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Resumen

Las estrellas masivas cumplen un papel fundamental en la evolucién del universo, donde la mejor
manera de caracterizarlas globalmente es estudiarlas formando sistemas binarios donde se vean las dos
componentes en los espectros (sistemas SB2) y que ademds muestre eclipses en su curva de luz. Existe
un sesgo observacional para sistemas con cocientes de masa pequefios (¢ < 0.3). Por ende, para con-
seguir una muestra homogénea es necesario expandir el andlisis a este tipo de sistemas, y la manera es
obteniendo datos de alta resolucion.

Con esta motivacion buscamos una muestra de sistemas binarios observados por el monitoreo OWN
Survey (atn en ejecucion) con el criterio de que tengan una buena sefial a ruido en sus espectros (6pticos).
Asi, nos quedamos con 5 sistemas binarios espectroscopicos, donde la mayoria son sistemas binarios de
un sélo espectro (sistemas SB1) esperando encontrar sistemas con cocientes de masa bajos.

El grueso de la tesis se centra entonces en realizar un andlisis espectral de estos sistemas con espec-
tros tomados por el OWN y tomados por mi para esta tesis en particular. Medimos velocidades radiales
y ajustamos una solucién orbital del sistema. Para los sistemas con datos fotométricos, buscamos eclip-
ses y realizamos un estudio espectro-fotométrico en conjunto. Ademads, revisitamos las clasificaciones
espectrales de cada componente. Analizamos el ensanchamiento de las lineas de los espectros buscando
caracterizar la velocidad de rotacién proyectada en el cielo y la macroturbulencia, con los cuales des-
ples estudiamos cuantitativamente el sistema, calculando asi pardmetros fisicos importantes como la
temperatura efectiva y la gravedad superficial.

Por otro lado, observamos algunos de estos sistemas en infrarrojo buscando indicios de la compa-
flera, en donde podria detectarse una estrella de pre-secuencia (que no se observa en el rango 6ptico).
Ademds, realizamos la distribucién espectral de energia con todos los datos fotométricos en la base de la
herramienta del observatorio virtual vosa, buscando también excesos en infrarrojo.

Por ultimo, en los casos donde es posible, calculamos fracks evolutivos e isocronas para armar un
diagrama HR donde comparamos estos modelos con los valores obtenidos de la observacion. Ademas,

realizamos un estudio de la evolucion mareal del sistema.
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Capitulo 1

Introduccion

A una estrella se la considera como masiva si tiene la suficiente masa como para sufrir un colapso
gravitacional en su nicleo al fin de su vida, terminando como un objeto compacto. Segtin Poelarends
et al. (2008), la masa con la que debe entrar a la secuencia principal de edad cero (ZAMS) debe ser
mayor a 8—12 Mg, para una metalicidad solar, y decrece significativamente para metalicidades bajas. Las
estrellas masivas comprenden tipos espectrales entre los O y B tempranos, al inicio de su evolucién, y
luego se encuentran como estrellas Wolf-Rayet (WR), Variables Luminosas Azules (LBV), etc.

Las estrellas masivas cumplen un papel fundamental en la evolucién del universo. Son estrellas con
altas luminosidades que se mantienen muy calientes a lo largo de su evolucidn. Esto hace que liberen una
gran cantidad de fotones ionizantes, principalmente en el ultravioleta (UV). Ademads, estas luminosidades
generan fuertes vientos estelares que barren todo el medio a su alrededor. El fin de la vida de estas estre-
llas se da de forma violenta, donde la mayoria de ellas producen supernovas, liberando gran cantidad de
energia radiativa, energia cinética y sintetizando nuevos elementos quimicos — principalmente carbono,
nitrégeno y oxigeno formados durante su evolucién, mas numerosos elementos pesados creados durante
la explosién (ver Maeder and Mermilliod, 1981) —. Dada la combinacién de los vientos, outﬂowsl masi-
vos, la expansion de regiones HII y las explosiones de supernova, estas estrellas son la fuente principal
de la mezcla y la turbulencia en el medio interestelar de las galaxias. La turbulencia, combinada con la
rotacién diferencial, produce ademds dinamos galacticos que generan campos magnéticos galacticos los
cuales a su vez interactdan con frentes de onda de supernovas, acelerando rayos césmicos. Estos rayos
cOsmicos, junto con la radiacién UV y la disipacién de la turbulencia, son las principales fuentes de
calentamiento del medio interestelar, generando la emision del polvo en el infrarrojo lejano. Por lo tanto,
las estrellas masivas afectan el proceso de formacion de otras estrellas y planetas, al igual que la fisica,
quimica y estructura morfolégica de su galaxia huésped (Kennicutt, 2005).

Dada su importancia, en los dltimos afios se ha tratado de caracterizar este tipo de estrellas enfrentan-
dose a un problema. Las estrellas masivas son de evolucion rdpida, comprendiendo unos pocos millones
de afios desde que entra a secuencia principal hasta que explota como supernova (Limongi and Chieffi,
2006), haciendo dificil su deteccion. Ademds, dada su rdpida evolucidén, nunca terminan de alejarse com-

pletamente de la nube molecular donde se forman, por lo que pasan toda su vida en regiones rodeadas

'Flujos de material que se expulsan por los polos de las estrellas.
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de polvo, dificultando su observacion en el rango éptico. Debido a esto, no hay un gran ndimero de es-
trellas masivas bien caracterizadas. Recientemente, se han comenzado diferentes seguimientos y andlisis
de estrellas masivas a lo largo de todo el cielo para conseguir una mejor estadistica. Es el fin de esta
tesis aportar al conocimiento general de las estrellas masivas a través de sistemas binarios masivos, rea-
lizando un anélisis exhaustivo sobre una muestra de éstos, combinando el conocimiento observacional y
tedrico, aumentando asi el nimero de estrellas con pardmetros astrofisicos determinados. A continuacién

comentamos sobre la importancia de estos sistemas binarios masivos.

1.1. Sistemas binarios masivos

Desde recientes décadas resulté evidente que la mayoria de las estrellas masivas se encuentran dentro
de sistemas binarios cercanos, donde la distancia entre las estrellas es, a lo sumo, unas decenas de veces
sus radios. Sana et al. (2012) encuentran que el 70 % de las estrellas O interactian con una compafiera.
Ademas, Kobulnicky et al. (2014) encuentran una fraccién de binariedad de 65 %—80 % para periodos
menores a 10* dfas, mientras que Sana (2017) encuentra que el porcentaje intrinseco de binariedad, co-
rregido por sesgos observacionales (bias), estd entre el 50 % y el 70 %. Los sistemas binarios tienen gran
implicancia en la formacién, evolucién y fase final de las estrellas (desde la fase de pre—secuencia, hasta
la explosién en una supernova). S6lo una minoria de estas estrellas evolucionan sin ser perturbadas. Para
estrellas tempranas ubicadas en cimulos abiertos con edades menores a 3 Ma, el efecto de binariedad en
la evolucidn es despreciable (Sana et al., 2012).

En particular, los sistemas binarios con cocientes de masa (g = M,/M;) bajos (¢ < 0.2) implican un
desafio para los modelos de formacién estelar dado que se conoce poco sobre ellos, por lo que se torna
importante caracterizarlos.

Ademéds, los sistemas binarios espectroscopicos y eclipsantes son importantes a la hora de determinar
la masa de las componentes. Este pardmetro es uno de los mds importantes ya que delimita como serd
la formacién y evolucién de una estrella. Adn al dia de hoy hay muy pocas estrellas masivas con masas
conocidas mediante un método robusto como puede ser un andlisis espectro-fotométrico. En el trabajo
Rodriguez and Ferrero (2022) realizamos una recopilacidn de la bibliografia de todas las estrellas masivas
con medidas de masas precisas, donde encontramos 54 estrellas galacticas con masas M > 8 M. En la
Figura 1.1 se puede ver un diagrama masa vs. temperatura efectiva mostrando todas las estrellas de esta
muestra. Se puede ver que las estrellas enanas y gigantes se agrupan en una franja. Se asume que esta
distribucién de masas refleja las diferencias espectrales mientras que las clases de luminosidad se deben
a efectos del viento y de evolucién.

Dado que las estrellas se expanden a medida que evolucionan, si el sistema binario tiene periodos
orbitales de hasta 1500 dias, en alglin momento se da transferencia de masa entre sus componentes
(Podsiadlowski et al., 1992). La estrella mas masiva puede expulsar toda su envoltura y perder gran parte
de su masa original, modificando también su velocidad de rotacién debido a la pérdida de momento
angular. Mientras tanto, la compafiera recibe masa y momento angular, lo que da a lugar a procesos de
mezcla en su interior y modifica su camino evolutivo (Brott et al., 2011). En la mayoria de los casos,

después de esta interaccién no se espera poder reconocer al sistema binario como tal, debido a la gran
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Figura 1.1: Diagrama Masas vs. Temperatura efectiva. La muestra corresponde a estrellas con masas
8 My < M < 43 Mg, y temperaturas entre 10000 K < T,y < 47000 K. Las lineas indican calibraciones
de Martins et al. (2005) para diferentes clases de luminosidad.

diferencia de las luminosidades de las componentes y a su gran periodo (de Mink et al., 2013). Por otro
lado, se supone que el 24 % de los sistemas mds cercanas eventualmente se fusionardn (Sana et al., 2012).

Al caracterizar estrellas masivas en sistemas binarios es importante tener en cuenta las relaciones
entre los pardmetros orbitales, ya que éstas cuantifican los valores Optimos para las diferentes técnicas
observacionales.

1.2. Distribucion de los parametros orbitales

La fraccion precisa de estrellas O en sistemas binarios y su importancia en diferentes escenarios, son
determinados por la distribucidn de pardmetros orbitales. Las relaciones entre la masa de la primaria,
el cociente de masas, el periodo orbital, la excentricidad, la edad, la metalicidad y su entorno se han
comenzado a cuantificar con precisién recientemente (ver Duchéne and Kraus, 2013, para una revisién
de esto).

En la Figura 1.2 se encuentran en un diagrama de pardmetros (periodo vs. cociente de masa ¢?) todas
las técnicas por las cuales se pueden detectar componentes secundarias en sistemas binarios. En particu-
lar, para sistemas binarios de doble espectro (SB2), la secundaria debe ser comparable en luminosidad

con la primaria para que ambas sean obervadas en los espectros. Dado que las estrellas de secuencia

2en este caso se define q como la masa de las compafieras sobre la masa de la componente primaria
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principal siguen una relaciéon masa—luminosidad muy empinada, cuando la componente primaria es una
estrella temprana de secuencia principal, solo se pueden detectar compafieras para g > 0.25.

En principio, muchas de las técnicas pueden encontrar compafieras en sistemas con un cociente
de masa mayor a 0.3 (ver Figura 1.2), por lo que la densidad de binarias en esta zona del espacio de
pardmetros es mds confiable. Esto nos lleva a separar este andlisis en dos rangos de cocientes de masas:
por un lado, sistemas con g = 0.3 — 1; y por otro lado, ¢ = 0.1 — 0.3. En este tltimo caso, la estadistica
€s menos certera.

Moe and Di Stefano (2017) realizan un estudio estadistico de una muestra de estrellas dentro de la
cual se encontraban 44 estrellas masivas tipo SB2, mds de 170 000 binarias eclipsantes de la Nube Mayor
de Magallanes (consideradas como estrellas tipo B en base a criterios fotométricos) y 25 estrellas tipo
O con compaiieras detectadas interferométricamente’. A partir del anélisis de esa muestra, proponen
que las propiedades de las componentes secundarias en sistemas binarios masivos se comportan segtin
3 régimenes: primero, un periodo orbital corto, P < 20 dias, y una excentricidad baja, e < 0.4, que
favorecen un cociente de masa promedio de g ~ 0.5; segundo, la frecuencia de compaieras para periodos
intermedios tiene un maximo en log P (dias) =~ 3.5 (semieje mayor a = 10 u.a.), favoreciendo cocientes
de masas g = 0.2 — 0.3; y finalmente, compafieras con periodos largos log P (dias) = 5.5-7.5 (a = 200-
5000 uv.a.), que suelen pertenecer a sistemas jerarquicos, cuya distribucion de cocientes de masas va
entre 0.1 y 1 y es bastante consistente con parejas formadas aleatoriamente a partir de la funcién inicial
de masas.

En dicho trabajo, Moe and Di Stefano (2017) definen los siguientes pardmetros que caracterizan la

estadistica de la binariedad y las distribuciones:

= fiog P.g>0.3(M1, P): es la frecuencia de compafieras por primaria por intervalo logaritmico unitario
de periodo orbital (log P, 1 + log P) con cocientes de masa g = M;op,/My > 0.3.

= Yomallgq(M1, P) Y Viargeq(M1, P): describen la probabilidad de distribucién (p,) del cociente de masas
p (ver Figura 1.3). Se adopta la probabilidad de distribucién como una ley de potencias para cada

rango de q: p, « g” con pendientes

Ysmallg Para0.1 < g <0.3

Yiargeq Para0.3 <g <1

= Fin(M, P): fraccion de exceso de estrellas “mellizas” (aquellas con g > 0.95), relativo a la

componente subyacente de la ley de potencia ¥4 geq-

= 77 (M1, P): pendiente de la ley de potencia que describe la distribucién de excentricidades p, o« e

-2/3
para valores de excentricidad 0 < e < €4y, donde e (P) =1 — (2 gas) / para P > 2 dias.

3Notemos que las compafieras detectadas interferométricamente podrian no estar ligadas gravitacionalmente a la estrella
primaria. Ademas, sus periodos se han estimado usando la tercera ley de Kepler a partir de la distancia a la primaria proyectada
en el cielo. En los casos en que realmente estén ligadas, podrian ser las terceras (o cuartas, etc.) componentes de sistemas
jerdrquicos.
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Figura 1.2: Diagrama esquematico de deteccion de compaiieras segtin diferentes técnicas observacionales
(regiones encerradas en lineas s6lidas) como funcién del periodo orbital y el cociente de masas (definido
como la masa de las compafieras sobre la masa de la primaria). Las distintas técnicas consideradas
son: binarias espectroscdpicas (azul), binarias eclipsantes (rojo), interferometria de larga base (magenta),
cefeidas (verde), binarias visuales (violeta), emisiones en rayos-X (cian) y CMP (naranja). Se espera que
las binarias de baja masa en rayos-X, pulsares del milisegundo y supernovas tipo la deriven de sistemas
donde la primaria es una estrella temprana con una secundaria de baja masa (¢ = 0.1 — 0.3) con periodos
iniciales moderados (P ~ 100 — 3000 dias). Estos se muestran en la regién amarilla. S6lo se muestran
las técnicas observacionales donde el periodo orbital P y el cociente de masas g se pueden estimar y la
compafiera es una estrella no degenerada de pre-secuencia principal o de secuencia principal. Asumiendo
una excentricidad promedio de e ~ 0.5, s6lo binarias con periodos largos, log P dias < 3.7 (mostrado
en linea punteada y discontinua), pueden interactuar a partir del punto de llenado (overflow) del 16bulo
de Roche, mientras la primaria evoluciona a su fase de gigante. Imagen tomada de Moe and Di Stefano
(2017).



