.

2.2. Cumulos globulares

Los CG (ver Fig. 2.5) son sistemas estelares compuestos por 10* — 10° estrellas forma-
das a partir de la misma nube molecular, por lo cual todas tienen practicamente la misma
composicion quimica y edad. Tienen simetria aproximadamente esférica y una alta densidad
estelar central, con un valor tipico de 10* Mg pc_3. Sus magnitudes visuales absolutas inte-
gradas varian entre aproximadamente My = =5y My = —10, implicando luminosidades de

10* - 10° Lo (Harris, 1996). Las masas inferidas a partir de las dispersiones de velocidades
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de sus estrellas son del orden de 10* Mg a 10° Mo (Pryor et al., 1989, 1991; Piatek et al.,
1994). Son deficientes en elementos pesados; sus metalicidades alcanzan valores tan bajos co-
mo [Fe/H] = —2 y en muy pocos casos llegan a [Fe/H] = 0 (Harris, 1996), y no se observan en
ellos gradientes de metalicidad internos (Smith, 1980), lo cual muestra que sus abundancias

quimicas son las mismas que las del medio interestelar a partir del cual se formaron.

Figura 2.5. El cimulo globular 47 Tucanae (NGC 104). Imagen de NASA | ESA y Telescopio
Espacial Hubble.

Sus diagramas color—magnitud (con puntos de desvio de la secuencia principal -turnoff-
en luminosidades débiles, como se ve en la Fig. 2.6) y la baja abundancia de elementos
pesados de los CG sugieren que son objetos muy antiguos. En los casos en que ha sido
posible determinar sus edades, se ha encontrado que las mismas son tipicamente del orden de
los 12 — 13 Ga (Salaris & Weiss, 2002). Su antigiiedad muestra que son sistemas fuertemente
ligados, capaces de sobrevivir por largos periodos de tiempo a los fenémenos externos (fuerzas
de marea o choques con los discos galdcticos, entre otros) e internos (por ejemplo, evaporacién)
que tienden a disgregarlos. En la Fig. 2.6 puede verse que estdn pobladas distintas regiones del
diagrama, correspondientes a estados evolucionados de las estrellas. Sin embargo, al momento

de su formacién, incluso las més masivas se encontraban en secuencia principal.

Las funciones de masa actuales observadas varfan entre diferentes CG. Leigh et al. (2012)
cuantificaron estas variaciones comparando ctimulos observados con simulaciones, abarcando

un amplio rango de funciones de masa inicial (IMF, del inglés Initial Mass Function), nime-
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Figura 2.6. Diagrama color—magnitud del CG NGC 1261.

ro total de estrellas, concentraciones y radio virial. Obtuvieron que las funciones de masa
actuales pueden reproducirse suponiendo una IMF universal, y que las diferencias entre los
cumulos son consistentes con lo que se espera de la relajacién de dos cuerpos. Dicha IMF

universal fue propuesta por Kroupa (2001):

% = pm”, (2.9)
donde a y 8 son constantes y dIV es el nimero de estrellas con masas en un intervalo dm
alrededor de m. Esta ley de potencias se divide en tres partes segiin la masa: a = 0.3 para
0.01 < m/Mg < 0.08, a = 1.3 para 0.08 < m/Mg < 0.5, y a = 2.3 para 0.5 < m/Mg.

Por otra parte, Leigh et al. (2013) estudiaron el origen de la correlacién reportada por De
Marchi et al. (2007) entre el pardmetro de concentracion ¢ de un CG y la pendiente v de su
funcién de masa actual, donde ¢ = log (r;/r.) con r; el radio de marea y 7, el radio del nicleo.
Leigh et al. (2013) lograron reproducir esta relaciéon implementando simulaciones Montecarlo
y de N cuerpos, variando las condiciones iniciales y combinandolas con mecanismos dinamicos
que alteran la estructura y masa del CG con el tiempo. Para el rango de condiciones iniciales
que consideraron, sus resultados son consistentes con una fraccion primordial universal de

binarias de = 10 % y la IMF de Kroupa (2001).

Un modelo utilizado para representar la distribucion en el espacio de fases de las estrellas
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en un CG es el de Plummer (1911), que basicamente describe un sistema con una alta densidad
de estrellas cerca del centro y una caida asintética a cero para distancias grandes. La densidad
de masa p(r) del modelo, que se obtiene al resolver la ecuacién de Lane-Emden con indice
politrépico n = 5, es

My 1

4 (b2 + 7,2)5/2 ’

o(r) = (2.10)

donde M es la masa total del sistema y b = (3M/ 47rpc)1/ % es el pardametro de escala de
Plummer, con p. la densidad central. A partir de la Ec. 2.10 puede obtenerse una relacién

entre el pardmetro b y el radio de mitad de masa ryp/2:

b=ryppV22P -1, (2.11)

Al resolver la ecuacién de Poisson en coordenadas esféricas con la densidad de la Ec. (2.10),
se obtiene el potencial de Plummer,
GM

= (212)

que gobierna la dindmica de las estrellas del sistema.

Como mostramos brevemente en esta seccion, los CG tienen edades que indican que su
origen ocurri6 en la EdR, una masa tal que habrian contenido una gran cantidad de estrellas
de gran masa al inicio de su evolucién, y una fracciéon de binarias que favorece la hipétesis de la
existencia de poblaciones numerosas de BRX en ellos, lo que justifica su eleccién como objetos
de estudio de la presente Tesis. Ademads, su densidad estelar hace frecuentes los encuentros

que modifican la dindmica de las binarias, los cuales describiremos en la proxima seccién.

2.3. Procesos de creacion y destruccién de binarias

En la presente seccién describimos brevemente los procesos que modifican la cantidad
de binarias en un CG, o cambian su dindmica interna, y que son relevantes para nuestro
trabajo. La discusién sigue la presentacion del tema hecha por Binney & Tremaine (2008,
Sec. 7.5.7). Debido a la alta densidad central, dentro de un CG las binarias pueden crearse,
destruirse o modificarse mediante tres procesos: (1) interaccién de tres estrellas individuales,

(2) interaccién ineldstica de dos estrellas y (3) interaccién entre una estrella y una binaria.
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Una binaria no puede formarse a partir de un encuentro aislado entre dos masas puntuales,
porque su movimiento relativo es siempre a lo largo de una hipérbola. Sin embargo, un
encuentro entre tres estrellas (proceso 1) puede dejar a dos de ellas en una érbita kepleriana
ligada. Llamando t,..x al tiempo de relajacién, que se define como el tiempo para el cual las
estrellas de un sistema se virializan, se tiene que el nimero total de binarias formadas por

unidad de t,¢4x €8

Nty 0.1
t3 - NlIlN’

(2.13)

donde %3 es el tiempo necesario para que una estrella experimente un encuentro triple a una
distancia suficientemente cercana. Para N >> 10, y por lo tanto para cualquier CG, la tasa
de formacién por este proceso es despreciable.

En sistemas estelares densos debemos considerar que las estrellas no son objetos puntuales.
Dos estrellas pueden acercarse lo suficiente como para ejercer fuerzas de marea una sobre la
otra, o sufrir una colisién fisica (proceso 2). La disipacién de energia reduce en este caso la
energia cinética del sistema y puede conducir a la formaciéon de una binaria. Para sistemas
tales como los CG, en los cuales la velocidad de escape de objetos individuales es mucho
mayor que la dispersiéon de velocidades del sistema, la escala de tiempo caracteristica en la
que una estrella sufre una colisién o un encuentro inelastico es mucho mayor que el tiempo
de relajacion del sistema. De esta manera, la tasa de encuentros inelasticos es despreciable,
y este proceso tampoco incide en el nimero de binarias del sistema.

Para comprender la fisica del proceso 3, consideremos un sistema estelar homogéneo com-
puesto de estrellas individuales (o de campo) y sistemas binarios, y por simplicidad supondre-
mos que todas tienen la misma masa m. Supongamos que las estrellas de campo y las binarias
tienen distribuciones maxwellianas de velocidades, con dispersiones ¢ y oy, respectivamente.
Si hay equiparticién de energia cinética entre las estrellas de campo y los CM de las binarias,
entonces o, = o/v2. La energfa interna de la binaria (es decir, su energia total menos la
energia cinética del movimiento del CM) es

2
Gm
7’ b

1 9
E—§,LLV -

(2.14)

donde g = m/2 es la masa reducida, y r y V la separacién y la velocidad relativa entre las
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2. Binarias X en cimulos globulares

componentes, respectivamente. Una binaria se llama débil si su energia de ligadura |E| es
menor que la energfa cinética media de las estrellas en el sistema (| E|/ mo < 1) y dura en el
caso contrario (|E|/ mo” > 1). En otras palabras, una binaria dura estd fuertemente ligada,

ya que la energia de las colisiones no es suficiente en general para desligarla.

La velocidad relativa inicial entre el CM de una binaria y una estrella de campo durante
un encuentro cercano (proceso 3) es del orden de o, que es mucho menor que la velocidad
orbital en una binaria muy dura. Luego de una interaccién muy compleja, como la de la
Fig. 2.7, pueden emerger nuevamente una binaria y una estrella solitaria. Como resultado, la
estrella expulsada tendra tipicamente una velocidad del orden de la velocidad orbital inicial
de la binaria. Por conservacién de la energia, la energia interna F de la binaria debe decrecer
y | E| aumentar, endureciendo asi atin mds a la binaria. Este resultado es parte de la Ley de
Heggie: en promedio, debido a los encuentros entre binarias y estrellas solitarias dentro de un
sistema estelar, las binarias duras se vuelven més duras (hardening) y las débiles, mas débiles

(softening) (Heggie, 1975; Hills, 1975).

Figura 2.7. Interaccién entre una binaria dura y una estrella de campo, las tres con la
misma masa. Las érbitas estan graficadas en el sistema CM. La binaria, conteniendo las
estrellas 1 y 2, incide desde la izquierda, y la estrella de campo 3, desde la derecha. Luego de
una complicada interaccién, la estrella 1 escapa, dejando a las 2 y 3 como un nuevo sistema
binario. Imagen tomada de Binney & Tremaine (2008).

El caso de las binarias duras es relevante para nuestro trabajo. La disminucién de la
energia interna implica una reducciéon de la distancia entre las componentes de la binaria.
Esta a su vez conduce a una disminucién en el tamafio de los 16bulos de Roche (Eggleton,

1983) lo cual favorece la acrecién por parte del objeto compacto y, por tanto, aumenta la
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probabilidad de que la binaria emita radiacién X. Para este caso, la tasa de formacién de
binarias duras es (Binney & Tremaine, 2008)
P 3m2
Cp =074 L1 (2.15)

o?

donde p es la densidad media del CG. Debido a que C}, crece con el cubo de la densidad
media, se espera que este proceso sea relevante en los CG, resultando en una mayor cantidad
de binarias duras en cimulos més densos. Para los ciimulos méas densos, como NGC 6681, con
(o) = 5.2km/s, p. = 6.6 X 10° Mg pc > y adoptando m = 1 Mg como un orden de magnitud

3 -1 .
a . Siendo el radio nuclear

para la masa media de las estrellas, obtenemos Cj, ~ 1077 pc
del orden de 2pc, esto implica una tasa de formacién de 1 binaria dura cada ~ 10° a, lo
que sugiere que este proceso podria ser relevante durante la evolucién de las HMXB, de
~ 10 — 100 Ma de duracién. Esta aproximacion analitica utiliza un modelo sencillo, pero sus

resultados justifican un andlisis mas detallado del problema, que llevaremos a cabo en esta

Tesis mediante métodos numeéricos.
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Capitulo 3

Simulaciéon de poblaciones de

binarias X en CG

Como mencionamos en los capitulos anteriores, el objetivo de nuestro trabajo es cuantificar
la evolucién de las poblaciones de HMXB en CG. Esto requiere, por una parte, describir en
todo instante la poblacién de binarias de un ciimulo, incluyendo tanto las primordiales como
aquellas creadas por procesos dinamicos, y teniendo en cuenta también que las mismas pueden
modificar su estado dindamico y eventualmente ser destruidas. Por otra parte, para que una
binaria sea una HMXB es necesario (pero no suficiente) que una de sus componentes haya
colapsado, y que la otra tenga una masa superior a 2 M. Ademas, la fase de HMXB solamente
ocurre cuando se produce la acreciéon de materia desde la compafiera sobre el objeto compacto,
lo que requiere que las estrellas tengan una separacién pequena, y que la secundaria esté en

una estapa evolutiva con un fuerte viento o que llene su lébulo de Roche.

El problema implica, por lo tanto, conocer en todo instante las variables dinamicas de las
estrellas (masas, posiciones y velocidades) y su estado evolutivo, tanto para las que componen
las binarias como para las estrellas solitarias, porque estas intervienen en los procesos que
modifican las caracteristicas de las binarias. Para las binarias, ademas es necesario conocer
su dinamica interna, dada en esencia por la separacion de las componentes y la excentricidad
de la érbita en cada instante. En el presente capitulo describimos el método utilizado para
obtener las variables mencionadas, y el modelo para construir a partir de dichas variables una

poblacion simulada de HMXB, determinando en cualquier instante el nimero y luminosidad
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3. Simulacién de poblaciones de binarias X en CG

de estos sistemas.

3.1. Dinamica de estrellas y binarias en un CG

Para cuantificar la evoluciéon dindmica de las poblaciones de binarias en los CG es necesario

integrar las ecuaciones de movimiento de todas las estrellas del sistema,

= -G z m(ri = rg) + Foy (15), (3.1)
j=1;5#1 |r2 _r]|
donde r; y m; son la posicién y la masa de la estrella i, respectivamente, GG es la constante de
gravitacion universal, N el ntimero de estrellas del sistema, Fq,; es la aceleracion gravitatoria
debida a componentes externos al sistema y los puntos denotan la derivada respecto del
tiempo ¢ como es usual. Adoptando estas ecuaciones de movimiento realizamos dos hipétesis
principales: que las interacciones dominantes entre las estrellas son solamente gravitatorias,
y que las estrellas pueden ser consideradas objetos puntuales (particulas) en nuestro trabajo.
Las ecuaciones no tienen en cuenta, entre otros, procesos inelasticos de interaccién entre
estrellas, ya que los mismos ocurren a una tasa despreciable en nuestro problema (Sec. 2.3).

Dadas las condiciones iniciales m;, r;, v; para la masa, posicién y velocidad de cada estrella
en algin instante ¢y, el conjunto de 3NN ecuaciones diferenciales ordinarias acopladas de
segundo orden 3.1 define las soluciones r;(t) sobre el intervalo de tiempo (—00, 00). Dichas
soluciones permiten obtener por lo tanto las variables necesarias para la construccion de las
poblaciones de binarias en un CG. Para resolverlas implementamos simulaciones numéricas
de N cuerpos. El uso de simulaciones se debe al hecho de que las interacciones dinamicas
en los CG dan lugar a procesos no lineales, que no admiten una solucién analitica para las
variables que necesitamos en nuestro trabajo.

El codigo utilizado para realizar dichas simulaciones en esta Tesis es el NBODY6, que forma
parte de la familia de cédigos NBODY inicialmente desarrollada por Aarseth (1999). El mismo
resuelve de manera eficiente el problema gravitacional de N cuerpos basado fundamentalmen-
te en el método predictor—corrector, mejorado con los esquemas de integracion de Hermite
y de vecinos de Ahmad—Cohen. Utiliza pasos de tiempo individuales segiin las condiciones
locales, y para los encuentros cercanos aplica la regularizacién de Kustaanheimo—Stiefel (KS;

Kustaanheimo et al., 1965). En la presente seccién comentamos de manera sucinta estos
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3.1. Dindmica de estrellas y binarias en un CG

algoritmos, siguiendo la descripcién més detallada de Aarseth (2003) y Aarseth et al. (2008).

3.1.1. Meétodo predictor—corrector y sus optimizaciones

La parte mas costosa de una integracion de IN cuerpos es el calculo del miembro derecho de
la Ec. (3.1), que representa la aceleraciéon F que actiia sobre cada particula. Esta fuerza varia
de manera suave sobre la orbita de la particula cuando el niimero de particulas del sistema es
suficientemente grande, el cual es nuestro caso, ya que para un CG N ~ 10* - 10°. El método
predictor—corrector se basa en calcular para cada particula y en cada paso de integracién, una
aproximacion a la variacion temporal de la aceleracion en forma de polinomio, que permite

una integracion directa y sencilla de coordenadas y velocidades.

El primer paso consiste en obtener el predictor F,, para lo que se ajustan algunos valores
de la aceleracién en tiempos pasados con un polinomio. De esta manera es posible extender
el intervalo de tiempo para avanzar en las ecuaciones de movimiento y, por tanto, reducir el
numero de evaluaciones de la aceleraciéon. Dados los valores de F en cuatro tiempos pasados
sucesivos t3, to, t1, tg, con ty el mas reciente, escribimos el polinomio de ajuste de cuarto

grado para un tiempo ¢ valido en cierto intervalo [ts,ty + At] como:
4 3 2 1
Ft: {[(D (t—t3)+D )(t—t2)+D ](t—tl)'l'D }(t—to)'f'F(). (32)

Aqui, D" con 1 < k =< 3 son las diferencias divididas de Newton, que es un método de
. . o 4 . .
interpolacion polinémica; y D~ es el corrector. Dado que tenemos cuatro tiempos, las mismas

son:

k- f—
D" 1o, tx1] - D" [ty 4]

k
D [t07tk] = tO _ tk

k=1,2,3, (3.3)

y D’ = F. Los corchetes se refieren a los intervalos temporales apropiados, de tal manera

que, por ejemplo, D2[t1, t3] estd evaluado entre t; y t3.