6 CAPITULO 1. INTRODUCCION

2.5F  7Vsmaig _ y

Probability density function
on
I

0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
Mass ratic g = Mcym,/M,

Figura 1.3: Distribucion de probabilidad del cociente de masas p,. Para modelarla se utilizan 3 para-
metros diferentes: (a) la pendiente gy para q=0.1-0.3, (b) la pendiente yj4r4e4 para q=0.3-1, (c) la
fraccién de exceso Fyi;, de componentes “mellizas” con q=0.95-1, relativa a la componente subyacente
de la ley de potencias j4geq a lo largo de q=0.3-1. En este caso en particular ¥ gaiig=0.5, Yiargeq=-1.0

y Fwin=0.1. La funcién de distribucién de probabilidad estd normalizada de modo que fol_éo Pqgdg = 1.
Figura tomada de Moe and Di Stefano (2017).

A continuacién comentamos brevemente como estos pardmetros estadisticos definen las distribucio-
nes de los pardmetros orbitales mas importantes.

Distribucion de los periodos. La distribucién de periodos presenta un pico para sistemas binarios
masivos con periodos cortos (Moe and Di Stefano, 2017; Rizzuto et al., 2013). La distribucion de perio-
dos para sistemas con compafieras cercanas estd sesgada hacia periodos mas cortos que 20 dias, como se
puede ver en la Figura 1.4. Para poblar la zona de periodos largos se necesitan datos de varios meses (0
incluso afios) para monitorear bien el sistema.

Distribucion del cociente de masas. Para binarias tempranas, las pendientes yjurgeq ¥ Vsmailq decrecen
a medida que aumenta la separacion entre las componentes. Para primarias de tipo O y B tempranas, las
pendientes de la ley de potencias SOn ¥jurgeq & —1.5'yY Ysmaig = 0 a lo largo del intervalo de semiejes
a ~ 1 - 10 UA (Evans et al., 2015; Moe and Di Stefano, 2015; Rizzuto et al., 2013; Sana et al., 2014).
Esto indicaria que para valores de g pequefios y érbitas pequeiias, con a < 1 UA, todos los valores de ¢
deberian encontrarse con una probabilidad similar.

Para primarias masivas, la frecuencia de compaiieras con ¢ = 0.05 — 0.1 parecen ser tan alta como

aquellas con g = 0.1 — 0.15, atin a periodos cortos P < 10 dias (Moe and Di Stefano, 2015).

Por otra parte, en general, los sistemas de largo periodo tienden a tener cocientes de masas pequefios.
Ademais, existe un déficit de sistemas con ¢ = 0.8 — 1 que parece ser intrinseco de las binarias tempranas
(Moe and Di Stefano, 2017).

Todo esto se puede ver representado en la Figura 1.4, donde se muestra un diagrama log(P) vs q. Alli
notamos que para periodos cortos, el cociente de masa puede variar en un gran rango de valores; y los
periodos largos caen en una zona de cociente de masa bajos (aunque para largos periodos sélo tienen 3

valores), con una completitud de 20 %—50 %.
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Figura 1.4: Cocientes de masa en funcién del periodo orbital para los 4 surveys considerados en el trabajo
de Moe and Di Stefano (2017). Sistemas SB2 tempranos con primaria en secuencia principal s6lo pueden
detectar compaifieras con >0.25 (linea punteada). Tomando M, = 10 Mg, e = 0.5¢,,, y una cadencia y
sensibilidad media de los surveys espectroscopicos, se muestra los niveles de completitud a 80 %, 50 %
y 20 % (lineas a trazos). SB2 de corto periodo con P<20 dias abarcan el intervalo de ¢ ~ 0.25 — 1. Por
otro lado, sistemas de largo periodo con P = 100 — 500 dias abarcan sélo sistemas SB2 con g = 0.3 -0.4,
aun aunque los surveys espectroscdpicos son sustancialmente incompletos en esta zona del espacio de
parretros.

Distribucion de las excentricidades. Notemos que s6lo se pueden utilizar las binarias espectroscopi-
cas para cuantificar, sin sesgo, la distribucién de excentricidad para binarias tempranas. En el trabajo de

Moe and Di Stefano (2017) los autores analizan la distribucién de excentricidad en el rango 0 < e < ey,

P
2dias

que para P < 2 dias consideran que el sistema estd circularizado (e = 0). En la Figura 1.5 tenemos

.. . . -2/3 . .

donde e, es un limite superior para e definido por e, (P) = 1 — ( ) para P > 2 dias, mientras
un diagrama e vs. log P donde podemos ver que para periodos menores a 10 dias los sistemas tienden
a excentricidades bajas (6rbitas casi circulares), mientras que para P > 10 dias si se pueden encontrar
sistemas mds excéntricos. Cabe notar que para periodos muy largos casi no hay datos de excentricidad y

los pocos que hay alcanzan altas excentricidades (e > 0.3).

Uno de los objetivos de esta tesis es estudiar sistemas que en principio son SB1, pero que en realidad
puede tratarse de un SB2 con compaiieras de muy baja luminosidad. En este contexto, estariamos frente
a sistemas con cociente de masas por debajo de la cota ¢ > 0.25. Si un sistema resulta SB2 tendremos
cotas minimas para variables como, por ejemplo, la masa. Si ademas el sistema es eclipsante, juntando
ambas técnicas obtendremos pardmetros astrofisicos absolutos de cada componente. Por ende para esta
tesis vamos a utilizar estas dos técnicas para realizar el andlisis de los sistemas. Ademads, buscamos
obtener soluciones orbitales que caractericen los periodos de los sistemas. Dado que tenemos datos de
un largo periodo de tiempo, esperamos encontrar algiin sistema con periodo largo y, aumentar el nimero
de estrellas que caen en esa zona en el diagrama 1.4. De todas formas, en el trabajo de Moe and Di

Stefano (2017) sdlo utilizan 44 estrellas, por lo que es importante tener valores de todos los periodos



8 CAPITULO 1. INTRODUCCION

) 'SI I—éL'I'I:{;I I N

I :BD bype Oy v 'é‘l. 1
" Kobulnic ky +2014; - * aﬁwll 4
3 Earty =B . N cD“: . ]
- Abt+1990; mek A E EXT
0.6 [ L’T:—I-; . \*O 21 ]

Levato+ 1987, <& <+ - \ -;.;'1
- Late—B . '-" v
. I'-, I|_ p
o O VLR T

\., ry

n + X X e T8 3
XX S 2 '
oy = i

02 - + 5. " :
+ 3 |

= _i i |
“+ + &1 ' ;o

®i 1] P
0.0 Q’. .............................................. \ Laverevenn s :. .......... :.._.

L R L L i
0.5 1.0 1.5 2.0 2.5
log P (days)

Figura 1.5: Excentricidad en funcién del log P para los 4 surveys considerados en el trabajo de Moe and
Di Stefano (2017). La linea negra representa la excentricidad maxima esperada. Se adopta M| = 10 Mg,
g = 0.4, orientaciones aleatorias, una sensitivudad y cadencia media de los survey espectroscopicos, y
se muestra los niveles de completitud a 80 %, 50 % y 20 % (lineas a trazos). Podemos notar que a cortos
periodos los sistemas tienden a circularizarse.

para aumentar la estadistica.

De todo este andlisis, Moe and Di Stefano (2017) concluyen que las binarias cercanas se forman
por fragmentacion del disco y migracion, mientras que las binarias lejanas se forman por fragmentacion
del nicleo, aunque atin hay muchas incertezas de si los sistemas binarios se forman juntos o son dos
estrellas que luego se ligan gravitacionalmente. Por lo que, en las siguientes seccién comentamos sobre

el paradigma actual de la formacién y evlucidn de estrellas masivas aisladas.

1.3. Formacion de estrellas masivas

Alun hay mucho que no se sabe sobre la formacidn estelar pero a grandes rasgos siguen la siguiente
secuencia. Comenzando con una nube molecular gigante, se forman nicleos o filamentos frios y densos,
inducidos por la fragmentacién de la nube, debido a la gravedad y turbulencia (Mac Low and Klessen,
2004), esto produce una acumulacién del gas, que se mantiene ligado gravitacionalmente y provee las
condiciones iniciales para el colapso (Klessen et al., 2005; Padoan and Nordlund, 2002).

El colapso gravitacional se da en los nicleos hacia una protoestrella 6pticamente densa, cuya estruc-
tura se mantiene por presién (Bate, 2000). Luego, comienza la acrecion de material hacia la protoestrella
mientras esta evoluciona hacia la secuencia principal. Posteriormente, se disipa la envolutura externa ha-
ciendo visible lo que llamamos una estrella de pre-secuencia principal, junto a su disco de acrecién. Para

objetos de baja masa, la acrecion termina antes de que comience la quema de hidrégeno, pero un objeto
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masivo comienza a quemar hidrégeno y produce vientos impulsados por radiacién al mismo tiempo que
acreta y evoluciona hacia la secuencia principal (Kudritzki and Puls, 2000).

Una vez formadas las estrellas masivas, éstas interaccionan con el entorno provocando la ruptura de
la nube. Cuando el remanente de la nube se disipa, da lugar a un cimulo que alberga estrellas tipo O y B
o0 asociaciones estelares OB, donde también se encuentran estrellas de baja masa formadas en el camino
(Zinnecker et al., 1993).

La formacién en si misma de las estrellas masivas se reduce a tres posibles explicaciones: (a) el
colapso monolitico y la acrecion de disco; (b) la acrecién competitiva y crecimiento de objetos fugitivos
(runaway); y (c) colisiones estelares y fusiones (Zinnecker and Yorke, 2007).

La teoria del colapso monolitico propone que las estrellas masivas se forman a partir de un nicleo
autogravitante, debido a turbulencias internas, donde las tasas de acrecién son lo suficientemente grandes
como para ganarle a la presion de radiacién. La acrecién competitiva considera que casi todas las estrellas
masivas se forman en cimulos estelares con alta poblacién de estrellas de baja masa. Se plantea que la
nube molecular densa tiene semillas de proto-estrellas distribuidas dentro de la nube y que se condensan
en las regiones mas densas. Esta condensacién puede crecer en masa al acretaar gas de baja densidad en
la nube. Por dltimo, es posible que se de una serie de colisiones entre estrellas massivas, especialmente
en zonas de la nube muy densas, las cuales terminan fusionandose.

La fusién de estrellas es raro que se dé, sélo es relevante para las estrellas mas masivas en cimulos
joévenes. Ahora, comparamos la formacién monolitica y de acrecidén competitiva. En el caso de colapso
monolitico se propone que la masa se une antes de que el proceso de formacién comience, mientras que
en el caso de acrecién competitiva, la masa se une durante la formacion. La fortaleza de esta tltima es
que provee un mecanismo fisico para juntar la masa. El potencial gravitatorio del clump concentra una
cantidad de material gaseoso significante hacia el centro, el cual termina acretandose por la proto-estrella
masiva.

Si la nube molecular inicial tiene campos magnéticos fuertes, afectard notablemente en si las estrellas
masivas se forman de manera aislada o en un grupo (Crutcher and Troland, 2007). Mas atin, en entornos
de gran formacidn estelar, la densidad del gas inicial puede ser tan alta que las colisiones estelares se
tornan importantes durante la formacién de estrellas masivas.

Una vez que los posibles sistemas binarios entran en secuencia principal se torna importante el mo-
delo de evolucén de las componentes, si estan bien separadas 4 0 mediante una evolucién binaria, donde
se consideran la interaccién de ambas componentes. Entonces, para esta tesis también contamos con un
modelo de un cédigo de evolucién presentado en Benvenuto and De Vito (2003). En la siguiente seccién

comentamos un poco mds sobre evolucién estelar.

1.4. Evolucion estelar

Se torna importante para varias dreas dentro de la astrofisica construir modelos de la evolucién de
estrellas masivas. Para modelar la evolucién de estas estrellas es necesario conocer sus parametros fun-

damentales (masa, radio, luminosidad, y temperatura), pero ademds se debe considerar la velocidad de

“4Consideramos un sistema separado a aquellos cuya distancia entre las estrellas sea mayor que el radio de cada una.
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rotacién (Maeder and Meynet, 2000), la tasa de pérdida de masa (Chiosi et al., 1979, 1978), la mezcla
en su interior (Maeder and Conti, 1994), y la posibilidad de que en realidad estemos frente a un sistema
multiple. Las estrellas masivas viven todas sus etapas evolutivas en unos pocos millones de afios. Ingre-
san a la secuencia principal atin inmersas en las nubes que las formaron Beech and Mitalas (1994); Wood
and Churchwell (1989), lo que implica que generalmente comienzan a ser visibles cuando ya estdn algo
evolucionadas.

Dado que gran parte de la region central de las estrellas masivas es convectiva, se vuelve importante
tratarlo correctamente, en particular, incluyendo dos efectos importantes: semiconveccién y overshoo-
ting’. Ademds, las estrellas masivas tienen una gran pérdida de masa, M ~ 107% Mgyr~!, lo que provoca
que el material de las capas externas sea expulsado de la estrella y deje al descubierto regiones del in-
terior estelar cuya composicién quimica fue modificada por los procesos de fusién nuclear. Una estrella
muy masiva puede llegar a perder la mitad de su masa a lo largo de la secuencia principal (en su quema
de hidrégeno en el nicleo). Por dltimo, se debe considerar la rotacion de las estrellas. La velocidad tan-
gencial en el ecuador de la estrella puede ser de hasta una fraccion apreciable de la velocidad de rotacién
critica®. Esto produce un proceso adicional de mezcla (ademds de la mezcla por conveccién). Por ende,
esto complejiza el modelado de la evolucién de las estrellas masivas, dado que estos efectos no estdn
completamente entendidos.

La tesis estd estructurada de la manera explicada a continuacion. En el capitulo 2 se presenta el survey
de donde tomamos la muestra de objetos para esta tesis, junto con una descripcién de los datos tomados
y su procesamiento (para el cual aprendi a usar algunas herramientas y desarrollé otras). En el capitulo 3
se comenta sobre binarias espectroscépicas y herramientas utilizadas para esta tesis. En el capitulo 4 se
explicita el andlisis global realizado sobre la muestra final de sistemas: HM1 8, HD165246, HD101190,
HD96622 y HD96946. Finalmente, en el capitulo 5 se encuentran las conclusiones generales de esta

tesis.