La conversion del polinomio de aceleracion F; en una serie de Taylor provee expresiones
simples para la integraciéon de coordenadas y velocidades. Igualar términos de las sucesivas
derivadas temporales de la Ec. 3.1 con su serie de Taylor equivalente y hacer t = ¢35 conduce

a las correspondientes derivadas de la fuerza:
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3. Simulacién de poblaciones de binarias X en CG

FY = (D' + D*)t, + D*Jt) + D',
F = (D (£ + thty + £1£5) + D (£1£5) + D],

(3.4)
F® = 3D () + th + 3) + D’],

FY = 4D*,

donde t), = to — t;. El sistema de Ecs. (3.4), sin el término corrector D* (atin desconocido)
se utiliza para obtener las derivadas de las series de Taylor en ¢ = ¢, y predecir la posicién
y velocidad de la particula en ty + At. A partir de ellas es posible obtener D4, y corregir la

prediccién original agregando los términos correspondientes en las Ecs. 3.4.

El esquema de Hermite incrementa la exactitud de la integraciéon basado en los valores
explicitos de F y ) incluyendo un corrector de mayor orden en la formulacién polinomial,
y compensa operaciones extra de obtencién de la derivada de la aceleracion. Ademas, el
coeficiente en el término principal de error es significativamente més pequefio que en el de la
representacién polinomial.

El objetivo principal del esquema de Ahmad—Cohen es reducir el costo de evaluar la con-
tribucién a la aceleracion de particulas distantes, combinando dos polinomios con diferentes
escalas temporales. Se sustituye la suma sobre todas las particulas en la Ec. 3.1 por una suma

sobre las n particulas més cercanas junto con una predicciéon de la contribucién distante:

F(t) =) Fj;+Fy(t), (3.5)
j=1

donde el primer término contiene las contribuciones de las n particulas vecinas méas cercanas,
y F representa la contribucion de los miembros distantes del sistema. La suma directa se
efectia sobre los vecinos en pasos de tiempo pequenos Atg, v se agrega la contribucién
predicha de las particulas distantes, con coeficientes de ajuste recalculados en una escala de

tiempo méas grande, Aty. Esto mejora el rendimiento siempre que N > n y Aty > At,.

3.1.2. Pasos de tiempo individuales

Es posible adoptar distintos pasos de tiempo para la integracién segin la densidad local

del sistema estelar que se esté estudiando. Por ejemplo, para obtener cambios significativos
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3.1. Dindmica de estrellas y binarias en un CG

en los parametros orbitales de una binaria débil en una regién poco densa puede utilizarse
un paso de tiempo més largo que para una binaria dura en el centro de un CG. El objetivo es
asegurar la convergencia del polinomio F; con la menor cantidad posible de evaluaciones de
la aceleraciéon. Como todas las interacciones deben sumarse consistentemente en un método
de integracion directo, es necesario incluir predicciones de menor orden para las coordenadas
de las demas particulas. El costo adicional del cédlculo de dichas predicciones se compensa
con el significativo ahorro general que producen, ya que permiten utilizar un amplio rango

de pasos de tiempo.

Consideraciones generales de convergencia para las correspondientes series de Taylor

(Ecs. 3.2) sugieren un paso de tiempo del estilo (Aarseth, 2003)

LIRS
| n
A "

donde 7 es un pardmetro adimensional de precisién, para el que se suele adoptar el valor
0.02. Tal expresién deberia tener la propiedad de asegurar errores relativos similares de la
aceleracién. Ademas, dos particulas de diferentes masas interactuando fuertemente deberian

tener pasos de tiempo muy similares. La experiencia indica que (Aarseth, 2003)

(2) (1);2\ /2
F||F F

I FOF®)| + [FO)2
es una mejor opcién: arroja un valor grande y bien definido cuando la fuerza es pequena,
como en el caso de una ligadura por fuerzas de marea; dos cuerpos con diferentes masas
tenderan a tener pasos de tiempo similares durante encuentros cercanos, facilitando la toma

de decisiones; y, finalmente, es independiente de la masa.

3.1.3. Regularizacion KS

Los encuentros cercanos crean configuraciones que consumen muchos recursos compu-
tacionales si se estudian con métodos directos. La ecuacién de movimiento relativo para una

binaria con estrellas de masas my, m; y separacion R esta dada por

R = —(mk + ml)R/RS + Fkl7 (3.8)

27



3. Simulacién de poblaciones de binarias X en CG

donde Fy; = F, — F; es la perturbacién externa. Para optimizar el problema se introduce la

siguiente transformacion diferencial para el tiempo:
dt = R"dr (3.9)

donde el exponente n puede tomar valores arbitrarios y 7 recibe el nombre de tiempo ficticio.
La sustitucién de la segunda derivada temporal de la Ec. 3.9 en la Ec. 3.8 arroja la nueva

ecuacién de movimiento:

3-2n

R" = nR'R'/R - (my + m)R/R" + R¥"Fy, (3.10)

donde los valores primados una y dos veces indican las derivada primera y segunda respecto
a T, respectivamente. La eleccién clasica n = 1 (Sundman, 1913) reemplaza la singularidad
R? por una expresiéon indeterminada, R/ R, que tiene un comportamiento mucho mejor para
separaciones pequenas. Kustaanheimo et al. (1965) resolvieron el problema con la transfor-

macién de coordenadas:

R = L(u)u, (3.11)

donde

Uy —Uz —U3 Ug

E(u)= Uz U] —Ug —U3 (312)

es la matriz de Levi—-Civita, y se cumple
R = u? + ug + ug + ui. (3.13)

Las ecuaciones de movimiento relativo en las nuevas coordenadas se obtienen resolviendo el

siguiente sistema:

n 1 1 7
u = §hu+§£ Fy,

B =2u L Fy, (3.14)
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3.1. Dindmica de estrellas y binarias en un CG

las velocidades relativas regularizadas se obtienen mediante

u' = %LT(u)R, (3.15)
mientras que los valores fisicos se recuperan con

R =2L(u)u'/R. (3.16)

El movimiento se describe completamente introduciendo el CM de la binaria como un

miembro ficticio del sistema de N particulas y resolviendo sus ecuaciones de movimiento:
fom = (miFy + miFy) [(my + my). (3.17)

La evolucién de las coordenadas individuales se obtiene combinando los movimientos de cada

particula del sistema:

r, =rom + pR/my,
(3.18)
r; =rom + pR/my,

donde p = mymy/(my + m;) es la masa reducida, mientras que las velocidades se obtienen
por derivacién.

Se define el paso de tiempo (ficticio) constante en términos de la frecuencia orbital como

nu

T = W’ (319)

donde 77 /27 es una fraccién especificada del periodo orbital fisico, y h es la energia especifica
de dos cuerpos, que toma valores negativos para una binaria. Notar que este paso de tiempo
disminuye en presencia de grandes perturbaciones.

En el codigo de N cuerpos, el criterio para determinar cuando dos particulas deben ser
tratadas con la regularizacién KS se basa en los siguientes dos parametros, que definen un

encuentro cercano:

Araaye R
R = 7R Atq = 5( = | (3.20)

donde ry/2 es el radio de mitad de masa, C' es el contraste de densidad central y 3 es

una constante adimensional determinada por experimentacion. Si una particula k satisface la

29



3. Simulacién de poblaciones de binarias X en CG

condicién Aty < At,, se buscan y se guardan particulas vecinas dentro de una distancia 2R,;.
Denotemos con [ a la mas cercana. El par k,[ serd regularizado si se cumple que Ry < R
(donde Ry; es la distancia entre las particulas k y [) y, en el caso de otras particulas cercanas

7, la fuerza de dos cuerpos es dominante, lo cual requiere
2 2
(mk+ml)/R > (ml+mj)/|rl—rj| . (321)

El tratamiento de encuentros entre sistemas binarios y estrellas individuales se lleva a cabo
mediante la regularizaciéon en cadena. La idea general del procedimiento, al igual que con la
regularizacién KS, es evitar mediante un cambio de variables la divergencia numérica debida
a la distancia muy pequena entre las particulas, utilizando elementos de la regularizacién
de tres cuerpos y la de Wheel-Spoke. Su descripcién detallada excede los propdsitos de la

presente Tesis; el lector interesado puede consultar el trabajo de Aarseth (2003).

3.2. Simulacion de un CG

De acuerdo a lo mencionado anteriormente, en este trabajo un modelo de CG simulado
consiste en un conjunto de particulas que representan las estrellas individuales”. En un dado
tiempo t, las particulas proveen las posiciones, velocidades y masas de las estrellas. En caso
de que dos estrellas formen una binaria, el modelo incluye ademas la posicion y velocidad del
CM de la misma, y el semieje mayor de su érbita relativa. La simulacion consiste en integrar
las ecuaciones de movimiento de las particulas de acuerdo a los métodos descriptos en las sec-
ciones precedentes, a partir de las propiedades del conjunto de particulas en el instante inicial
to (condiciones iniciales). Da como resultado las mismas propiedades en una serie creciente de
K instantes t;, (1 < k < K), donde tx es el instante final de la simulacién. Un modelo simula-
do de CG requiere entonces crear, a partir de las propiedades fisicas del ciimulo, el conjunto
de masas, posiciones y velocidades que representan las condiciones iniciales. Describimos en
esta seccién la construcciéon de dicho modelo, estableciendo sus hipdtesis e indicando cuéles

son sus parametros fijos y libres, y cémo adoptamos sus valores. Construimos especificamente

WS bien al codigo implementado en esta Tesis, NBODY6, le fue incorporado una rutina de evolucién estelar,
la misma se encuentra desactualizada y no forma parte del desarrollo original, puramente dindmico. Por lo cual,
optamos por desactivar la evolucion estelar y aplicar nuestra propia receta para seleccionar cudles binarias
son HMXB, que se describe en la siguiente Seccién (Sec. 3.3). Esto implica que en la evolucién dindmica no
tenemos en cuenta procesos de pérdida de masa, intercambio de masa, ni explosiones de SN.
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un modelo fiducial con parametros de un GC tipico, NGC 104, que constituye la base a partir

de la cual analizamos distintos escenarios dindmicos.

Definimos el niimero de estrellas N;,; del modelo a partir de la masa total My del CG y
de la IMF adoptada. El valor de M. es un parametro libre de nuestro modelo; en el modelo
fiducial adoptamos M, = 4.79 X 105MO, que es la masa de NGC 104 segun el catdlogo
de Harris (1996). Para la IMF, £(m), elegimos la de Kroupa (2001) con rango de masas
Mint < M < Mgyp (Ec. 2.9; mine = 0.1 Mg y Mgy, = 100Me en el modelo fiducial), porque
representa bien las observaciones de las masas estelares en los CG, como mencionamos en la

Sec. 2.2. Podemos entonces calcular el nimero total de estrellas Ni.; de la siguiente manera:

Msup -1
Niot = Mot (J mf(m)dm) . (3.22)

Minf

Para el modelo fiducial, el resultado es Niot = 4 X 10", Este valor implica un alto costo
computacional para simular el sistema completo. A partir de simulaciones de prueba con
1000 particulas, estimamos que una simulaciéon con 4 X 107 particulas tardaria meses, lo cual
es prohibitivo para el presente trabajo. Para solucionar este problema, notamos que sola-
mente nos interesan las estrellas con masa superior al limite inferior para la companera de
una HMXB, mgwvxg, porque sélo estas tienen posibilidad de integrar una HMXB. Optamos
entonces por simular una distribuciéon de masas con limite inferior my;, = mpMxg y reem-
plazar las de menor masa por un potencial externo que nos permita calcular su atraccién
gravitatoria media sobre las primeras. Elegimos un modelo de Plummer (ver Ec. 2.12) para
este potencial, porque describe bien la distribucién de masa de un CG. Para ello calculamos

el nimero N, de estrellas con m > mynxB:

>MHMXB

Msup

Nm>mHMXB = NtOt [ g(m)dm7 (323)

MHMXB
que para el modelo fiducial, con mpyxs = 7Me, da Np,57 p, = 7266, un nimero aceptable en

términos del tiempo computacional requerido. El potencial de Plummer representa entonces

la fraccién de masa en estrellas de menos de 7 Mg,

Mlim
fPl _ MPlummer - J-minf mf(m)dm (3 24)
e Mot j::_s‘;p mé(m)dm’
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que para el modelo fiducial resulta en fpiummer = 0.74. De esta manera, nuestra simulacién
fiducial es de N = 7266 particulas con masas 7 Mg < m < 100 Mg y un potencial de Plummer
con el 74 % de la masa total del sistema, es decir, 3.53 X 10° My. En la Ec. 3.1, este potencial
estd representado por F.(r) que, al no depender del tiempo ni de las velocidades, no afecta
los algoritmos de calculo de la fuerza gravitatoria debida a las IV particulas simuladas.

Finalmente, es necesario determinar cuales de las particulas simuladas se encuentran
inicialmente en sistemas binarios. Dada una fraccién primordial de binarias fy;, (ndmero
de sistemas binarios dividido nimero total de sistemas binarios mas estrellas individuales),
la cantidad de binarias es fpinNiot/(1 + fuin). Basdndonos en los trabajos previos de Leigh
et al. (2013), tomamos para el modelo fiducial como fraccién de binarias primordiales el 10 %
del total. En este modelo con N = 7266 estrellas, esto implica tener Ny = 5946 estrellas
individuales y N, = 1320 en sistemas binarios (660 sistemas binarios).

Asignamos la masa de cada particula mediante un muestreo aleatorio de la funcién £(m)
conm > myyxs (Fig. 3.1), mientras que obtenemos las posiciones y velocidades de las mismas
muestreando la funcién de distribucién de Plummer, Ec. (2.12) (Fig. 3.2). Para este ultimo
paso es necesario adoptar un valor para el parametro de escala b, que debe ser el mismo tanto
para la distribucién de posiciones de las NV particulas, como para el potencial externo generado
por las de pequena masa. En el modelo fiducial utilizamos b = 2.67 pc, que corresponde al
radio mitad de masa extraido de Harris (1996). En el caso de las binarias, muestreamos las
posiciones y velocidades de los CM de acuerdo a la distribucién de Plummer, y los semiejes
mayores de sus érbitas de una distribucién logaritmica en el rango [5X 10_47 5% 10_6]7‘ M2 Las
excentricidades e, por su parte, fueron generadas a partir de una distribuciéon “termalizada”
(es decir, e distribuido uniformemente).

La implementacién del potencial de Plummer para representar las estrellas de pequena
masa nos permite disminuir el costo computacional, pero impide estudiar las interacciones
entre estas y las de gran masa. Esto no afecta significativamente nuestros resultados, si
consideramos que la interaccién dominante es el proceso 3 descrito en la Sec. 2.3. En los casos
en que este implica un intercambio de componentes entre la binaria y la estrella solitaria,
al incidir una estrella de pequefia masa sobre una binaria de gran masa el resultado seria
siempre una binaria de pequena masa, que ya mencionamos que no es de nuestro interés.

En el caso en que no haya intercambio de componentes, la transferencia de energia entre el
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sistema binario y la estrella individual seria del orden de la energia cinética de esta ultima.
Entonces el mencionado proceso no afectaria significativamente a la binaria ya que, al ser
dura y de gran masa, su energia orbital es mucho mayor que la energia cinética de la estrella

individual de pequena masa.

—— IMF Kroupa
t=0Ma
= 100 4
[c]
=
g
o
L
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10*1 4
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log(m/Mg)

Figura 3.1. Distribucién de las masas de las N = 7266 particulas simuladas (barras) del
ctmulo fiducial, junto con la IMF de Kroupa (2001, linea continua).

t=0Ma

120004

100004

E0000

]

B0000

Mrh

A0000

20000 — Densidad de Plummer
t=0Ma
o u T T T T T
5 5 10 1= 20 5

Figura 3.2. [zquierda: Distribucién acumulada de masa en ¢t = 0 Ma obtenida con las condi-
ciones iniciales (barras), superpuesta con la densidad de Plummer de pardmetro b = 2.67 pc
(linea continua). La linea horizontal indica la masa total del CG simulado, donde la masa
media de las particulas, obtenida a partir de la IMF, es m = 17.22 M. Derecha: Distribucion
espacial inicial de las IV = 7266 particulas simuladas.

Otros pardmetros de interés que deben suministrarse al cédigo NBODY6 para la simulacién
de un CG son la cantidad maxima de particulas vecinas, el tiempo total de integracion

y el paso de tiempo entre las salidas. El primero de los parametros mencionados, n, que
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utilizamos para la implementacién del esquema de Ahmad—Cohen, es tipicamente 2\/m
(Aarseth, 2003) por lo cual para el modelo fiducial tenemos n = 162. En cuanto al siguiente
pardmetro, en la Sec. 2.1.2 mencionamos los resultados de Shtykovskiy & Gilfanov (2007),
quienes encuentran que las poblaciones de HMXB emiten entre 10 — 100 Ma. Por lo tanto
adoptamos para la duracion de la simulacion tiy, = 0.1 Ga. El ltimo es el paso de tiempo
entre las salidas en las que se guarda el estado del sistema (posiciones, velocidades, etc.), que

adoptamos como At = 1 Ma.