SEn evolucién estelar el término overshooting denota cualquier proceso que puede extender el efecto de mezcla de un flujo
convectivo mds alld de la region de inestabilidad de la estratificacién

6Se denomina velocidad de rotacién critica a aquella para la cual la fuerza centrifuga iguala a la fuerza gravitatoria. En
términos de la velocidad angular w, estd dada por w® = GM/R?, siendo M y R la masa y el radio de la estrella.



Capitulo 2

Observaciones

2.1. OWN Survey

Dado que la multiplicidad de sistemas masivos atin es un tema abierto, en las dltimas décadas se
han comenzado programas que obtienen datos de una gran cantidad de estrellas masivas. En particular,
el OWN Survey (Barba et al., 2014, 2010, 2017; Gamen et al., 2007, 2008a) surgié como un monitoreo
espectroscopico de estrellas O y WN del hemisferio sur, observadas con espectrégrafos de alta resolucion
(R >10000) y con buena relacién sefial a ruido (SNR > 100), con el ojetivo de caracterizar variabilidad
y multiplicidad de estrellas masivas. Para la muestra del OWN se consideraron todos los objetos sin
informacién de variabilidad en velocidad radial ni multiplicidad en el Galactic O Stars catalog (GOSC;
Maiz-Apellaniz et al., 2004) y en el VIIth Catalogue of Galactic Wolf-Rayet Stars (van der Hucht, 1999).
El OWN Sruvey comenzé en 2005 y, hasta el momento, ha observado aproximadamente 9400 espectros de
alrededor de 360 estrellas. Esto ha permitido la obtencién de 68 nuevas soluciones orbitales de sistemas
multiples (varios de ellos detectados por primera vez gracias al OWN Survey), entre los cuales se cuentan
34 sistemas SB2 (lineas de 2 estrellas), 31 sistemas SB1 (se observan lineas de una sola estrella) y un
sistema SB3 (donde se observan lineas de 3 estrellas). Ademads, se obtuvieron 15 soluciones orbitales
preliminares de otros tantos sistemas y se han detectado por primera vez otras 60 estrellas, variables en
velocidad radial.

Hoy en dia el OWN Survey también incluye estrellas del Galactic O-star Spectroscopic Survey
(GOSSS, ver Maiz Apellédniz et al., 2016, y las referencias alli mencionadas); y el Near-Infrared Photo-
metric Monitoring of Galactic Star Forming Regions (NIP, Barba et al. 2011).

2.2. Seleccion de la muestra

En la muestra completa del OWN Survey, los sistemas espectroscopicos de doble linea (SB2) mues-
tran una distribucion de cocientes de masas g = M, /M, (donde usualmente M|, es la estrella mds masiva)
que va entre 0.3 y 1.0 como se puede ver en la Figura 2.1 (ver Barba et al., 2017). La no deteccién de
sistemas con ¢ < 0.3 podria estar relacionada con un sesgo observacional, ya que cocientes de masa

pequeiios implican cocientes de luminosidades pequefios, lo cual genera dificultades para detectar espec-

11
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301 1 Conocidos: 77
= OWN: 38
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q

Figura 2.1: Histograma de cantidad de sistemas con cocientes de masas conocidos. En amarillo se mues-
tran aquellos ¢ obtenidos en la bibliografia y en azul los obtenidos con datos del OWN. Se puede ver que
la mayoria de sistemas tienen cocientes de masas ¢ > 0.8, con un pequefio pico alrededor de g ~ 0.5. La
falta de sistemas con g < 0.3 se podria deber a un sesgo observacional.

troscépicamente la componente secundaria. Otra causa de la no deteccién de estos sistemas podria ser de
que se tratan de sistemas con periodos moderadamente largos (de varias semanas o incluso meses) donde
una de las componentes es un rotador rdpido, por lo que sus lineas espectrales quedan diluidas dentro del
continuo de la componente de lineas angostas, lo que hace que sean dificiles de identificar. Este problema
se puede explorar estudiando sistemas SB1 de corto periodo, usando espectros que combinen una gran
resolucién espectral con un alta relacion sefial a ruido (SNR).

Para realizar este trabajo de tesis, del conjunto general de sistemas binarios (o multiples) descubiertos
gracias al OWN Survey, seleccionamos aquellos sistemas que tuvieran espectros con las mejores relacio-
nes sefial ruido, queddndonos con los siguientes sistemas: HM1 8, un sistema conocido como SB2 antes
de esta tesis, del cual existian datos fotométricos atn no analizados; HD 165246, una binaria conocida
como SB1, con nuevas observaciones espectroscopicas sin inspeccionar y datos fotométricos de Kepler
sin analizar; HD 101190, un sistema en principio SB1 pero que podria albergar una tercer componente;
HD 96622 y HD 96946, sistemas también en principio SB1, sin ninguna solucién orbital publicada, de

los cuales también tenemos nuevas observaciones para sumar al anélisis.

2.3. Descripcion de las observaciones

Las observaciones hechas para el OWN Survey, y en particular para esta tesis, consisten en espectros
echelle de alta resolucién que se obtuvieron en varios telescopios ubicados en Argentina y Chile. Del
lado argentino se utilizé el instrumento REOSC del telescopio Jorge Sahade de 2.15 m de didametro,
ubicado en el Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO), en San Juan'. Del lado chileno se hizo

uso del espectrégrafo echelle del telescopio Irénée du Pont, de 2.5 m de didmetro?, y el espectrégrafo

Thttps://casleo.conicet.gov.ar/reosc-ds-dc/
https://www.lco.cl/irenee-du-pont-telescope/
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Cuadro 2.1: Muestra de los sistemas binarios seleccionados para esta tesis. La magnitud mostrada es la
del filtro V que muestra SIMBAD. La columna de estado se refiere a la configuracion de los sistemas
antes de estudiarlos en esta tesis: SB1 son binarias espectroscOpicas de una linea, SB2 son de doble linea,
y la E indica que el sistema es eclipsante. La dltima columna indica la cantidad de espectros obtenidos
(algunos del OWN, otros tomados por nosotros) para estudiar estos sistemas.

Sistema Ascencién recta Declinaciéon Magnitud Tipo espectral Estado N
[h ms] 7] mag

HM1 8 17:19:04.4 -38:49:04.9 12.5 OSIII(f) SB2 27

HD 165246 18:06:04.7 -24:11:43.9 7.6 0O8V(n) SBIE 55

HD 101190 11:38:09.9 -63:11:49.0 7.3 O6IV((f)) SB1 33

HD 96622 11:06:59.8 -59:40:04.4 8.9 09.2IV SB1 32

HD 96946 11:08:51.8 -60:45:33.9 8.5 06.5111(f) SB1 58

Cuadro 2.2: Caracteristicas técnicas de los espectrografos con los que se tomaron datos para esta tesis.

Observatorio Telescopio Espectrégrafo Rango espectral Poder resolvente
[A]
Gemini Gemini South GHOST ~ 3600 — 10000 80000
Gemini Gemini South IGRINS ~ 14500 — 24500 45000
CASLEO Jorge Sahade (2.15 m) REOSC ~ 3500 - 7500 12 600
Las Campanas Irénée du Pont (2.5 m) Echelle ~ 3600 — 10100 40000
La Silla MPG/ESO (2.2 m) FEROS ~ 3600 — 9200 48 000
~ 3200 — 5000 (blue) 28 000
Las Campanas Clay-Magellan (6.5 m) MIKE ~ 4900 — 10000 (red) 22000

MIKE instalado en el telescopio Clay-Magellan de 6.5 m?, ambos ubicados en el Observatorio Las
Campanas (LCO). También se utilizaron espectros del instrumento FEROS tomados con el telescopio
MPG/ESO de 2.2m de didmetro®, en el observatorio de La Silla. Por otro lado, se hizo uso ademds del
Observatorio Gemini. En particular se tomaron datos con el nuevo instrumento GHOST? y el instrumento
visitante IGRINS®, ubicados en el telescopio Gemini Sur de 8.1 m. GHOST es un espectrégrafo de alta
resolucién del cual obtuvimos datos durante su etapa de System Verification, mientras que IGRINS es
un espectrografo de alta resolucién en el rango del infrarrojo cercano. Este dltimo fue considerado con
la idea de poder detectar indicioes de la componente secundaria, si ésta es estrella de pre-secuancia
principal. En la Tabla 2.2 se encuentran las principales caracteristicas de los espectrografos observados.

En el CASLEO se emple6 el espectrdgrafo echelle REOSC, en su configuracion de dispersion cru-
zada (DC), montado en el foco Cassegrain del telescopio reflector de 2.15 m. Los detectores utilizados
fueron el CCD TK10247 de 1024 x 1024 pixeles de 24 um de lado y el CCD SOPHIA de 2048 x 2048
pixeles de 15um de lado, la cdmara de adquisicion y guiado fue la StellaCam. Con el CCD TK1024
utilizamos como dispersor cruzado la red de 400 lineas/mm en un dngulo de aproximadamente 7° 30’ lo

que permite incluir 26 érdenes que cubren una regién de 3525A a 6150A. Para el nuevo CCD SOPHIA

*https://www.lco.cl/magellan-telescopes/
“https://www.eso.org/public/teles-instr/lasilla/mpg22/
Shttps://www.gemini.edu/instrumentation/ghost
®https://www.gemini.edu/instrumentation/igrins
7caracterizado en Baume et al. (2017).
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utilizamos la red de 270 y 580 en un dngulo de aproximadamente 5° 40’, incluyendo 29 6rdenes que
cubren la regién de 3550-6700 A para la red de 580, y 31 6rdenes que cubren el rango 3650-7500 A para
lared 270. La ranura utilizada fue de 250 um y se emplearon tiempos de exposicién de ~ 30 minutos, de-
pendiendo de la magnitud del objeto y de las condiciones climaticas de observacion. En varias ocasiones,
para poder alcanzar una SNR~ 100, evitando a la vez la contaminacién por rayos césmicos, se hicieron
dos observaciones seguidas de media hora que luego combinamos. Si bien los datos de CASLEO son de
un poder resolvente considerablemente més bajo que el resto de los instrumentos, son ttiles para tener
un buen muestreo de la curva de VR.

En LCO la mayoria los espectros se obtuvieron mediante el espectrografo échelle que se encuentra
montado en el telescopio Irénée du Pont de 2.5 m utilizando una ranura de 1 segundo de arco. Un total
de 63 6rdenes son observados en el detector cubriendo un rango espectral de ~ 3480 a 9000 A. El
CCD es un SITe2K de 2k por 2k pixeles de 24 um de lado. Algunos espectros fueron tomados con el
espectrografo MIKE el cual genera dos espectros échelle simultineamente, uno azul y uno rojo, en dos
CCDs diferentes de 2048 x 4096 pixeles cada uno, donde cada pixel tiene 15um de lado. La cobertura
espectral es de aproximadamente 3200-5000 A para el brazo azul y 4900-10000 A para el rojo.

En el Observatorio La Silla del ESO, Chile, se tomaron espectros con el espectrégrafo FEROS (Fiber
fed Extended Range Optical Spectrograph), montado en el telescopio MPG de 2.2m. Este es un espec-
trégrafo de banco, alimentado por dos fibras 6pticas (una en la estrella y otra en el cielo) que permite
obtener espectros con una cobertura espectral de ~ 3600-9200A. E1 CCD es un EEV de 2kX4k.

En el observatorio Gemini (en particular Gemini Sur) se obtuvieron datos con el nuevo instrumento
GHOST (Gemini High-resolution Optical SpecTrograph). Este es un espectrégrafo de banco y cuenta
de 2 Integral Field Unit (IFU). Tiene un disefio echelle de ’pupila-blanca’ (white-pupil design) con un
brazo a 65°; luego de colimar la luz, ésta se separa en 530 nm en un brazo azul y uno rojo. El espectro
se guarda en un detector 4KX4K para el espectro azul y en un detector 6KX6K para el espectro rojo. El
rango total en longitud de onda es 363-950 nm. Los datos se tomaron como parte del programa System
Verification (ID: GS-2023A-SV-104) durante el mes de mayo de 2023. El instrumento se usé en el modo
de objeto tnico en alta resolucién, con un binning espectral X espacial de 1x2 (esta configuracién es la
sugerida para obtener uan mejor SNR.).

También en Gemini sur se obtuvieron datos con el instrumento visitante IGRINS (Immersion GRa-
ting INfrared Spectrometer), que es un espectrografo de alta resolucién en el infrarrojo cercano. La luz
se dispersa en dos brazos del espectrégrafo cubriendo las bandas H y K, para lo cual tiene dos detectores
en infrarrojo de 2KX2K. EL rango total de longitud de onda que cubre es de 1.45-2.45um.

Para poder realizar la calibracién en longitud de onda en los espectros del REOSC (CASLEO) y el
echelle del du Pont (LCO), se obtuvieron lamparas de torio (Th) y argén (Ar) para usar de comparacion.
Estos fueron obtenidos inmediatamente antes o después de obtener el espectro del objeto, con el telesco-
pio en la misma posicién. En cada noche de cada turno de observacion se tomaron, ademas, imagenes de
calibracidn, i.e. bias y flats.

En las Tablas 2.3 y 2.4 se encuentra la informacién de los turnos de observacion de los cuales fui
PI y co-I tanto para Gemini como para CASLEO, en este dltimo observé tanto de manera remota como

visitante.
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Cuadro 2.3: Tiempo obtenido en el Observatorio Gemini para esta tesis usando IGRINS en Gemini Sur.
PI: Investigadora Principal. Co-I: Co-Investigadora en programas de la PI Rebeca Higa (en las propues-
tas se especificé que algunas observaciones serian destinadas a esta tesis). Los nimeros de programa
mayores a 400 corresponden a Poor Weather.

Programa Rol  Tiempo obtenido (hr) Observado (hr)
GS-2022B-Q-324 PI 2.49 2.70
GS-2022B-Q-402 PI 6.14 0.00
GS-2023A-Q-202 Co-I 0.56 0.47
GS-2023A-Q-402 Co-I 7.68 7.33
GS-2023B-Q-331 PI 0.58 0.00
GS-2023B-Q-404 PI 6.66 1.25

Cuadro 2.4: Tiempo obtenido en el Complejo Astrondmico el Leoncito para esta tesis usando el telesco-
pio Jorge Sahade 2.15m, con el intrumento REOSC en dispersion cruzada. PI: Investigadora Principal.
Co-I: Co-Investigadora en programas del grupo GEMAE.

Programa Rol  Tiempo obtenido (d) Modo
JS-2019A-10  co-I 7 Visitante
JS-2020A-10  PI 7 Cancelado por pandemia
JS-2021A1-10 co-I 6 Remoto
JS-2021B-15 co-1 15 Remoto
JS-2022A-10  co-I 12 Remoto
JS-2022B-03 co-1 12 Visitante
JS-2023A-10  co-I 6 Visitante

JS-2023B-03 co-1 16 Visitante
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2.4. Procesamiento de los datos

La técnica espectroscépica busca dispersar la radiacion electromagnética de la estrella de manera
que sobre un detector se pueda registrar la intensidad en cada (intervalo de) longitud de onda. En parti-
cular cuando se trabaja con espectrografos echelle 1o que se busca es hacer mads eficiente el sistema de
dispersion y obtener asi, alta resolucién y una amplia cobertura en longitud de onda. Cuando se obtiene
el espectro de un objeto celeste se necesita obtener ademads, espectros de calibracion para que se pueda
extraer la informacién deseada de los datos obtenidos.

En este trabajo, todos los datos de CASLEO vy del espectrégrafo echelle del du pont (Observatorio
Las Campanas) fueron obtenidos y procesados indistintamente por los diferentes miembros de nuestro
equipo de trabajo® utilizando las tareas de IRAF y un mismo procedimiento estdndar para cada uno de
los sistemas observacionales. En particular, los datos de CASLEO de los afios 2019,2021,2022 fueron
reducidos por mi y la Lic. Higa (miembro del grupo GEMAE).

La generalidad del proceso es descripto a continuacion:

= Pre-reduccién de datos: Se corrigen todos los datos por overscan y se recortan las imagenes que-
dandonos sélo con el area deseada (eliminando asi los pixeles usados por el overscan por ejemplo),

y luego fueron corregidos por bias y flats.

= Extraccion de los espectros: se determind la traza de cada uno de los 6rdenes en los objetos de
ciencia y posteriormente, estas fueron empleadas para extraer los espectros de las l[dmparas de

comparacion.

= Calibracion en longitud de onda: trabajando con las ldmparas de comparacién se hall6 la funcién

que relaciona los pixeles con las longitudes de onda.

= Normalizacién de los espectros: se utilizaron diferentes técnicas para normalizar cada orden de los
espectros de CASLEO y LCO. Para el resto de los datos ya teniamos el espectro total juntando

todos lo 6rdenes, asi que normalizamos el espectro completo.

2.4.1. Pre-reduccion

En lo que sigue, se describe la secuencia de tareas que constituyen el proceso de reduccién bésica
preliminar empleado para tratar los datos del CASLEO. Con los datos de LCO se procedié de igual
manera. La Unica diferencia es que los datos de CASLEO no fueron corregidos por flats, mientras que
los de LCO si. Esto se debe a que en los flats de CASLEO no queda igualmente iluminado todo el CCD,
lo que generaria més ruido sobre los datos al intentar corregirlos.

El primer paso de la reduccién fue restarle a todas las imdgenes (calibracion, objetos y lamparas
de comparacién) el overscan. La correccion por overscan es una manera precisa de quitar patrones del
bias de las imdgenes. Esta correcién se hace ya que en el momento de lectura del CCD se puede sobre-

escanear, agregando lecturas ficticias en la electrénica sin que haya una presencia real de pixeles fisicos.

8Consideramos equipo de trabajo a los miembros del Grupo de Estrellas Masivas y Agrupaciones Estelares (GEMAE;
http://gemae.fcaglp.unlp.edu.ar) perteneciente a la FCAG y al IALP, y a los miembros del OWN Survey.
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Luego, se recortaron las imdgenes para descartar zonas que no queremos (como las filas que contienen
la informacidn del overscan), y asi quedarnos con las partes del CCD que tiene la informacién deseada.
Para esto utilizamos la tarea ccpproc disponible en el paquete ccDRED de IRAF.

Antes de cada observacién se toman 10 bias para luego generar un bias combinado, por lo que el
siguiente paso fue realizar una estadistica del éstos para corroborar que no haya anomalias en ellos. Para
esto utilizamos la tarea imstat dentro del paquete mmutiLs. Con los bias aceptables generamos un bias
promedio (utilizando la tarea zErocoMBINE del paquete ccDRED), el cual restamos a los objetos de ciencia
y las ldmparas de comparacion.

Para los datos de LCO, la correccién por flat se hace utilizando Milky Flats, los cuales se toman
con un difusor instalado en el espectrégrafo. Estos se toman durante el dfa, tratando que el sol esté lo
mds alto posible sobre el horizonte (sin caer directamente sobre el telescopio o el espectrografo), y se
toman varios durante el turno para evitar variaciones del patrén de iluminacién. Similarmente a los bias,
se hace una estadistica y los aceptables se combinan con la tarea FLATCOMBINE y se restan del resto de las

imagenes.

2.4.2. Extraccion de los espectros

Para la extraccién de los distintos 6rdenes de los espectros se utilizé la tarea apaLL del paquete APEX-
TRACT (dentro de Twopspec). Para el CCD TK1024 tenemos 26 6rdenes y para SOPHIA 29 y 31 érdenes
para las redes 580 y 270, respectivamente.

Para realizar una buena extraccion se comienza con un objeto brillante, donde cada apertura se en-
cuentre facilmente, y luego se utiliza de referencia para el resto de los espectros de ciencia de la noche (y
eventualemnte de las siguientes noches si éstas son consecutivas). Esto se realizé de manera interactiva
para corroborar que se extraiga correctamente el fondo del cielo y que se centren bien los diferentes
ordenes. Una vez que estan bien definidas las aperturas, se buscan las trazas de cada orden y se ajustan
polinomios para su debida extraccién. Una vez que fueron extraidos los espectros de ciencia, se vuelve
a correr la tarea APALL para extraer las lamparas de comparacion, aunque éstas no se hicieron de manera

interactiva sino que se utilizaron los mismos pardmetros que para los espectros de ciencia.

2.4.3. Calibracion en longitud de onda

Una vez que tenemos los espectros extraidos, se utilizan las lamparas de comparacion para calibrar
en longitud de onda mediante la tarea ECIDENTIFY del paquete ECHELLE.

Comenzamos por identificar lineas en una ldmpara de comparacién comparando los érdenes con
los de un atlas de Torio-Argén identificado y mapeado, el cual fue facilitado por CASLEO. Primero
se identifican algunas lineas de aproximadamente 5 érdenes ubicados en el medio y se deja a la tarea
hacer un primer ajuste de la solucién. Una vez corroborado que las lineas ajustadas son correctas, se
van agregando las cantidades de linea que ajusta, siempre mirando que este ajuste sea correcto, de caso
contrario se eliminan las lineas mal calculadas y se realiza de nuevo. Una vez que tenemos un ajuste de
alrededor 900 lineas con una dispersién en velocidad radial menor a 1 km/s, damos el ajuste por bueno y

aplicamos esa solucidn al resto de las lamparas mediante la tarea ECREIDENTIFY.
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El préximo paso es asignar la calibracién de cada ldmpara a su correspondiente espectro de ciencia,
lo cual se realizé mediante la tarea REFSPECTRA del paquete oNEDsPEC. Por tltimo, se linealiza la dispersién
con la tarea pispcor (también del paquete oNeEDsPEC). Como paso extra calculamos la velocidad heliocén-
trica de cada espectro, la cual queda guardada en el encabezado de los espectros (no corregimos por
ella).

2.4.4. Normalizacion

Para el posterior andlisis espectroscépico de los datos es necesaria una precisa normalizacién del
continuo de los espectros. Este proceso se realizé con diferentes herramientas dependiendo de a qué
instrumento corresponden los espectros.

Como fue mencionado anteriormente, los espectros provenientes de los intrumentos MIKE (LCO),
FEROS (La Silla), GHOST y IGRINS (Gemini) ya fueron reducidos por las pipelines hechas por los
diferentes observatorios por lo que no los reducimos nosotros, pero atn asi hay que normalizarlos. Para
realizar esto utilizamos la herramienta suppNer (Rézariski et al., 2022). Esta utiliza una red neuronal
SUPP Network, la cual fue entrenada con espectros sintéticos que permiten al modelo encontrar lineas
(absorcién y emision) presentes en los espectros y recupera un pseudo-continuo en regiones donde no
se puede hacer manualmente, por ejemplo en regiones con lineas muy mezcladas. Ademads, se aplica
la técnica de aprendizaje activo para encontrar posibles biases que pueden aparecer al entrenarla con
espectros sintéticos y asi extender su aplicabilidad cuando no hay lineas presentes en el espectro.

Por otro lado, los espectros tomados en CASLEO y Las Campanas son espectros echelle y por tan-
to estan divididos en ordenes, los cuales estan superpuestos a la funciéon de sensibilidad del sistema
observacional, que debe ser removida. Para caracterizar ésta escribimos un c6digo en PYTHON, el cual
primeramente limpia los 6rdenes de picos presentes que no provienen del objeto, normaliza los 6rdenes
y los combina para obtener un dnico espectro.

Para limpiar los picos esptireos de los 6rdenes utilizamos el parametro Z-Score modificado®. Este
método utiliza la mediana (M) y la desviacién absoluta de la mediana (MAD) para calcular este pardme-
tro

2(i) = 0.6745 [Aflujo(i) — M]/MAD

donde Aflujo(i) = flujo(i)— flujo(i—1)y MAD = median(|A flu jo(i) — M|). EL factor 0.6745 es el 0.75
cuartil de la distribucién estandar normal, hacia donde MAD converge. Entonces, calculamos el array
de Aflujo y a cada entrada le calculamos su respectivo Z-score modificado, y luego los graficamos.
Definimos un valor umbral a partir del cual estamos seguros que los picos son espureos y se pueden
remover. Finalmente, removemos los picos definiéndolos como aquellos donde el valor absoluto del Z-
Score modificado es mayor al valor umbral.

Para el normalizado en si de los 6rdenes ajustamos un polinomio de legendre para caracterizar el
continuo y luego se lo dividimos al orden, quedando asi normalizado.

Finalmente, la unién de los ordenes la dividimos en la unién de las longitudes de onda mediante

°Basado en el método explicado en https: //towardsdatascience.com/removing-spikes-from-raman-spectra-8a9fdda®ac22.
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la funcién wave-little-interpol definida en el paquete spEcTRUM, basado en astropy!’. Luego unimos los
flujos haciendo una suma, pero antes hacemos una correccién por bordes a los 6rdenes para disminuir el

ruido alli y que al sumar no se incremente el ruido.

°pj sponibleenhttps://github.com/hamogu/spectrum/blob/master/spectrum/coadd.py
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Capitulo 3
Metodologia

Para esta tesis trabajamos con sistemas binarios, en principio de un solo espectro (SB1), tratando de
detectar las componentes secundarias en los espectros, y les aplicamos técnicas espectroscdpicas para

caracterizarlos.

3.1. Binarias espectroscopicas

El primer paso fue inspeccionar visualmente los espectros, en busca de asimetrias que nos ayuden
a reconocer lineas de la componente secundaria, la cual no era claramente distinguible en los espectros
opticos. Una vez hecho esto, procedimos a medir velocidades radiales (VR) de la componente primaria
y, cuando fue posible, de la secundaria. Analizando las mediciones de las velocidades radiales de las
componentes del sistema nos permite obtener la mayor parte de los pardmetros orbitales del mismo y,
ademads, determinar las masas minimas de las estrellas que lo componen.

En un sistema binario, la VR de una estrella varfa en el transcurso del tiempo debido a que las
componentes estan ligadas gravitacionalmente, por ende la presencia de una afecta a la otra y ambas
describen sendas orbitas alrededor del centro de masa del sistema. La VR general, para cualquiera de las

componentes de un sistema binario, se puede calcular con la siguiente expresion:
VR; =X K; [cos 0 + ecosw] + V,, (3.1)

donde, K; es la semiamplitud de la curva de velocidad radial para la componentes primaria (signo +) y
secundaria (signo -), 6 la anomalia verdadera, w la longitud (o argumento) del periastro, e la excentricidad
de la 6rbita y Vy la velocidad sistémica (la velocidad del centro de masa). A su vez, K se puede calcular

como: o
2ma; sin i

= Sy (3.2)

i

donde P es el periodo orbital, g; el semieje mayor de cada componente, e i la inclinacién de la 6rbita
respecto al plano tangente al cielo.
Los pardmetros que describen el movimiento binario quedan bien determinados por un conjunto de

observaciones que estén bien distribuidas en la fase orbital, especialmente en las regiones de maximo

21



22 CAPITULO 3. METODOLOGIA

y minimo en las VRs. Estas dos regiones son conocidas como fases de cuadraturas ya que las estrellas
se encuentran proximas a los puntos nodales y el radio vector de cada estrella desde el baricentro es
perpendicular a la linea de observacion.

Para cuantificar las velocidades radiales realizamos un ajuste de gaussiana(s) a los centros de las
lineas consideradas. En particular las estrellas O presentan en su mayoria lineas de helio. Estos ajustes
lo hicimos a través de las tareas sPLOT y Fxcor de IRAF, explicadas en la Sec. 3.2.1.! Una vez hechas las
mediciones, las utilizamos para calcular, mediante un ajuste a la ec. (3.1), los pardmetros orbitales que
definen la 6rbita kepleriana. Por otro lado, si las binarias espectroscépicas son ademds eclipsantes, es
decir que presentan en su curva de luz un descenso en magnitud en las fases donde VR = V,,, podemos
también calcular la inclinacién del sistema y con ésta obtener los pardmetros astrofisicos absolutos de
las componentes, en particular las masas absolutas de las mismas.

Para esto empleamos un cédigo llamado rFotEL, el cual serd explicado en la Sec. 3.2.4, o el cédigo
PHOEBE, explicado en la Sec. 4.2.3. Ambos cédigos permiten un ajuste en conjunto de la curva de veloci-
dad radial y la curva de luz del sistema, y asi se obtienen la solucion orbital del mismo y los pardmetros

que caracterizan las estrellas.

3.2. Herramientas

Para realizar esta tesis varias herramientas de andlisis y manejo de datos fueron utilizadas. A conti-

nuacién explicaremos el funcionamiento general de cada una.

3.2.1. IRAF

IRAF es el acrénimo de Image Reduction and Analysis Facility y corresponde a un sistema de softwa-
res con un amplio conjunto de paquetes para el andlisis y procesado de datos astrondmicos. Fue desarro-
llado a mediados de los afios’80 y fue escrito por el instituto National Optical Astronomy Observatories
(NOAO) en Tucson, Arizona. Hoy en dia, su desarrollo y mantenimiento ha sido descontinuado, aunque
existe una comunidad que lo actualiza®. En esta tesis hicimos uso de IRaF para reducir los espectros que
fueron tomados y para obtener medidas de velocidades radiales.

La mediciones de velocidades radiales se llevaron a cabo con la tarea spLoT, la cual provee una
manera interactiva de desplegar y analizar espectros (en este caso la utilizamos para ajustar gaussianas
a las lineas espectrales); y con la tarea Fxcor, que calcula velocidades radiales a partir de hacer una
correlacion cruzada de Fourier entre los espectros observados y un espectro de referencia.

Para la reduccidén de datos se utilizaron varias tareas que se explican brevemente a continuacion:

= ccpproc: Esta tarea procesa imdgenes CCD para corregir y calibrar por defectos en el detector, el

ruido de lectura, nivel de cero (bias), corriente de oscuridad, respuesta del detector, iluminacién y

!Con la tarea spLoT podemos ajustar una o varias gaussianas, mientras que FXCoR realiza una correlacién cruzada entre el
espectro observado y uno de referencia.