3.3. Agregando binarias X

El modelo descrito hasta ahora solamente da la poblacién de binarias del ciimulo. Para
construir la poblacién de HMXB simuladas determinamos cudles binarias se encuentran en
esta etapa mediante una receta sencilla basada en sus principales caracteristicas. En nuestro
modelo a primer orden consideramos despreciable el intervalo de tiempo entre la finalizacién
de la secuencia principal y el colapso, debido a que los tiempos evolutivos de las estrellas de
gran masa son muy cortos. Basados en esta misma hipodtesis, la estrella secundaria cedera
masa al objeto compacto el tiempo que dure su etapa de secuencia principal. Por tltimo, no
diferenciamos los objetos compactos entre agujeros negros y estrellas de neutrones.

En primer lugar, para que un sistema binario sea una HMXB debe haber transcurrido el
tiempo suficiente para que la componente principal se encuentre colapsada, pero no exceder la
escala evolutiva de colapso de la secundaria. Para ello, necesitamos una relacién entre la masa
de la estrella progenitora y el tiempo que le lleva colapsar (i.e. en nuestro modelo, el tiempo
que le lleva salir de la secuencia principal). Spera et al. (2015) reportan una relacién entre la
masa de las estrellas en la ZAMS y el tiempo de salida de la secuencia principal, mediante la
implementacién de simulaciones numéricas de estrellas de gran masa con un rango de bajas
metalicidades. El rango de masas que consideran es M = 10 — 110My, y la metalicidad mas
baja Z = 2.0 X 107! (ver Fig. 3.3). Para completar el espectro de masas que exploramos en
cada una de nuestras simulaciones, tomamos la relaciéon estimativa entre la masa estelar y el
tiempo de vida en la secuencia principal de Clayton (1968) mencionada en la Sec. 2.1.2.

Si la componente primaria finalizé su vida en la secuencia principal y la secundaria no, el

siguiente paso es determinar la masa remanente de la primaria M., que nos permitira luego
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3.3. Agregando binarias X
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Figura 3.3. Relacién entre la masa de una estrella en la ZAMS y su tiempo de finalizacién
en la secuencia principal. Imagen tomada de Spera et al. (2015).

estimar la luminosidad en rayos X de la HMXB. Aplicamos la férmula de ajuste derivada por

Spera et al. (2015) para la metalicidad Z = 2.0 x 10~

1.4Mo, si7 s MaAMS <3,
(0]
0.170Myans — 0.882, si13 5 MzaMs <6,
0]
) 0. 041MZAMS - 0. 673MZAMS + 2.18Myanms + O. 361 . Mz ams
Mrem - 952M%AMS ¥ 0 15 S1 16 < = MO > < 27,
0. 0563MZAMS - 1. 10MZAMS + 2. 49MZAMS + 0. 318 §i27 < Myzams <36
0.952Mzans + 0.15 S TM, SO
0.952Myanis + 1.45, 536 > Mzams,
C 0]

(3.25)

La tdltima condicién que deben cumplir los sistemas binarios de nuestro modelo para

clasificarlos como HMXB es que el periodo orbital tenga un valor méaximo de 300 dias. Este

criterio se basa en los datos orbitales de una poblaciéon de aproximadamente 100 HMXB del
catdlogo de Liu et al. (2006).

En caso de que una binaria simulada cumpla las condiciones anteriores, calculamos su

luminosidad X como

1 Mo,
Lx = nLpgq = 1.3 x 10°% ergs™'n T (3.26)
0]

donde 1 = 0.1 es la eficiencia radiativa tipica del proceso de acrecion. Finalmente, contando

las binarias simuladas individuales en cada instante calculamos el tamano de la poblacion,

mientras que sumando las luminosidades de las mismas obtenemos la luminosidad total del
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3. Simulacién de poblaciones de binarias X en CG

cimulo en rayos X. La integral temporal de esta tltima nos permite determinar la energia

total emitida por la poblacién durante toda su vida.
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Capitulo 4

BRX en un cimulo tipico

Como mencionamos en el Cap. 3, en primer lugar simulamos la evolucién de la poblacién

de binarias del cimulo fiducial (los parametros se encuentran en la Tabla 4.1). Este escenario

representa un cumulo masivo y compacto, similar a NGC 104. La eleccién de este ciimulo

se debe a que dichas caracteristicas aumentan la probabilidad de encuentros en los que la

poblacién de binarias pueda sufrir modificaciones.

Fiducial 1 2
Camulo | NGC 104 NGC 2808 NGC 2808
IMF Kroupa Kroupa Kroupa
Ming 0.01 Mg 0.01 Mg 0.01 Mg
Msup 100 Mg 100 Mg 100 Mg
Miim 7Mg 7Mg 5Meg
b 2.67 pc 1.57 pc 1.57 pc
Mo 479 % 10° Mg | 4.70 x 10° Mg | 4.70 x 10° M
SfPlummer | 0.74 0.74 0.69
N 7266 7134 11176
Nipin 660 648 1016
(M) 17.22M, 17.22M¢ 13.11M,
tiotal 100 Ma 100 Ma 100 Ma
Atinicial | 1 Ma 1 Ma 1 Ma

Tabla 4.1. Valores de los pardmetros para los distintos escenarios en nuestro modelo. Aquellos
referidos a caracteristicas fisicas, M;,; y b, fueron derivados de las magnitudes absolutas y
los radios que incluyen la mitad de la luz, respectivamente (Harris, 1996), suponiendo una
relaciéon masa—luminosidad igual a 1 Mg L;l. El escenario fiducial corresponde a un ctimulo
con las caracteristicas de NGC 104.
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4. BRX en un ctimulo tipico

4.1. Poblacion de binarias

La Fig. 4.1 muestra la evolucion del niimero total de binarias en el ciimulo, durante los
100 Ma que dura la simulaciéon. Observamos que el tamano de la poblacién decrece en general
en forma mondtona, con pequeiios aumentos temporales. Deducimos entonces que, en este
cumulo, el proceso dominante es la destruccion de binarias débilmente ligadas por encuentros
con estrellas individuales. El efecto global del proceso es leve, ya que luego de 100 Ma apenas
desaparece aproximadamente el 7% de las binarias. Los breves periodos de aumento de la
poblaciéon pueden deberse a la formacion temporal de binarias muy débilmente ligadas, que
puede ser real o por efectos numéricos debidos a la no conservacién estricta de la energia de
los sistemas. En cualquiera de ambos casos, dicho efecto no afecta la tendencia global del

decrecimiento de la poblacién, por lo que no profundizaremos en sus causas en este trabajo.

660 1

650 4

640 -

Nbin

630 1
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T T T
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Figura 4.1. Evolucién temporal de la cantidad de binarias para el escenario fiducial.

La Fig. 4.2 muestra la distribucién de periodos de todas las binarias del ctimulo, y su evo-
lucién temporal. Observamos claramente que a medida que avanza el tiempo, la distribucién
contiene més sistemas con periodos grandes (2 10° dias) respecto a los considerados en el
instante inicial. Debido a que el comportamiento global de la evolucién dindmica arroja que
en general no se forman nuevos sistemas binarios, un aumento en binarias de largo periodo
debe estar acompanado necesariamente de una disminucién en la cantidad de sistemas con
periodo mas corto, como puede observarse para la poblacién de binarias con periodos de 10°-
10° dfas. En la misma Fig. 4.2 puede observarse que esta disminucion no afecta a las binarias

. . 3 1. . . .
con periodos menores a aproximadamente 10° dias. Por lo tanto, efectivamente existen bina-
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4.2. Poblacién de HMXB

rias que disminuyen su energia de ligadura, tal como indica la Ley de Heggie, y si bien no se
observa el efecto del endurecimiento de las binarias mas fuertemente ligadas con un aumento
de periodos cortos, estas tltimas no aumentan su periodo con el paso del tiempo. La Fig. 4.3
ilustra este mismo punto pero con la distribucién de semiejes y su evolucién temporal. Los
sistemas binarios que se suavizan son aquellos con semiejes mayores a 10au. Una posible
causa de la ausencia de endurecimiento es que el cimulo fiducial no sea lo suficientemente
denso. Exploraremos este punto al comparar los resultados de este escenario con los obtenidos

para los escenarios 1 y 2.

t=0Ma

4 === t=2.98 Ma

—:= t=09.92 Ma
t=29.76 Ma

— t=98.20 Ma

logio{P)dias]

Figura 4.2. Efecto del softening (segun lo hemos definido en la Sec. 2.3) en los periodos para
el escenario fiducial.
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Figura 4.3. Efecto del softening en los semiejes para el escenario fiducial.