*https://github.com/iraf-community/. También cabe mencionar que mientras redactdbamos la version final del ma-
nuscrito de esta tesis, el Community Science and Data Center (CSDC) y la Oficina Gemini de USA (US NGO) de NOIRLab
lanzaron una versién modernizada de IRAF, identificada como v2.18.
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patrones de interferencia (fringing). También limpia lineas y columnas defectuosas.

= ApaLL: Esta tarea provee funciones que definen, modifican, trazan y extraen aperturas de espectros

en dos dimensiones. Los pasos para realizar esto son:

e Especificar un nimero de espectros y asignar aperturas por defecto.
e Recentrar las aperturas de referencia seleccionadas.
o Cambiar el tamaiio de las aperturas guidndonos con el ancho de los perfiles de los espectros.

o Identificar lineas o columnas de la imagen inicial y trazar las posiciones de los perfiles de los
espectros a una nueva imagen; luego se ajusta una funcién suavizada a los perfiles trazados y

se re-centran las aperturas en cada punto de dispersion de la imagen.

o Extraer el flujo en las aperturas seleccionadas a un espectro unidimensional.

= ECIDENTIFY/ECREIDENTIFY: Se identifican lineas de emisién en el espectro echelle de la lampara de
comparacién y se determina la funcién de dispersion. Los resultados de las identificaciones de las
lineas y la funcién de dispersién son guardadas para referencia futura y para ser usada por la tarea
ECREIDENTIFY, para pasar la misma determinacién de lineas y funcién de dispersion a otro espectro

echelle.

= REFSPECTRA: Con esta tarea se puede definir el espectro de referencia cuya solucién de dispersion

se aplica a un espectro de un objeto.

3.2.2. TACOB-BROAD

Una de las maneras mds directas para caracterizar la rotacion estelar es a partir del ensanchamiento
que provoca en los perfiles de las lineas espectrales. Adicionalmemte, hay otro mecanismo de ensancha-
miento llamado macroturbulencia (caracterizado por una velocidad v,,), provocada por la turbulencia.
Cabe notar que estos fendmenos representan el ensachamiento de las lineas a gran escala.

Con la idea de poder realizar medidas de la velocidad de rotacién de una manera sistematica, se
crea la herramienta 1acoB-BROAD, relacionada directamente con el proyecto IACOB (Simén-Diaz and
Herrero, 2014). Esta herramienta, escrita en IDL, caracteriza el ensanchamiento de las lineas en espectros
OB, calculando la velocidad de rotacién en el ecuador proyectada en el plano del cielo (vsini) y la
macroturbulencia. Estd basada en una combinacién de transformadas de Fourier (FT) y la metodologia
goodness of fit (GOF), ambas permiten obtener, de manera independiente, la contribucién rotacional al
ensanchamiento del perfil de la linea. Una combinacidon de ambos métodos lleva a una mejor estimacién
de vsiniy v,, y ademds ayuda a detectar soluciones espureas.

La técnica de la transformada de Fourier se basa en la identificacién del primer cero en la trans-
formada de Fourier del perfil de linea, y transforma la frequencia asociada o en velocidad de rotacién

proyectada con la relacion

A
—vsini o = 0.66 3.3)
c
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donde A es la longitud de onda central y ¢ es la velocidad de la luz (Simén-Diaz and Herrero, 2007a).
Luego, la técnica GOF se basa en un ajuste del perfil de la linea, en el cual el perfil tedrico es convo-
lucionado con varios perfiles de ensanchamiento y se comparan con el perfil observado mediante un y?
(Ryans et al., 2002). Mientras que la GOF permite una caracterizacion completa del ensanchamiento por
rotacién y macroturbulencia, la identificacién del primer cero en el método FT sélo provee la medida
de la velocidad de rotacién proyectada. En este dltimo caso, para estimar el ensanchamiento por ma-
croturbulencia se necesita una comparacién adicional de perfiles sintéticos ensanchados por rotacion y
macroturbulencia, y los perfiles observados. Al finalizar, se obtiene el valor de vsini de varias mane-
ras: el correspondiente al primer cero de la transformada de Fourier; vsini y v,, obtenidos con el GOF
(con los parmetros libres); el valor de vsini que resulta del GOF pero considerando v,, = 0 (tomando
s6lo la rotacién como ensanchamiento); y v,, calculada con el GOF suponiendo que v sini es la que sale
de FT. Ademds, esta herramienta devuelve una salida grafica con toda la informacién descripta de la

caracterizacion del ensanchamiento.

3.2.3. TACOB-GBAT

Dentro del proyecto IACOB también fue desarrollada la herramienta IACOB Grid-Based Tool (IACOB-
GBAT), la cual realiza espectroscopia cuantitativa de espectros opticos de estrellas tipo O, utilizando
lineas de hidrégeno y helio en el dptico (Simén-Diaz et al., 2011b). Esta disefiada para proveer una ma-
nera rdpida y objetiva de determinar pardmetros estelares y sus incertezas asociadas dentro de un tiempo
computacional razonable. Los espectros sintéticos utilizados para comparar con el espectro observado
provienen de una grilla precalculada de modelos de atmdsferas estelares y un ajuste segtin el perfil de
las lineas (aqui se utilizan los modelos de atmdsfera FASTWIND, Puls et al., 2005a). Los pardmetros
considerados en los modelos FASTWIND son:

= Temperatura efectiva y gravedad superficial.
= Abundancia de helio y microturbulencia.
= Radio de la estrella.

= Pardmetros del viento: exponente de la ley de velocidad 8 y fuerza del viento Q = M/(veR)'?,
donde M es la tasa de pérdida de masa, v., es la velocidad terminal del viento, y R el radio de la

estrella.
= Metalicidad.

El anélisis espectroscépico se realiza con una serie de programas escritos en IDL siguiendo los
siguientes pasos.

Como punto de partida, el usuario debe proporcionar un espectro observado, indicando el poder
resolvente, la velocidad de rotacién proyectada vsin i, el ensanchamiento extra de las lineas por macro-
turbulencia v,, (indicado también como ®grr en Simdén-Diaz et al., 2011b) y, opcionalmente, la magnitud
visual absoluta M, y la velocidad terminal v.,. Ademas, para crear la grilla de modelos, se debe seleccio-

nar una metalicidad apropiada e indicar el rango de variacion de los pardmetros libres. Para cada modelo
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en la sub-grilla, se calcula una cantidad Xi, con

N

V2= 1 2 (Fpa— Fop)?

L - 2 b
N = 9L

donde F, 1 y Fo, son los flujos normalizados correspondientes a los espectros sintéticos y observados,
respectivamente; o7, = (S/N) — 1 da cuenta de la relacién sefial a ruido de la linea; y NV, es el nimero de
puntos de frecuencia en la linea. Bajo condiciones ideales /\(i correponde al valor de y? reducido.

En un segundo paso, los valores de X% para cada modelo se corrigen por posibles defectos en las
lineas sintéticas. Para realizar esto, se calcula la desviacién estdndar para cada linea de los residuos
Oc = OF,,~F,, del modelo; esto resulta en un valor minimo de )(i para una dada linea. Luego, se aplica

la siguiente correccion

2
L

2 _ .2
Xie =XL "5
O-C
Considerando los valores individuales de )(% .» mas los pesos adoptados para cada linea, se calcula un )(%

global:
N
2 2
Xt = Z WIX e
L=1

donde Ny es el nimero de lineas.

Por ultimo, se crea una figura donde se muestra un resumen de los resultados obtenidos con una
mejor visualizacion. Esta incluye, por ejemplo, la distribucion de varios de los pardmetros utilizados
en el andlisis y paneles en los que se muestran las lineas de hidrégeno y helio observadas y sintéticas,

utilizadas en el ajuste, para que el usuario compare visualmente.

3.24. FOTEL

FOTEL es el acrénimo de fotometric elements y es un programa creado para hallar una solucién orbi-
tal usando simultdneamente datos de velocidad radial y datos fotométricos de sistemas binarios, ademas
de derivar sus paradmetros orbitales y fisicos (Hadrava, 2004). El programa necesita de un archivo inicial
con datos de velocidades radiales y/o magnitudes, y valores iniciales de las variables a ajustar.

El modelo fisico que utiliza para el cdlculo de las velocidades radiales supone a las componentes del
sistema como masas puntuales moviéndose en drbitas keplerianas alrededor del centro de gravedad del
sistema. Como en general la forma de las estellas puede cambiar, por ejemplo si hubiera distorsiones o
debido al mismo movimiento orbital del sistema, esta suposicién no es suficiente. Por eso, FOTEL permite
elegir entre un modelo con equipotenciales de Roche y uno con elipsoides triaxiales para caracterizar
las estrellas; este dltimo es menos costoso computacionalmente y en general da resultados satisfactorios.
Por otro lado, la geometria de los eclipses se representa con un modelo de ocultacién de dos discos
con radio aparente R,/, para cada componente, considerando el oscurecimiento al limbo, y asi obtiene
luminosidades oscurecidas durante cada uno de los eclipses.

Todos los datos del archivo de entrada se separan en conjuntos llamados datasets, y las soluciones

se obtienen a partir de la minimizacion de la cantidad £_¢y» como funcién de los elementos orbitales,
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donde O representa el valor observado de una variable (es decir de la tabla de entrada) y C es el valor
calculado por el modelo. La sumatoria se hace sobre todos los puntos del archivo de entrada. A diferencia
de las curvas de velocidad radial, donde la sumatoria se puede escribir como funciones lineales de los
elementos, las curvas de luz no lo son. Para este caso la minimizacién se lleva a cabo a través del
algoritmo simplex (Kallrath and Linnell, 1987). Un simplex es una figura geométrica en el espacio de los
parametros. El algoritmo busca los vértices de este simplex y calcula la funcién de los pardmetros alli.
Luego descarta el valor maximo y el minimo y el simplex se reacomoda, comenzando el ciclo de nuevo.
Este proceso se itera hasta que converge al minimo de la funcién de pardmetros. Para mds informacién

ver Hadrava (2004) o el apéndice de mi tesis de licenciatura?.

3.2.5. PHOEBE

PHOEBE (acrénimo de PHysics Of Eclipsing BinariEs) es un software para modelado de binarias eclip-
santes. En su primera version (Pr§a and Zwitter, 2005, PHOEBE LEGACY) se basaba en el cddigo de Wil-
son—Devinney (Wilson and Devinney, 1971), mientras que hoy en dia existe una version re-escrita en
pYTHON (Pr$a et al., 2016, versiones 2.0 en adelante). El modelo que utiliza presenta una descripcién ana-
litica de 6rbitas de sistemas binarios, movimiento apsidal y efectos del tiempo que le toma viajar a la luz;
la distorsion de las estrellas debida a mareas y rotacidn asincrénica; propiedades radiativas de cada com-
ponente del sistema, incluyendo modelos atmosféricos, oscurecimiento por gravedad, oscurecimiento al
limbo e irradiacidn de cada estrella sobre la otra; entre otras cosas.

Como PHOEBE LEGACY sigue la 16gica del modelo de Wilson-Devinney, también hered6 sus limita-
ciones, que se volvieron evidentes al aparecer fotometria ultra precisa. El modelo ya no puede producir
ajustes adecuados a las curvas de luz con la precisién del método de binarias eclipsantes. Ademas, se han
descubierto una gran cantidad de estrellas triples y sistemas miiltiples, los cuales presentan variaciones
en los tiempos de los eclipses debido a efectos del tiempo de viaje de la luz y efectos dindmicos, la
presencia de planetas circumbinarios y sistemas multiples eclipsantes.

El célculo de la cantidad de flujo detectado de una binaria eclipsante se torna complicado ya que hay
una superficie distorsionada de las componentes. Por eso, en las nuevas versiones se utiliza la geometria
de Roche, que caracteriza aproximadamente esa distorsion, y ademds tiene en cuenta otros fendmenos
como la variacién del brillo superficial por el oscurecimiento gravitacional, oscurecimiento al limbo y
reflexiones, entre otras cosas. Las superficies eran tradicionalmente discretizadas uniformemente a lo
largo de la colatitud y la longitud en trapezoides planos para las cuales se asume uniformidad local. El
principal problema de este método es que la superficie de la estrella es aproximada por una malla que no
la cubre completamente, y ademds se vuelve mds complicado cuando las estrellas estdn distorsionadas.
Para resolver este problema, se reemplazaron los trapezoides por tridngulos, donde el método ahora
es discretizar la superficie en un conjunto de tridngulos quasi-equildteros y quasi-isométricos Asi cada
elemento de superficie tiene aproximadamente la misma drea, independientemente de la posicién o qué
tan distorsionada esté la superficie. Una mejora respecto al método anterior es que se puede discretizar

cualquier cuerpo en 3D, independientemente de su forma, mientras que la malla de trapezoides se basaba

*http://sedici.unlp.edu.ar/handle/10915/72341
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en formas cercanas a la esférica (Prsa et al., 2016).

Como el movimiento de los dos cuerpos alrededor del centro de masa queda descripto con las ecua-
ciones de Kepler, la 6rbita depende del semieje mayor a, el periodo orbital P,,, el cociente de masas g,
la excentricidad e y la velocidad sistémica V,,; por otro lado, la orientacién de la érbita queda definida
con la inclinacién i y el argumento del periastro w. Mientras que este formalismo explica las posiciones
dinamicas de los cuerpos en las 6rbitas, no describe la posicién donde el observador ve los cuerpos, debi-
do a que la velocidad de la luz es finita. Para abordar este problema, pHOEBE define el tiempo de referencia
fo con respecto al baricentro de todo el sistema, con la posibilidad de que el baricentro se pueda mover a
velocidad constante a lo largo del espacio.

En la dltima versién de PHOEBE se puede comparar facilmente modelos sintéticos, y elegir el mas
apropiado y eficiente para un sistema especifico. Los algoritmos incluidos para hallar la solucién se
dividen en tres categorias: estimadores, optimizadores y samplers.

Los estimadores buscan calcular soluciones iniciales rdpidas para un subconjunto de elementos rele-
vantes del sistema. Estos incluyen periodogramas para curvas de luz y velocidad radial, obteniendo asi
un periodo orbital; también ajusta una 6rbita kepleriana y propone valores para el tiempo de pasaje por
la conjuncion superior T, la excentricidad e, el argumento del periastro wy y la velocidad sistémica v,,
ademds de la inclinacién i y el semieje mayor proyectado a sin i. Por otro lado, calcula las fases del mini-
mo, el ingreso y la salida de los eclipses, y utiliza esos valores para estimar T de la conjuncién superior
y wp. Ademads, utiliza una red neuronal con los valores de la curva de luz de entrada y propone valores
para T, el cociente de temperaturas efectivas Tefr2/Tefr,1, la suma de los radios equivalentes normaliza-
dos al semieje mayor de la orbita (Requiv,1 + Requiv,2)/@orb, € Sinwy, e cos wy € i. Todos los estimadores
trabajan en el espacio de las fases y los datos de entrada pueden ser agrupados ( “binned”) para mantener
la eficiencia cuando se tiene grandes conjuntos de datos.

En cuanto a los optimizadores, la nueva versién incluye varios envoltorios (wrappers) de algoritmos
de optimizacién del paquete de pyTHON, scipy (Virtanen et al., 2020), los cuales buscan mejorar el ajuste
cuando ya se tiene una solucién inicial cercana a la final. Al igual que con los estimadores, PHOEBE
propone valores para los pardmetros ajustados, ademds de el valor de la funcién de mérito, la cual mide
qué tan parecidos son los datos con el modelo ajustado antes y después de aplicar la optimizacion.

Por tltimo, los samplers exploran la forma del espacio de pardmetros local y provee posteriores* ro-
bustos e incertezas que muestran las degeneraciones que se dan entre algunos pardmetros. Por ejemplo la
estimacién de la luminosidad del sistema estd fuertemente relacionada con los valores de las temperaturas
efectivas.

Para inspeccionar el espacio de pardmetros se utiliza un método de estadistica bayesiana: Markov
Chain Monte Carlo (MCMC), el cual estima la funcion de densidad de probabilidad posterior, inclu-
yendo correlaciones entre la muestra de pardmetros, usando como funcién de mérito el logaritmo de la
probabilidad. PHoEBE utiliza un wrapper del paquete EMcee (Foreman-Mackey et al., 2013), el cual usa
distribuciones para las estimaciones iniciales de los pardmetros (priors) y la muestra inicial, mientras

que trabaja con la funcién de mérito y la paralelizacién. Por el otro lado, también es posible muestrear

“En la estadistica bayesiana la conjuncién de las probabilidades a priori de las hipétesis permite calcular la probabilidad a
posteriori de cada una
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el espacio de pardmetros con el Dynamic Nested Sampled, el cual es otro método bayesiano, el cual,
a diferencia del MCMC, permite explorar y tratar con posteriores multimodales el muestreo. Se puede
acceder a los resultados de muestrear con cualquiera de los algoritmos mencionados accediendo a las
distribuciones posteriores, donde se representan las incertezas de cada valor y las correlaciones entre
pardmetros muestreados. Cuando estas distribuciones son lo suficientemente gaussianas, los posteriores
pueden ser convertidos en distribuciones gaussianas multivariables, las cuales representan los posteriores
como la media y una matriz de covarianza. Al correr este modelo sobre muestras de las distribuciones
posteriores, PHOEBE puede calcular y mostrar estos modelos individuales o el modelo medio, y propagar

10,30 0 50 en flujo o velocidad radial.

La version 2.3 de PHOEBE, asi como todas sus versiones anteriores, se pueden encontrar en su pagina

web>.

3.2.6. Codigo de evolucion estelar en sistemas binarios

La evolucién de sistemas binarios puede ser muy diferente al de considerar cada estrella aisladamen-
te; principalmente porque si las estrellas estdn lo suficientemente cerca, la primaria llenard su I6bulo de
Roche y se da lugar a la transferencia de masa hacia la estrella acretora, o hacia fuera del sistema. En este
trabajo tomamos en cuenta este proceso de evolucién haciendo uso del cédigo descripto en Benvenuto

and De Vito (2003). A continuacién se resumira el funcionamiento del cédigo.

Este c6digo cuantifica la tasa de transferencia de masa M y est4 basado en la técnica de Henyey
modificada (Kippenhahn et al., 1967), la cual resuelve un conjunto de ecuaciones diferenciales de la
evolucidn estelar con la inclusién de efectos hidrodindmicos y de la tasa de pérdida de masa. Esta dltima
es calculada durante los episodios de transferencia de masa, de manera implicita, realizando un proceso

iterativo.

Para realizar esto se resuelven las ecuaciones de la evolucién estelar, considerando los objetos con
simetria esférica, sin rotacién ni campos magnéticos. Bajo estas condiciones, las ecuaciones a resolver

son:

= La ecuacién de Euler para un fluido en movimiento

ov ov 10P Gm,

P wily m

donde v es la velocidad de un volumen infinitesimal de fluido, ¢ el tiempo, r su distancia al centro
de la estrella, p su densidad, P la presion en ese punto, m, la masa contenida dentro del radio r y

G la constante de gravitacion universal.

m La definicion de la velocidad

Shttp://phoebe-project.org/
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= [a ecuacién de la conservacién de masa

= La ecuacion de balance energético

ol, 2 oS
E = 4nr°p | €ue — € — TE
donde [, es la luminosidad, €,,. es la eneria nuclear generada por unidad de masa, €, es la energia
producida en forma de neutrinos (la cual usualmente escapa de la estrella sin interactuar con la

materia), T es la temperatura y S la entropia.

= La ecuacién de transporte radiativo de energia

or 3 k |

dr ~ 4ac T3 4n2p2

donde el primer término es la inversa de la conductividad térmica y &, es la opacidad de la materia

= ]a ecuacién de transporte convectivo de energia

oT T oP

E - conv;ﬁ

Las ecuaciones se resuelven considerando el problema en coordenadas lagrangianas donde £ es la

§=ln(1—%)

variable independiente, definida como

a

Cuando la masa de la estrella es variable, es conveniente reescribir el operador derivada como

0

9 _90y 9%
ot

0
mrza_t’é“-i- ot

m " O€

t

En esta formulacidn, se obtienen las dependencias de las derivadas con la tasa de pérdida de masa, lo
cual es importante ya que esta debe ser tomada como una nueva variable a ser modificada en el cédigo.

Con el fin de obtener una simulacion realista de la evolucidn de las estrellas, es recomendable tratar
a la masa de la estrella con un esquema de Henyey de diferencias finitas. Consecuentemente, se debe
considerar una integracion de la capa exterior de una porcion de la estrella, la cual es tan delgada que el
cambio en la luminosidad debido a pérdida de masa por los episodios de transferencia de masa ocurren
dentro de la porcion diferencial finita del modelo, siempre y cuando la capa externa tiene una fraccién
de masa, de alrededor de 177 de la masa de la estrella.

En cuanto a la evolucidén de los pardmetros orbitales del sistema, una primera aproximacion es cal-
cular la evolucién conservativa, es decir que se toman la masa total y el momento angular orbital como

constantes. De la definicién del momento angular total de la érbita, usando la tercera ley de Kepler, se
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puede tomar

a J 1 2 : 1 2

- =2—-4+ M|+ M| —7+ ——

a J M, + M, M, M, + M, M,
donde § representa la pérdida de momento angular, M, y M;, las masas de cada componente y, M, y M,
las tasas de pérdidas de masa de las mismas.

Si se considera una transferencia de masa no conservativa, se produce una pérdida del momento

angular del sistema. Siguiendo el método detallado en Rappaport et al. (1982) y Rappaport et al. (1983),
se puede describir el momento angular con dos pardmetros libres: 8, que representa la fraccion de pérdida

de masa de la estrella primaria que es acretada por la secundaria, y el momento angular especifico a de

2ray, |

la masa perdida por el sistema en unidades de =5*;

entonces podemos escribir

Zﬁai
oJ =« 6Ma (1 —B)T

donde 6M, es un incremental de masa perdida por la estrella donora, 6J es el momento angular incre-
mental de la masa perdida por el sistema y, a, y P son el semieje mayor (de la 6rbita de la secundaria) y
el periodo, respectivamente.

Si consideramos las pérdidas de momento angular debidas exclusivamente a la eyeccion de materia

del sistema, esta dltima ecuacién puede ser re-escrita como
oJ =a(l - B)NVG(M, + Mp)ap 6M,

Esta es una ecuacién diferencial para J (o a) como funcién de la masa de la estrella donora M,,. Por la
definicién de 8, podemos tomar
Ma = _ﬁMb

por lo que obtenemos una ecuacion diferencial de la separacién orbital.

Entonces, el cédigo explicado puede obtener la evolucion de cada estrella del sistema y encontrar
automdticamente el comienzo y el final de los estadios de transferencia de masa, cuantificando la tasa de
pérdida de masa del objeto de manera implicita y consistente en si misma.

Cabe mencionar que existe una actualizacién del c6digo donde se incorpora la rotacion de las estrellas
siguiendo la aproximacion shellular. De acuerdo a lo explicado en Zahn (1992), la rotacién (en particular
la rotacién diferencial) produce turbulencia, y en la zona radiativa de las estrellas esta turbulencia es
mayor en la direccién horizontal que el la vertical®. La rotacién shellular entonces considera que la
velocidad angular de la estrella es constante en superficies de nivel. Un ejemplo de aplicacion de cédigo

incluyendo rotacién se puede ver en el trabajo Putkuri et al. (2022).

SEsto se debe a que en la direccién vertical hay un gradiente térmico estable que se opone a la fuerza del movimiento del
fluido.



Capitulo 4
Analisis

4.1. HM1-8

El sistema binario HM1-8 (HM1 VBI10; & = 17" 19™ 0454, 5 = —38° 49’ 05") pertenece al ctimulo

abierto Havlen & Moftfat No. 1 (HM1 = C 1715-387; [ = 348.7°, b = —0.8°). Este es un grupo compacto

+0.146
5—0.157

(Bailer-Jones et al., 2021). Este cimulo abierto fue descripto por primera vez por Havlen and Moffat

de estrellas, situado en la parte interna de la Galaxia, mas alld del brazo de Sagitario, ad = 2.80 kpc
(1977). Varios afios después, Vazquez and Baume (2001) realizaron observaciones fotométricas y po-
larimétricas y descubrieron que este cimulo se encuentra altamente enrojecido (Ep_y = 1.84 + 0.07
mag). Luego Maiz Apelldniz and Barbd (2018) encuentraron un valor para la extincién en la banda V
de Ay = 5.678 + 0.054 mag, y el valor de la magnitud en esta banda corregida por extincién resulta
Vo = 6.798 mag.

HM1-8 fue clasificada como una estrella O8 (Havlen and Moffat, 1977), y subsecuentemente clasifi-
cada como O5V (Massey et al., 2001), y luego como OS5 III(f) (Gamen et al., 2008a; Sota et al., 2014).
Por otro lado, su naturaleza binaria fue descubierta por Gamen et al. (2008a) quienes encontraron un pe-
riodo orbital de 5.9 dias y masas minimas de 31 Mg y 15 Mg, indicando que la componente secundaria
también es una estrella de tipo espectral OB.

En mi tesis de licenciatura re-estudiamos este sistema con nuevas observaciones y propusimos recla-
sificar la primaria como una OS5 II-III y la secundaria como O09.7 V. Ademas, confirmamos que el sistema
es efectivamente de doble espectro (SB2), por lo que medimos velocidades radiales ajustando la linea de
He1 15876 tanto para la primaria como para la secundaria, con las cuales calculamos la solucién orbital
del sistema. Encontramos que el periodo era comparable con el encontrado por Gamen et al. (2008a)
(P =5.8786 + 0.0001 dias), con una excentricidad de e = 0.16 = 0.01. También contamos con datos fo-
tométricos donde se detect6 el eclipse primario, con lo cual pudimos estimar pardmetros fundamentales
como la inclinacién y las masas absolutas del sistema!.

En el dominio de los rayos X, Nazé et al. (2013a) observaron el cimulo HM1 con el satélite XMM-
Newton y realizaron un estudio donde caracterizaron propiedades generales de las estrellas pertenecientes

a HM1, incluyendo HM1-8. Del andlisis espectral obtuvieron que la estrella presenta una emision térmica

'Mi tesis de licenciatura se puede encontrar en http://sedici.unlp.edu.ar/handle/10915/72341
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con temperatura de 7 = 0.93 + 0.07 kev. Ademads, analizan el valor de Lx/LpoL ya que se relaciona
directamente con el tipo de emisién que presenta la fuente; éste tiene un valor tipico de 10~7 para vientos
de estrellas O (Nazé et al., 2013b; Nebot Gémez-Mordn and Oskinova, 2018) y para valores mayores a
este se asume que la emision de la fuente es no térmica, dando indicio de que hay una regién de colisién
de vientos (Chlebowski, 1984, 1989; Sana et al., 2006). En el trabajo de Nazé et al. (2013b) encuentran
que HM1 8 es la estrella, dentro de las demds O, con emisién mas dura (Lx/Lgor, = 1077). Sin embargo
para mi tesis de licenciatura re-estudiamos esta estrella en particular y realizando un anélisis espectral
similar al de Nazé et al. (2013b) encontrando que Lx/Lgor, = 1078, 1o cual nos indica que probablemente
la emision sea s6lo emisidn térmica de los vientos de las componentes de HM1 8. La principal diferencia
entre nuestro andlisis y el de Nazé et al. (2013b) es el rango espectral considerado donde la fuente emite
en rayos-X. Ellos toman el rango entero de XMM-Newton (0.5-10 kev), mientras que nosotros realizamos
un andlisis visual de las diferentes bandas y concluimos que este sistema s6lo emite entre 0.5-3 kev; asi
nos aseguramos de no estar introduciendo ruido al andlisis.

Para esta tesis decidimos extender el estudio comenzado en mi tesis de licenciatura; por un lado,
realizamos un desentramado espectral (disentangling) para encontrar espectros separados para cada una
de las componentes de HM1 8, lo cual nos permitié volver a clasificar cada componente y actualizar el
modelo binario con nuevas medidas de velocidades radiales, y por tltimo realizamos un andlisis de la
evolucién del sistema debida a la fuerza de mareas y del estadio evolutivo en el que se encuentra cada

estrella. Este andlisis derivé en una publicacién en la revista MNRAS en el 2021 (Rodriguez et al., 2021).

4.1.1. Observaciones

Para realizar el andlisis de este sistema contamos con datos espectroscépicos en el 6ptico, tomados
por el OWN Survey, y también datos fotométricos en la banda V, obtenidos durante un monitoreo de
asociaciones OB (Massey et al., 2012). Ademads, buscamos datos de archivo en rayos X del satélite
XMM-Newton.

En este caso, los espectrégrafos utilizados para obtener los datos son el espectrografo echelle monta-
do en el telescopio du Pont de 2.5 m, el Magellan Inamori Kyocera Echelle (MIKE) que se encuentra en
el telescopio Clay-Magellan de 6 m, ambos en el Observatorio de Las Campanas; y el Fibre-fed optical
echelle spectrograph (FEROS) en el telescopio de 2.2 m en el Observatorio de La Silla. Los espectros
de Las Campanas fueron reducidos utilizando 1rAF. En el caso de las observaciones del du Pont se aplicé
un binning de 2 X 2. Los espectros de FEROS fueron reducidos con el cédigo (pipeline) estindar de
reduccion en el paquete MiDAS que proporciona el European Southern Observatory (ESO). Se tomaron
tiempos de exposicién tipicos de 30 — 40 minutos, lo cual provee espectros con una relacién sefial a ruido
de aproximadamente 30 para el azul, y 100 hacia el rojo.