4.2. Poblacion de HMXB

La poblacién de HMXB del escenario fiducial se obtiene aplicando la prescripciéon descrita

en la Sec. 3.3 a la poblacién total de binarias. Encontramos que la etapa evolutiva HMXB
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4. BRX en un ctimulo tipico

se encuentra durante el periodo ~ 5 — 32 Ma, consistente con lo mencionado en la Sec. 2.1.4.
Para descartar la posibilidad de que el aumento en la cantidad de HMXB en funcién del
tiempo se deba a algin efecto dinamico indetectable en el anélisis anterior sobre la poblacion
total de binarias, aplicamos la misma prescripcion eliminando artificialmente la evolucién
dindmica. Para ello aplicamos el criterio para clasificar HMXB contemplando inicamente las
condiciones evolutivas sobre ambas componentes en distintos instantes, pero manteniendo

siempre las condiciones dindmicas iniciales.
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Figura 4.4. Evolucién temporal de la cantidad de HMXB para el escenario fiducial.

Obtenemos que la evolucién temporal para la cantidad de HMXB (Nyyxg) es la misma
con y sin evolucién dindmica, como se observa en la Fig. 4.4. Por lo tanto, en el caso fiducial
este aumento en la poblacién de HMXB se debe sélo a la evolucién estelar.

A medida que transcurre el tiempo de la simulacién, los sistemas binarios comienzan a
formar HMXB. En el panel izquierdo de la Fig. 4.5 vemos que recién a partir de un tiempo
minimo t ~ 5Ma las estrellas mas masivas empiezan a colapsar. A estos eventos le siguen
los colapsos de estrellas menos masivas, que representan una mayor fraccién de la poblacién
como puede deducirse de la IMF de Kroupa. Por ello, la cantidad de HMXB de las distri-
buciones mostradas en la Fig. 4.5 aumenta con el tiempo. Luego de alcanzar un pico en
t ~ 17Ma, disminuye. Esta disminuciéon se debe al colapso de la estrella secundaria y no a
efectos dindmicos como el softening, ya que, como mencionamos, este ultimo no afecta a la
poblacién de binarias con periodos menores a = 1000 dias. En el panel derecho de la Fig. 4.5
vemos que para t < 17 Ma la parte mas masiva de la distribuciéon de masas secundarias cum-

ple la condicién para formar HMXB; luego colapsaran y la HMXB de la cual formaban parte
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4.2. Poblacién de HMXB

ya no existird. Hasta t < 29 Ma, se observa un aumento mondétono en la distribucion, sin la

disminucién observada para la de la estrella primaria.

204

t=4.96 Ma

t=10.91 Ma
t=16.86 Ma
t=22.82Ma
t=28.77 Ma

- t=34.72Ma

Ny,

t=4.96 Ma

t=10.91 Ma
t=16.86 Ma
t=22.82Ma
t=28.77 Ma
- t=34.72Ma

Figura 4.5. Izquierda: Distribuciéon de masas de la estrella progenitora del objeto compacto
en las HMXB simuladas. Derecha: Distribucién de masas de la estrella secundaria en las
HMXB simuladas. Ambas figuras corresponden al escenario fiducial.

En la Fig. 4.6 se muestran las distribuciones de semiejes y periodos de la poblacién de

HMXB en funcién del tiempo. La mayor parte de las HMXB tienen semiejes entre 1.5 y 4 au 'y

periodos entre 60 y 250 dias. Estos intervalos de valores tipicos se mantienen durante todo el

tiempo que la poblacién de HMXB esta presente. Un test X2 muestra que no puede descartarse

la hipétesis de que en cualquier instante las distribuciones del logaritmo de los semiejes

(log a) sean uniformes, lo que corresponderia a una ausencia tanto de sesgos producidos por

la prescripcion para las HMXB como por efectos dindmicos. Sin embargo, la baja cantidad de

sistemas hace que este este resultado deba tomarse con cautela. Observamos, por otra parte,

una evolucion en la normalizacion de las distribuciones, que refleja la variacién del ntimero

total de HMXB.

Figura 4.6. Semiejes de las HMXB para

t=4.96 Ma
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t=16.86 Ma
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- t=34.72Ma
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el cimulo NGC 104 (izquierda) y sus periodos

Finalmente, en la Fig. 4.7 se muestra la luminosidad total Lx de la poblacién de HMXB
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4. BRX en un ctimulo tipico

en funcién del tiempo. Puede observarse que aproximadamente entre los 10 Ma y los 25 Ma la
emision X de la poblacién es esencialmente constante, alcanzando un valor de = 10* erg s
La energia total emitida en fotones X durante el tiempo que la poblacion de HMXB esta
presente en el cimulo es de Eigx = 6.7 X 10° erg, obtenida al integrar Lx en el intervalo de

tiempo mencionado, mediante la regla del trapecio compuesta.
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Figura 4.7. Evolucion temporal de la luminosidad total de las HMXB para el escenario
fiducial.
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Capitulo 5

Efectos de densidad y estrellas de

pequena masa

Los resultados obtenidos muestran que el efecto de hardening de las binarias fuertemente
ligadas descripto por la Ley de Heggie no es observable en la poblacién de HMXB del escenario
fiducial. Esto podria deberse a que la densidad de estrellas del cimulo simulado no es lo
suficientemente grande, a que el efecto ocurre entre la poblacion de HMXB y la poblacién
de estrellas de pequena masa no simuladas, o a que el mismo no ocurre en la poblaciéon de
HMXB. Por lo tanto, en el presente capitulo variamos la densidad del cimulo y la cantidad
de particulas simuladas (de modo de incluir estrellas de pequefia masa) respecto al escenario
fiducial, para estudiar sus efectos dindmicos en la poblacion de HMXB. Para ello elegimos
modelar el cimulo NGC 2808, ya que es mas denso que NGC 104 pero tiene una masa similar.
En la primera seccién describiremos los resultados de la simulacién cuando consideramos un
limite inferior en la distribucién inicial de masas de myyx = 7 Mg, i.e. el mismo que en
el caso fiducial (escenario 1). De este modo podemos analizar exclusivamente los efectos
dindmicos del aumento en la densidad. En la segunda seccién describimos los resultados
de otra simulacién de NGC 2808 pero con un limite inferior menor en la distribucién de
masas, My, = 5 Mg (escenario 2). De esta manera incorporamos al andlisis de los resultados
una situacién en la que hay mas cantidad de particulas simuladas (equivalentemente, menor
fraccién de masa total representada en el potencial de Plummer externo), una fraccién de las

cuales representa estrellas de masa menor a la de las que integran una HMXB. Los parametros
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5. Efectos de densidad y estrellas de pequeiia masa

de estos dos escenarios pueden verse en la Tabla 4.1.

5.1. Efectos de densidad

La Fig. 5.1 muestra la evoluciéon temporal de la fraccién de binarias respecto al instante
inicial en el escenario 1. La misma conduce a una pérdida de aproximadamente el 11 % de sis-
temas binarios primordiales. Este comportamiento no difiere significativamente del escenario

fiducial.

1.00 + —— Escenario 1
—— Escenario fiducial
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Figura 5.1. Evolucién temporal de la fracciéon de binarias respecto al instante inicial en el
modelo de NGC 2808 con mynxp = 7 Mg (linea verde) junto con la de NGC 104 (linea roja).

En las Fig. 5.2 y 5.3 podemos ver que, a diferencia del caso fiducial, en el escenario 1 el
softening afecta a los periodos y semiejes orbitales con valores mayores a aproximadamente
100 dias y unas 4 au, respectivamente. Asi, el softening podria influir en la evoluciéon temporal
de la poblaciéon de HMXB, por ser el periodo de estas tltimas P < 300 dias. Las mismas figuras
muestran que la escala de tiempo de este efecto, sin embargo, es del orden de 100 Ma, mayor
que la que corresponde a la duracién de la etapa de HMXB, por lo que esperamos que no
tenga un impacto significativo.

El tiempo durante el cual se encuentran activas las HMXB en el escenario 1 no presenta
variaciones apreciables respecto al escenario fiducial, como se observa en la Fig. 5.4. Por otro
lado, hay un leve aumento en la cantidad de estos sistemas respecto al caso fiducial, que puede
ser atribuible tanto a la mayor densidad del camulo como a fluctuaciones estadisticas. Una
diferencia entre ambos experimentos es que la evolucién temporal de Nypxp no es idéntica

con y sin evolucién dindmica. Sin embargo, las diferencias relativas, al ser muy bajas, no
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5.1. Efectos de densidad
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Figura 5.2. Efecto del softening en los periodos para el modelo de NGC 2808 (escenario
1). En el panel izquierdo se presenta la evolucién temporal de la distribucién de periodos,
mientras que en el derecho se compara este efecto en el tiempo final del escenario 1 y el del
fiducial.
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Figura 5.3. Efecto del softening en los semiejes para nuestro modelo del cimulo NGC 2808
(escenario 1). En el panel izquierdo se presenta la evolucién temporal de la distribucién de
semiejes, mientras que en el derecho se compara este efecto en el tiempo final del escenario 1
y el del fiducial.
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Figura 5.4. Evolucién temporal de la cantidad de HMXB para el cimulo simulado NGC 2808
con My, = 7 Mg.

nos permiten discernir si se deben efectivamente a efectos dindmicos al considerar una mayor

cantidad de particulas simuladas o si corresponden a efectos numéricos como los mencionados
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5. Efectos de densidad y estrellas de pequeiia masa
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Figura 5.5. Izquierda: Distribucién de masas de la estrella progenitora del objeto compacto.
Derecha: Distribucién de masas de la estrella secundaria. Ambas figuras corresponden al

cumulo simulado NGC 2808 con my;, = 7Mg.

en el capitulo anterior.