Los datos fotométricos fueron tomados en el filtro V con tiempos de exposicion entre 10 y 30 s. Estos
fueron tomados con dos telescopios: el telescopio Yale de 1 m en el Cerro Tololo Interamerican Obser-
vatory (CTIO) operado por el consorcio SMARTS?, y el telescopio Swope de 1 m en el Observatorio de

Las Campanas. Combinando ambas observaciones, obtenemos un total de 924 medidas en la banda V,

2Small & Moderate Aperture Research Telescope System
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con errores tipicos de 0.007 mag.

4.1.2. Analisis espectral
Calculo de velocidades radiales

Ya que HM1 8 es un sistema binario SB2, pudimos medir las longitudes de onda centrales de las
lineas espectrales ajustando funciones gaussianas a los perfiles de linea, utilizando la tarea spLOT de IRAF.
Para mi tesis de licenciatura habiamos medido velocidades radiales en las lineas He1 15876 para ambas
componentes, y ademas Hen 44542 y He 1 45411 para la primaria. Para esta tesis medimos ademds las
lineas C11 15696 y C1v 45812 (sdlo visibles en la primaria), ya que son las menos afectadas por vientos
y por tanto representan mejor el movimiento del centro de masa de la estrella.

Las medidas de velocidades radiales heliocéntricas se encuentran en la Tabla 4.1 (tanto las medidas
anteriores como las nuevas). Las longitudes de onda de referencia fueron tomadas del NIST Afomic
Spectra Database Lines, para He1 15876, C1 15696 y C1v A5812; y de Striganov and Sventitskii (1968),
para las lineas de He m. En la Tabla 4.1 también se encuentran las velocidades radiales calculadas a
través del método de correlacion cruzada con plantillas (templates de los espectros de cada una de las

componentes por separado.

Método de desentramado espectral (disentangling)

A los espectros observados les aplicamos el método de desentramado espectral (disentangling). Este
método consiste en aplicarle operaciones a un conjunto de espectros observados y obtener plantillas
(templates) de cada componente del sistema binario, es decir, espectros que presenten lineas sélo de cada
estrella individual; y, simultdneamente, calcular las velocidades radiales de cada estrella. A continuacién
explicaremos brevemente el método, desarrollado por Gonzalez and Levato (2006).

Suponemos que contamos con espectros de un sistema binario SB2, bien muestreados a lo largo de
las distintas fases orbitales, y que conocemos al menos una estimacién de las velocidades radiales de
cada espectro, que llamaremos VR, y VR, para la primaria y secundaria, respectivamente.

Un primer método realiza un corrimiento (o desplazamiento) Doppler llevando las lineas de la com-
ponente primaria a su longitud de onda en reposo (es decir desplazamos los espectros una cantidad —VR,
en velocidad) y cuando sumamos todos los espectros observados vemos las lineas de la primaria inten-
sificadas y las de la secundaria dispersas. Finalmente, se divide por la cantidad de espectros utilizados
y se recupera las intensidades originales de las lineas de la componente primaria, mientras que las de
la secundaria quedan diluidas. De manera andloga, se aplica el corrimiento Doppler de la velocidad de
la componente secundaria (—VRj), para que sus lineas queden en sus longitudes de onda en reposo, y
luego al sumar los espectros y dividir por la cantidad de los mismos, obtener un espectro con las lineas
de la primaria diluidas. Asi, calculamos un espectro para cada componente que es una aproximacion de
un espectro de una estrella individual (template).

El segundo método, toma los fremplates obtenidos y calcula velocidades radiales con la técnica de
correlacién cruzada de Fourier, es decir correlaciona cada template con los espectros observados y cuan-

tifica el corrimiento en longitud de onda entre un espectro observado y el remplate, el cual, luego, se
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Cuadro 4.1: Medidas de velocidad radial (en km s~!) para las componentes de HM1 8. Las etiquetas
’a’ y ’b’ indican las componentes primaria y secundaria, respectivamente. Los valores medidos cerca
de las conjunciones (marcados con *) no fueron utilizados en la solucién orbital. Se indican las lineas
espectrales utilizadas para cada medida y sus longitudes de onda en reposo, asi como el instrumento
utilizado para cada observacion.

HID He1 15876 Hem 25412 Hemn 44542 Cm 45696 Civ 45812 Correlacion cruzada Instrumento
2400000+ 5875.62 A 541152 A 454159 A 569592A 581198 A

a b a a a a a b
53873.858 935 -227.0 107.0 65.4 89.3 954 90.8 -213.4 du Pont echelle
53874.870 109.4 -2554 121.4 154.0 102.5 113.0 106.6 -245.1 du Pont echelle
53877.785 -100.5 - -99.7 -77.5 -109.2 -108.4 -115.1 172.8 du Pont echelle
53920.751 78.7 -209.0 91.1 90.3 79.4 77.1 73.6 -203.0 du Pont echelle
53921.734 116.6 -275.3 137.2 126.2 122.7 112.8 112.7 -262.7 du Pont echelle
53937.635 -17.5 - 10.5 13.4 13.6 -5.6 -2.5% -41.6* du Pont echelle
53938.710 100.3 -264.0 111.9 117.8 105.1 108.9 97.6 -247.0 du Pont echelle
53954.570  -48.7 - -51.7 -54.4 -76.4 -69.1 -75.1 100.4 MIKE
53954.586  -41.6 - -45.7 -46.5 -63.2 -61.9 -72.0 88.7 MIKE
53955.588 22.4 - - - 47.0 66.2 25* - MIKE
53987.508  -36.6 - -39.2 -25.8 -67.4 -61.0 —17* - du Pont echelle
53988.504 -157.6 264.9 -157.3 -150.0 -158.0 -170.9 -167.4 282.0 du Pont echelle
53989.517 954 159.7 -81.4 -86.0 -92.3 -99.8 -104.5 174.9 du Pont echelle
53990.520 -13.3 - 17.1 51.3 20.8 -1.8 -0.7* -50.7* du Pont echelle
53991.527 110.6 -242.0 101.3 107.3 148.5 158.4 99.6 -236.3 du Pont echelle
54198.868  -18.5 - 3.5 239 -17.7 -35.3 -2.5% -58.4* du Pont echelle
54257.750  -11.9 - -10.1 - -13.0 -32.3 =7.1% -51.4* du Pont echelle
54258.805 -172.7 267.1 -159.8 -149.7 -172.1 -165.1 -163.7 263.8 du Pont echelle
54600.726 -123.5 176.0 -110.5 -111.6 -121.1 -122.8 -129.6 183.4 FEROS
54626.784 1204 -282.7 141.6 115.5 110.5 127.4 112.4 -261.6 FEROS
54953.803  -73.0 - -65.0 -63.4 -78.9 -79.4 -88.4 108.6 FEROS
54956.807 80.1 -203.6 80.7 85.8 73.2 79.9 74.8 -194.0 FEROS
54961.793 1134 -293.8 131.0 142.8 107.0 117.0 105.9 -272.1 du Pont echelle
54964.682 -164.7 273.1 -138.2 -147.3 -153.5 -165.1 -179.0 271.0 du Pont echelle
54976.747 -139.8 207.1 -126.0 -131.4 -135.3 -135.7 -149.0 218.9 FEROS
56813.780 1154 -261.6 143.1 117.2 118.4 120.3 109.8 -251.7 du Pont echelle

56815.818 -150.4 253.7 129.3 -135.3 -152.0 -156.7 -158.7 262.2 du Pont echelle
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traduce a velocidad radial. Esto lo realizamos a través de la tarea Fxcor de IRAF. Finalmente, obtenemos
un nuevo conjunto de velocidades radiales para cada espectro observado. Con éstas volvemos a calcular
unos nuevos templates de los espectros de las estrellas realizando asi un proceso iterativo de cdlculo
de remplates y velocidades radiales que mejoran con cada iteracion. Este proceso se repite hasta que la
diferencia entre las velocidades radiales calculadas en una iteracién y en la siguiente sea menor a cierta
tolerancia.

Las medidas de velocidades radiales obtenidas anteriormente (ajustando gaussianas) fueron utiliza-
das como punto inicial para el método de disentangling. Si bien no es necesario tener un template para
iniciar el proceso de disentangling, el proceso de convergencia mejora considerablemente con uno. Por lo
cual, utilizamos como primeros templates modelos de FASTWIND, correspondientes a una Teg de 41 000 K
y 33000 K para la primaria y secundaria, respectivamente; y log g = 4.0 para ambas componentes (estos
valores los obtuvimos de calibraciones hechas para los respectivos tipos espectrales de las componentes
en Martins et al. 2005). Ademds, se estimaron valores de la velocidad de rotacién proyectada (v sini) del
ajuste gaussiano de la linea He1 15876. Luego de 20 iteraciones, el proceso de disentangling convergio.

La convergencia mejoré cuando utilizamos, para el proceso de correlacién cruzada, sélo las lineas
mds intensas de cada componente, por lo que nos centramos en Hen 44542, Heu 45412, O m 15592,
Civ 45812, He1 45876 y He 1 46683 para la componente primaria; y en He1 14922, He1 15876 y He1
16678 para la secundaria. Los templates fueron obtenidos combinando 10 espectros con buena SNR que
fueron observados cerca de las cuadraturas orbitales. Ambos se muestran en la figura 4.1, junto con un
espectro compuesto, obtenido de la suma de 4 espectros tomados en la segunda cuadratura. Los valores
de las velocidades radiales calculadas por este método también se encuentran en la Tabla 4.12. Se puede
ver, comparando con los valores obtenidos del ajuste gaussiano, que los resultados son consistentes.

Debido a que la regién donde se encuentra este sistema estd altamente enrojecida, se producen ciertos
efectos en los espectros, por ejemplo que la SNR no sea uniforme en todo el rango espectral. En esta si-
tuacion, diferencias pequefias en el continuo al normalizar, podrian afectar el resultado del disentangling.
Por otro lado, los espectros muestran una gran cantidad de bandas interestelares difusas (DIBs), sobre
todo hacia el rojo. Al realizar el disentangling estas DIBs no se logran eliminar del todo, producien-
do un continuo no homogéneo. Afortunadamente, estas DIBs no afectan las lineas tomadas para medir

velocidades radiales, ni las que se usan para clasificar espectralmente.

Clasificacion espectral

La clasificacion espectral de cada una de las componentes del sistema se realizé basdndonos en los
templates obtenidos de cada una por separado. Para eso seguimos los criterios planteados en el Galactic
O-star Spectroscopic Survey (GOSSS), de Sota et al. (2011) (actualizados en Maiz Apelldniz et al., 2016)
A los templates de cada componente se les cambi6 el poder resolvente para que sea parecido al de este
catdlogo, i.e. R ~ 2500.

En el espectro de la primaria se puede ver que el perfil de la linea He1 44471 tiene una intensidad
menor a la de Hemr 44542, asi que siguiendo los criterios de clasificacién de Sota et al. (2011), en mi

tesis de licenciatura clasificamos esta estrella como una O35 III. Pero, si comparamos el espectro de
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Figura 4.1: Templates obtenidos del método de disentangling (para la primaria en rojo, para la secundaria
en azul), comparados con un espectro compuesto generado al combinar los mejores 4 espectros tomados
durante la segunda cuadratura. En cada panel se graficaron lineas verticales mostrando las longitudes de
onda desplazadas por corrimiento Doppler de la primaria (en rojo) y la secundaria (en azul): He1 14471,
He 1 14542, Sim 44553, N 44634/41, C 14651, He 1 14686, He1 14713, Hp, He 114922, He 1 45016,
He1 15047, He 1 45412, O 11 15592, C 11 15696, C1v A5801-12, He1 15876, He 1 16527, H,,, He 1 16678
y He 1 16683.

esta componente con HD 96843 y HD 193682 que son estdndares de tipos espectrales OS Il y O4.51V
respectivamente, podemos ver la semejanza de la primaria con HD 193682 (ver Fig 4.2). Cabe mencionar
que adn no hay asignada una estdndar de tipo espectral O4 III, por eso no se encuentra en la comparacion.
También consideramos que las emisiones N 1 14634/41/42 tiene una intensidad semejante a la absorcién
He 11 14686, lo cual indica el calificador (f). Por lo tanto, re-clasificamos a la estrella primaria del sistema
HM1 8 como una estrella O4.5IV(f).

En el espectro de la estrella secundaria de HM1 8, identificamos las siguientes lineas de absorcién:
He114388, 4471y 4713, Hent 44686, 4542 (débil), y Sim 14553, indicando una estrella de tipo espectral
O tardia o B temprana. Ademads, las intensidades relativas de He 1 14686 y He 1 14713 designan una clase
de luminosidad V. En la Fig 4.3, se grafica el espectro de HM1 8b junto con las estandares del GOSSS:
AE Aur (09.5 V), v Ori (09.7 V); yde Sotaet al. (2011): 7 Sco (BO V) y HD 2083 (B0.2 V). Comparando
la intensidad de la linea Hemr 44542 con Simn 44553, se puede ver que el espectro de la secundaria se
parece mds al de v Ori. Esto ademds concuerda con la intensidad relativa de Her 14686 y Her1 14471.

Por lo tanto, la estrella secundaria se clasifica como una 09.7 V.

Analisis del ensanchamiento de las lineas espectrales

Con el fin de caracterizar la velocidad de rotacién de las componentes de HM1 8, se realizé un
andlisis del ensanchamiento de las lineas espectrales en cada estrella. Para esto se utiliz6 la herramienta
1ACOB-BROAD (Simén-Diaz and Herrero, 2014), que determina la velocidad de rotacién proyectada v siniy

la macroturbulencia v, de una estrella OB. Siguiendo las recomendaciones de Simén-Diaz and Herrero
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(2016).
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(2007b) se trabajé con lineas de absorciéon metdlicas, ya que son las menos afectadas por otras causas
de ensachamiento ademads de la rotacién. Consideramos la linea C1v 45812 para la componente primaria
pero para la secundaria no encontramos ninguna linea metélica apta para este tipo de andlisis, por lo que
tomamos la linea He1 15876.

Este estudio se aplico a 3 tipos de espectros: los templates de cada componente por separado, un es-
pectro compuesto formado por 3 espectros observados en la fase de la segunda cuadratura, y un espectro
de FEROS (también en cuadratura). Para trabajar con los templates hay que tener un cuidado extra, ya
que como la herramienta contempla estrellas individuales, se debe corregir cada uno por su respectivo
factor de dilucién. Estos fueron estimados a partir de las magnitudes calibradas (segtn el tipo espec-
tral, Martins and Plez 2006a) , entendiendo al factor de dilucién como una estimacion de la fraccion de
flujo observado que pertenece a una componente especifica, comparada con el flujo total. Encontramos
factores de 0.8 y 0.2 para la primaria y secundaria, respectivamente.