Las distribuciones de masa de ambas componentes de las HMXB son similares a las del
escenario fiducial. En la distribuciéon de masa de la estrella secundaria, en ambos casos se
ve una tendencia a que los sistemas evolucionen hacia distribuciones con mayor cantidad de
estrellas de menor masa.

Las distribuciones de semiejes y periodos de la poblacién de HMXB en funcién del tiempo
son similares a las del caso fiducial, como se ve en la Fig. 5.6. Este resultado, junto a la
evolucién temporal de la cantidad de HMXB, corrobora que el softening actuando sobre

periodos y semiejes cortos a escalas de tiempo de aproximadamente 100 Ma no afecta a la

poblacién de HMXB simuladas.
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Figura 5.6. Distribucién de semiejes de las HMXB (izquierda) y distribucién de sus perfodos,
para NGC 2808 con my, = 7M.

En la Fig. 5.7 se muestra la luminosidad total de la poblacién de HMXB en funcién del
tiempo. Al igual que en el caso fiducial, esta poblacién se encuentra activa durante el intervalo

t ~ 5 — 30 Ma, alcanzando un maximo de emisiéon del mismo orden de magnitud y emitiendo
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5.2. Efecto de estrellas de pequeiia masa

de manera aproximadamente constante. La energia total emitida en fotones X durante el
tiempo que la poblacién de HMXB esta presente en el ciimulo es de Eiox = 9.13 X 10°* erg.
Este aumento en la luminosidad en comparacién al caso fiducial, que no llega a ser de un

orden de magnitud, se debe al aumento en la cantidad de HMXB que se sefialé anteriormente.
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Figura 5.7. Evolucion temporal de la luminosidad total de las HMXB para el escenario 1.

5.2. Efecto de estrellas de pequena masa

En esta seccién analizamos el efecto de estrellas de pequena masa sobre los resultados
discutidos en los casos anteriores. En este caso, el escenario representa nuevamente al ctimulo
NGC 2808, pero esta vez con un limite inferior de my;, = 5 Mg para las particulas simuladas.
En la Tabla 4.1 se muestran los valores de los pardmetros utilizados.

La Fig. 5.8 muestra que en este escenario, asi como en el caso fiducial, la fracciéon de
binarias respecto al instante inicial decrece en funcién del tiempo. Sin embargo, en este caso
se pierden 15% de las binarias primordiales, es decir, el doble que en el escenario fiducial.
Esto puede explicarse mediante la Ley de Heggie: como consecuencia de la mayor densidad
y cantidad de particulas simuladas, la probabilidad de encuentros cercanos entre particulas
es mayor; al mismo tiempo, las particulas simuladas menos masivas forman sistemas binarios
con baja energia de ligadura (ver Ec. 2.14), por lo que son mds propensas a destruirse por
procesos dindmicos.

En la Fig. 5.9 podemos observar que, al igual que en el escenario 1, el softening afecta a

binarias de periodos mas cortos que en el caso fiducial. En la Fig. 5.10 vemos que los sistemas
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Figura 5.8. Evolucion temporal de la fraccién de binarias respecto al instante inicial en el
modelo de NGC 2808 con mynxs = 5 Mg (linea verde) junto con la de NGC 104 (linea roja).
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Figura 5.9. Efecto del softening en los periodos para el modelo de NGC 2808 (escenario
2). En el panel izquierdo se presenta la evolucién temporal de la distribucién de perfodos,
mientras que en el derecho se compara este efecto en el tiempo final del escenario 2 y el del
fiducial.

1601 —— t =99.80 Ma, Escenario 2

—— t = 98.20 Ma, Escenario fiducial

140 -

=== t=3.02Ma

25 —- t=10.08Ma
t=30.24 Ma 20
ol — t=99.80 Ma N
0.0 0s 10 15 20 25 050 075 100 125 150 175 200 225 2.50
logio(a)lau] logio(a)lau]

Figura 5.10. Efecto del softening en los perfodos para el modelo de NGC 2808 (escenario
1). En el panel izquierdo se presenta la evolucién temporal de la distribucién de semiejes,
mientras que en el derecho se compara este efecto en el tiempo final del escenario 1 y el del
fiducial.

binarios que se vuelven menos ligados son aquellos con periodos y semiejes orbitales mayores

a aproximadamente 10 dias y unas 4 au, respectivamente. Este proceso comienza a observarse
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5.2. Efecto de estrellas de pequeiia masa

alrededor de los 30Ma y es mds pronunciado cerca del final de la simulacién (100Ma), ya
finalizada la etapa de HMXB.

En el escenario 2, el periodo durante el cual se encuentra presente la poblacién de HMXB
es el mismo que en el caso fiducial. Sin embargo, se observa una disminucién considerable en
la cantidad de estos sistemas, de aproximadamente 30 %. Esto se debe a que la disminucién de
myim v €l subsecuente aumento en el niimero de particulas simuladas aumenta la probabilidad
de que los sistemas binarios generados primordialmente por el c6digo sean con componentes
de pequena masa. Por otro lado, la evolucién temporal con y sin evolucién dindmica no
presenta ninguna diferencia. Esto sugiere que las variaciones observadas en el escenario 1 son

en realidad efectos numéricos y no una evolucién fisica de la poblaciéon de HMXB.
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Figura 5.11. Evolucién temporal de la cantidad de HMXBs para el escenario 2.

En la Fig. 5.12 se observa que las distribuciones de las masas de ambas componentes de los
sistemas HMXB del escenario 2 se comportan de la misma manera que en el fiducial, como asi
también las de semiejes y periodos. Esto indica que la poblacién de HMXB simuladas proviene
en esencia de la poblacién de binarias primordiales, y que no se ve demasiado afectada por
efectos dindmicos.

La menor cantidad de HMXB conduce a una disminucién en la luminosidad total de
esta poblacién, como vemos en la Fig. 5.14. El periodo de tiempo en el cual la poblacién
se encuentra emitiendo es el mismo que en los otros dos escenarios, pero en este caso la
luminosidad crece a medida que envejece la poblacién. El maximo de emisién, por otro lado,
es un orden de magnitud menor que en el caso fiducial, y la energia total emitida en fotones

X para este caso es Eix = 2.69 X 10°* erg. Este resultado también se debe al aumento en
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5. Efectos de densidad y estrellas de pequeiia masa
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Figura 5.12. Distribucién logaritmica de masas para la estrella progenitora del objeto com-
pacto (izquierda) y para la estrella secundaria de los sistemas HMXB del escenario 2.
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Figura 5.13. Distribucién logaritmica de semiejes de las HMXB (izquierda) y la de periodos
(derecha) para el escenario 2.

la probabilidad de formar sistemas binarios primordiales de pequenia masa, ya que al mismo
tiempo disminuye la probabilidad de formar sistemas binarios de gran masa, que son los que

mas energia emiten por unidad de tiempo.
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Figura 5.14. Evolucién temporal de la luminosidad total de las HMXB para el escenario 2.
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Capitulo 6

Conclusiones

En este trabajo exploramos los efectos de los procesos dindmicos propios de los CG que
podrian modificar la poblaciéon de binarias, con el objetivo de cuantificar la influencia de
su emision X en el IGM durante la EdR, proveniente de la poblacién de HMXB presente
en los CG. Implementamos simulaciones dindmicas de N cuerpos para construir modelos
semiempiricos a partir de las principales caracteristicas de dos CG con distinta densidad y
similar masa (NGC 104 y NGC 2808, cuyos parametros fisicos los tomamos de Harris 1996),
y seleccionamos las HMXB de la poblacién de binarias primordiales aplicando un modelo
simple para estos sistemas. Este iltimo se basa en usar el tiempo de vida de las estrellas
para seleccionar aquellos sistemas con objetos compactos como componente primaria, y en
la restriccion de los periodos orbitales y la masa de la componente secundaria de modo que
resulten consistentes con los observados (Liu et al., 2006). Este modelo resulta ser consistente
con el tiempo de vida de las HMXB reportado por Shtykovskiy & Gilfanov (2007). Nuestros
resultados muestran que el softening opera desde el principio de la formaciéon de los CG
destruyendo las binarias con mayor periodo, y a medida que transcurre el tiempo afecta
a binarias con periodos cada vez menores. El proceso de hardening, por otro lado, no se
manifiesta durante el tiempo que duran nuestras simulaciones.

Dado que el presente trabajo es uno de los primeros en explorar la cuestién de las conse-
cuencias de la accion dinamica de las estrellas de un cimulo sobre la poblacion de HMXB,
el modelo que utilizamos es sencillo y solamente pretende capturar los rasgos principales del
problema. En este sentido, nuestros resultados deben tomarse como preliminares. En particu-

lar, dado que analizamos el cambio en las propiedades de la poblacién de HMXB al incluirse
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6. Conclusiones

los efectos dinamicos que operan en un CG respecto del caso en que estos no estan presentes,
esperamos que nuestros resultados sean robustos ante cualquier cambio en el modelo que no
modifique dichos efectos. Esto incluye cambios en las prescripciones de evolucién estelar o de
la luminosidad X de las BRX, entre otros. Quizas el mas notable de estos efectos no incluidos
en nuestro modelo es el impulso recibido por el objeto compacto en una explosién de super-
nova asimétrica, que puede desligar una binaria y por lo tanto reducir el ntimero de sistemas
HMXB en la poblacién. Este efecto opera tanto en ciimulos como fuera de ellos, por lo tanto,
si bien la no inclusién del mismo hace que el niimero de binarias de nuestras poblaciones y
la luminosidad total de las poblaciones no sean robustos, la relacién entre dichos ntimeros
dentro y fuera de un CG si lo son.

Por el contrario, un efecto importante que si podria cambiar nuestros resultados es el de las
interacciones de las HMXB con las estrellas de pequena masa, no simuladas como particulas
individuales debido a las limitaciones en los recursos computacionales. La interaccién entre
una estrella solitaria y una binaria puede dar lugar a la ionizacién del sistema (es decir,
emergen tres estrellas solitarias), al intercambio estelar (la estrella de pequenia masa pasa a
formar parte del sistema binario y se expulsa una de las originales), o al hardening de la binaria
original sin modificar sus componentes (p. ej. Binney & Tremaine, 2008). Los primeros dos
eliminarfan directamente la binaria (en el segundo caso el resultado es siempre una LMXB),
disminuyendo el tamano de la poblacion de HMXB. El tercer caso podria contribuir a formar
nuevas HMXB a partir de sistemas de largos periodos que por efecto del hardening se vuelvan
mas ligados y por lo tanto aumente la probabilidad de acrecién entre sus componentes. Un
analisis cualitativo sugiere que este efecto deberia ser menor porque la pequena masa de la
estrella solitaria junto con la menor velocidad de las estrellas del CG respecto de la velocidad
orbital de las estrellas en una binaria fuertemente ligada, implica un intercambio de energia
pequeiio respecto de la energia de ligadura de la binaria. En cualquier caso, este tltimo
proceso amerita un andlisis méas profundo que estd fuera del alcance de este trabajo, y que
serd realizado desarrollando futuros modelos mejorados.

A partir de nuestros resultados podemos concluir que la poblacién de HMXB en un ciimulo
no se modifica por los efectos dindmicos. Esto se debe principalmente a que el softening
comienza a actuar sobre las binarias més blandas, y alcanza los periodos y semiejes tipicos

de las HMXB a los 100 Ma, excediendo los primeros 30 Ma de vida del CG en el cual se
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encuentran activas. El hardening, por otra parte, no se manifiesta en estas escalas de tiempo.
En el caso de las LMXB, sin embargo, la duracién de la etapa como binaria X puede durar
100—-1000 Ma, lo que hace que el softening pueda modificar el tamano de su poblacién. Por el
mismo motivo, el proceso de hardening no observado en el caso de las HMXB podria tener un
impacto significativo en las LMXB si se manifiesta sobre escalas de tiempo mayores a 100 Ma.
Si bien las LMXB no son objeto de estudio de este trabajo debido a que no aportarian a la
luminosidad X en la EdR, podria realizarse un trabajo similar a este para estudiar el softening
y hardening sobre la poblacién de LMXB. Las simulaciones necesarias, sin embargo, tienen un
costo computacional mucho mas alto que las del presente trabajo, dado que se debe tener en
cuenta la poblacién de estrellas de pequefia masa como particulas simuladas y no solamente
su efecto como un potencial externo.

Como mencionamos anteriormente, nuestro modelo de HMXB tiene varias simplificacio-
nes: consideramos que estos sistemas emiten de manera ininterrumpida durante el tiempo
que cumplen las demés condiciones; restringimos el periodo méaximo a un valor fijo, aunque
en la realidad probablemente dependa de las masas y radios de las estrellas; calculamos la
luminosidad como una fraccion de la de Eddington, derivada de suponer un flujo estacionario
y esféricamente simétrico; y, finalmente, para la evolucién estelar de ambas componentes su-
ponemos que las etapas post-secuencia principal duran un tiempo despreciable. Por lo tanto
no esperamos que el tamano de la poblacién de HMXB simuladas y su luminosidad total
sean comparables con las observaciones. Sin embargo, el cociente entre la evolucién temporal
del tamafio de la poblacién con y sin efectos dindmicos nos permite afirmar que las HMXB
evolucionan a partir de las binarias duras primordiales, es decir que no se ven incrementadas
por procesos dindmicos de los CG. Por lo tanto, la luminosidad X de la poblacién de HMXB
no depende de si esta se formé en un CG o fuera de él.

El punto anterior sugiere que podemos estimar el tamafio de las poblaciones de HMXB
en los CG comparando con observaciones las correspondientes poblaciones en galaxias del
Universo local: debido a que en ellas la luminosidad de la poblacién es proporcional a la
tasa de formacion estelar, la energia total emitida en rayos X es proporcional a la masa
estelar de la galaxia, con la misma constante de proporcionalidad. Para nuestro modelo,
Eioix [ Mior ~ 10" — 10% erg M;l, mientras que en el Universo local, Inoue et al. (2021) en-

38.8

cuentran que Li,x/SFR = 10 ergs_l (Mg yr_l)_1 ~ 10" erg Mgl. Douna et al. (2015)
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6. Conclusiones

obtienen que el tamano de las poblaciones de HMXB por unidad de tasa de formacion estelar
es diez veces mayor en galaxias de baja metalicidad, por lo cual el valor correcto de compara-
cién con los CG serfa Liyix /SFR ~ 10%7 erg Mgl. Luego, nuestros resultados difieren en 1 —2
ordenes de magnitud respecto a las observaciones. Esto puede atribuirse principalmente a que
las HMXB no emiten todo el tiempo, y a que no todas las binarias que tomamos terminan
en la realidad como HMXB (por ejemplo, pueden destruirse por impulsos producidos por
explosiones de SN).

Otra consecuencia de nuestros resultados es que los trabajos que calculan el aporte de
las HMXB a la reionizacién a partir de una extrapolacién de SFR césmica y de la relacién
entre la luminosidad X de las poblaciones de binarias y la SFR (p. ej. Mirabel et al., 2011;
Fragos et al., 2013), no se verfan modificados si dicha extrapolacién incluyera la contribucién
de los ciimulos a la SFR. Sin embargo, éste no es el caso: la SFR césmica se obtiene a partir
de la funcién de luminosidad UV de las galaxias, extrapolada a partir de la observada a
corrimientos al rojo z < 8 (Madau & Dickinson, 2014). Para estos corrimientos al rojo, la
contribucién de los CG a la luminosidad UV es muy pequena debido a que todas sus estrellas
masivas han evolucionado formando objetos compactos. Por lo tanto, es de esperar que la
contribucién calculada por los trabajos mencionados subestime el aporte real de las HMXB
en CG. Boylan-Kolchin (2018) encuentra que la relacién entre la funcién de luminosidad UV
de los CG y la de las galaxias puede ser del orden de la unidad o levemente mayor para
z ~ 10 (ver su Fig. 5), lo que implica que la contribucién real podria ser mayor a la calculada
por Mirabel et al. (2011) o Fragos et al. (2013) en un factor 2 aproximadamente. Este punto
podria explorarse en el futuro incluyendo por separado la contribucion de los CG en los
analisis basados en la SFR cosmica, para lo cual nuestro trabajo sienta las bases.

Finalmente, es importante recordar que este trabajo constituye un primer paso en el
estudio del problema del aporte de las HMXB en CG a la reionizaciéon. El siguiente avance
surgird de la mejora de las simulaciones dindmicas, principalmente la inclusiéon de la mayor
cantidad de estrellas como particulas individuales para obtener una estimacién més precisa
del efecto de los procesos de interaccién, junto con prescripciones para la evolucién estelar
que tengan en cuenta los procesos mas importantes no considerados aqui, como el impulso
producido por las explosiones de supernova. Estos avances seran incorporados en nuestro

trabajo futuro.
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