El mejor ajuste se obtuvo utilizando el espectro compuesto y se puede ver en Fig. 4.4, donde se grafica
el espectro alrededor de la linea seleccionada (Civ 45812 y He1 45876 para la primaria y secundaria,
respectivamente) y los distintos ajustes hechos con los dos métodos mencionados antes: transformada
de Fourier y Goodness-of-fit. Ademads se grafica la transformada de Fourier en un esquema amplitud vs.
vsini, mostrando el primer minimo, que se utiliza para calcular en primera instancia la velocidad de
rotacion proyectada.

Para la estrella primaria se encontr6 que v,sini = 105 + 14 km s Y Vmaca = 67 £ 6 km s7!. La ve-
locidad de macroturbulencia, entendida como causas de ensanchamiento ademas de la rotacion, es de un
valor significante, lo cual implica la existencia de otros factores de ensanchamiento como movimientos
ciclicos en la superficie debido a inestabilidades turbulentas (Simén-Diaz et al., 2017). Los valores deri-
vados para la secundaria son: vy sini = 82+ 15 km s! Y Vmach = 22+7 km s~!, donde el ensanchamiento

queda completamente dominado por la rotacién.

Espectroscopia cuantitativa

Se realiz6 un andlisis cuantitativo de las componentes del sistema para estimar sus pardmetros atmos-
féricos: la temperatura efectiva T.g, la gravedad superficial log g y la fuerza del viento Q, definida como
Q=M (veoR)' donde v, es la velocidad terminal. Para esto se utiliz6 la herramienta Grid-Based Auto-
matic Tool del proyecto IACOB (1acoB-GBAT), la cual estd escrita en IDL y compara un espectro observado
con una grilla de modelos FASTWIND (Havlen and Moffat, 1977; Puls et al., 2005b), convolucionando-
los con su correspondiente v sin i y vp,e; finalmente selecciona el modelo que mejor ajusta, a través de
un test de 2. Este andlisis se basa en técnicas estdndares para estrellas O, usando lineas épticas de H'y
He (para més detalles ver Sec. 3.2.3 o Simén-Diaz et al. 2011a)

Corrimos 1acoB-GBAT sobre el template de HM1 8a, eligiendo como pardmetros iniciales de Tefr o
y log g, los valores tabulados para una estrella O5 III de las calibraciones de Martins et al. (2005).
Los modelos fueron ensanchados segin los pardmetros de v, sini y Vyuc 4 calculados con 1acoB-BROAD,
fijando algunos valores. Primero, las abundancias de helio fueron fijadas en Yy.=0.10 que es un valor

tipico para estrellas masivas galacticas. El exponente 8 también fue fijado al valor tipico de 5=0.8. Por
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Figura 4.4: Caracterizacién del ensanchamiento de las lineas espectrales para la componente primaria
(arriba) y secundaria (abajo) de HM1 8, calculado mediante la herramienta 1acoB-BrOAD. Izquierda: C v
A5812 de la primaria y He1 15875 de la secundaria en el espectro compuesto (linea negra). Superpuestos
se encuentran: el ajuste de la transformada de Fourier (rojo), el GOF (azul), GOF sin considerar macro-
turbulencia (verde), y GOF tomando la velocidad de rotacién proyectada de la transformada de Fourier
(violeta). La linea horizontal azul es la estimacion del nivel de ruido. Derecha: transformada de Fourier
para los distintos métodos, mostrando el primer minimo (linea vertical roja), donde vsini es calculada
(el esquema de colores es igual al explicado arriba).

dltimo, tenemos que darle al programa un valor de la velocidad de microturbulencia, &, para lo cual
hemos hecho corridas a diferentes valores para comparar y notamos que el ajuste es insensible a este
valor, por lo tanto tomamos el valor minimo que puede tomar: é&=5 km s~!. Para el ajuste consideramos
las siguientes lineas: Ha, HB, y Hy; He1 44471 y 5876; y Hew 14542 y 5412, ya que son lineas tipicas
que caracterizan a las estrellas O. Los valores obtenidos se encuentran en la Tabla4.2 y la comparacién
del template con el modelo que mejor ajusta se encuentra en la Fig4.5. Se puede notar la concordancia
entre el template y el modelo FASTWIND.

Para HM1 8b también usamos su respectivo femplate, tomando valores iniciales de Tegp y logg, b
de Martins et al. (2005) para una estrella 09.5 V, y nuevamente los modelos se convolucionan con
las vp, sini y vy Obtenidas con 1acoB-BRoAD. Para el ajuste consideramos todas las lineas visibles de
esta componente: Ha, HB, Hy, He1 44471, 4713, 4922, 5015 y 5876; y Hen 14542, 4686 y 5411. Los
pardmetros calculados se encuentran en la Tabla4.2 y la salida del 1acoB-GABT (para este ajuste se dejo
fijo log g, = 4.0 ya que, debido a la poca intensidad de las lineas, no lograba ajustar este parametro; el
valor considerado es tipico para estrellas enanas). En la Figura 4.6 se grafica el template de la secundaria
con el modelo FASTWIND que mejor ajusta, y se puede ver que el ajuste es bueno.

Algo a tener en cuenta es que al realizar el anélisis sobre los templates de cada estrella por separado,
debemos considerar el cociente de flujos entre las componentes, por lo cual necesitamos multiplicar a
cada template por su respectivo factor de dilucién. Como fue explicado con anteriodidad, los factores de
dilucién se calculan a partir del cociente de flujos, que se estima de los tipos espectrales y la magnitud

calibrados. Como vimos enesta secci/’on, los valores apropiados son f,=0.8 y f,=0.2 para la primaria y
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Figura 4.5: Template de HM1 8, obtenido con el método de disentangling, comparado con el modelo
FASTWIND que mejor ajusta (pardmetros en la Tabla4.5). En cada panel se trazan lineas verticales
mostrando las longitudes de onda desplazadas de He1 44471, Hem 44542, Sim 14553, He 1 14686, He1
A4713, Hg, He1 14922, He1 45016, He1 45047, Hen 45411, O mr 45592, He1 45875, Hen 16527, Hy,
Her1 16678, Hem 16683.

secundaria, respectivamente.

Efecto Struve-Sahade

Al realizar una inspeccion visual de los espectros notamos cambios en la intensidad relativa de la
linea He 1 47065 en ambas cuadraturas. Estas variaciones podrian estar asociadas al efecto Struve-Sahade.
Entendemos este efecto como el aumento (debilitamiento) aparente de lineas de absorcién de ambas
componentes a medida que se acercan (alejan) al observador; esto es diferente al concepto tradicional
donde sdélo varian las lineas de la secundaria (ver Linder et al., 2007). La primera vez que se detectd este
efecto fue en Pickering and Bailey (1896), y desde entonces se ha intentado explicar este efecto sin lograr
reproducirlo del todo, por lo cual se sospecha que varios mecanismos son los que lo producen (Bagnuolo
et al., 1999; Linder et al., 2007; Palate et al., 2013). En Abdul-Masih et al. (2020) presentan un modelo
que considera a las estrellas como una superficie geométrica tridimensional que produce perfiles de linea
a ciertas fases y orientaciones. Con este modelo logran reproducir el efecto Struve-Sahade en el sistema
HD 165052.

En la Fig. 4.7 se muestra la linea He1 47065 para dos espectros FEROS en cuadraturas opuestas
para representar el efecto Struve-Sahade. Ademads, graficamos el cociente de los anchos equivalentes
He1 A7065/He1 15876 para ambas componentes. Como la linea He1 45876 no presenta este efecto, al
graficar este cociente a lo largo de las fases se evidencia el cambio del ancho equivalente de la linea He1

A7065, especialmente para la secundaria. Para analizar la confiabilidad de las variaciones espectrales,
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Figura 4.6: Template de HM1 8, (obtenido del método de disentangling), comparado con el modelo
FASTWIND que mejor ajusta (los pardmetros se encuentran en la Tabla 4.5). En cada panel se grafica-
ron lineas verticales representando las longitudes de onda desplazadas de He1 44471, He n 44542, Si
14553, Hen 14686, He1 14713, Hg, He1 44922, He1 45016, He1 45047, Hen 45411, Om 45592, He1
A5875, Heu 16527, H,,, He1 16678, He 1 16683.

Cuadro 4.2: Pardmetros obtenidos del andlisis cuantitativo espectral para ambas componentes del sistema

HM1 8.

Parametro Primaria Secundaria
vsini [kms™!] 105 + 14 82+ 15
Vmac [km s7!] 67 + 6 22+7
Tert [K] 41200 + 1200 34500 + 1200
log g [dex] 3.76 £ 0.15 4.0 (fijo)
log QO [dex] -123+0.1 -13.0+0.3
Pardmetros fundamentales adoptados:
My [mag] 5.2 3.7
R [Rp] 11.0+0.2 57+0.1
log (L/Lg) [dex]  5.49 +0.04 4.61 +0.04
M, [Mo] 26.8 + 8.2 <97
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Figura 4.7: Izquierda: dos espectros de FEROS alrededor de la linea He1 47065, en dos cuadraturas
diferentes (una con la secundaria acercdndose y la otra cuando se aleja) donde el efecto Struve-Sahade
puede verse. Derecha: Cociente de los anchos equivalentes de He1 47065 sobre He1 45876 vs. la fase
orbital, para ambas componentes del sistema HM1 8. Se puede notar que el cociente cambia con la fase
orbital, siendo mas evidente en las medidas de la secundaria.

calculamos el ancho equivalente de la DIB 45850 en los mismos espectros donde se detectan los cambios,
y encontramos que es constante con un 5 % de error, lo cual es mucho menor al cambio que presenta He1
A7065. Por lo tanto, los cambios en el ancho equivalente de He1 47065 son reales, no son debidos al
ruido ni a errores en la normalizacién. Aun asi, debemos tener en cuenta que alrededor de He 1 47065 se
encuentran DIBs débiles (147061.0, 7062.5 y 7069.0), lo que podria estar afectando la medicion de los

anchos equivalentes.

Orbita espectroscopica

Para mi tesis de licenciatura, estimamos el periodo del sistema a través de la tarea ppm (phase dis-
persion minimization, Stellingwerf 1978) de 1rAF, la cual consiste en minimizar la varianza de los datos
con respecto a una curva de velocidad radial; y vimos que el valor estimado del periodo era compatible
con el encontrado por Gamen et al. (2008b). Este periodo fue utilizado como valor inicial para el cdlculo
de la orbita espectroscépica (los valores iniciales del resto de los pardmetros se estimaron a partir de
una inspeccién visual de las curvas de velocidad radial). Se ajust6 la solucién orbital con el programa
roTEL (Hadrava, 2004), utilizando los datos de velocidades radiales medidos para la linea He1 45876
(Tabla4.1). Para este trabajo incluimos también en el ajuste el resto de las lineas medidas mostradas en
la Tabla 4.1 como distintos datasets. El cddigo convergié rdpidamente, dejando todos los pardmetros
libres. En particular, las soluciones encontradas con las medidas hechas en He1 15876 y con la corre-
lacién cruzada de los espectros desentramados muestran el menor error. Por lo tanto, consideramos la
solucién calculada a partir de las medidas obtenidas por correlacion cruzada como representativa del

sistema binario. Los pardmetros que caracterizan la 6rbita se muestran en la Tabla4.3.

4.1.3. Modelo del sistema binario

Al poner en fase las observaciones fotométricas con el periodo hallado con la solucién orbital es-

pectroscépica pudimos observar una pequefia disminucién del brillo del sistema en una fase cercana a
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la conjuncién inferior (la estrella primaria atrds de la secundaria), por lo que interpretamos esto como
la deteccién del eclipse principal del sistema, es decir cuando la componente primaria queda parcial-
mente oculta por la estrella secundaria, como se muestra en la Figura4.9 (representada en el plano del
cielo). Bajo esta suposicién, ajustamos un modelo a los datos fotométricos utilizando el cédigo FoTeL. La
estimacidn inicial de los elementos orbitales (P, Ty, e, w, K, ), fueron tomados de la solucién orbital,
y fijamos los valores de la temperatura efectiva, coeficientes de oscurecimiento al limbo, magnitudes
y radios. Los coeficientes de oscurecimiento al limbo fueron tomados de Castelli and Kurucz (2003)
(donde consideran una funcidn lineal); mientras que Teft o Y l0g 845 son los calculados por el c6digo
1ACOB-GBAT en el andlisis cuantitativo. Las magnitudes en la banda V para cada estrella fueron calculadas
considerando los factores de dilucién y la magnitud aparente del sistema (my = 12.52 mag; Reed, 2003).

Para esta tesis hicimos algunas suposiciones sobre los pardmetros astrofisicos de las estrellas dado
que presenta un eclipse parcial poco profundo y no detectarse bien los tiempos de inicio y final el eclipse,
ademds de no ver el eclipse secundario, no podemos calcular al mismo tiempo los radios, las temperaturas
y la inclinacion del sistema, asi que tomamos cotas para el cdlculo de estos pardmetros.

La luminosidad de cada estrella se estima considerando la distancia calculada por Bailer-Jones et al.
(2021),d = 2805f}g'(7’ pc, la extincién en la banda V de Maiz Apellaniz (2018), Ay = 5.678 + 0.054 mag,
las correcciones bolométricas de Martins and Plez (2006a), BC, = —3.67 mag y BCp, = —2.97 mag, y
el cociente de flujos calculado con anterioridad. Luego, con la expresién de Stefan-Boltzmann inferimos
valores para los radios. Considerando el rango de variacién de la luminosidad obtenemos 3 conjuntos
de radios posibles, los cuales le damos como entrada a FOTEL para determinar la inclinacién (también
tendremos un rango en el que puede variar). Los pardmetros calculados se listan en Tabla 4.3, y la
curva de luz modelada, junto con los datos fotométricos en funcién de la fase orbital, se muestran en la
Figura 4.8.

Para mantener la intensidad del eclipse debemos considerar que a mds luminosidad, mds grandes
serdn los radios y menor serd la inclinacion orbital, y por ende masas absolutas mayores. Los valores
mds pequefios de masas se obtienen con las luminosidades mds bajas y los radios mds pequefios. Los
rangos determinados por los diferentes radios y luminosidades se tienen en cuenta para calcular el rango
de variacion de la inclinacion. Estos errores se propagan a la estimacion de otros pardmetros relacionados
con la inclinacion, como la masa de cada estrella y el semieje mayor de la érbita.

En la Figura 4.9 se encuentra representada la configuracion del sistema en las conjunciones inferior
(fase orbital @ = 0.9) y superior (® = 0.4), de acuerdo a la solucién orbital obtenida y los pardmetros
fisicos derivados. Se muestra el sistema en el plano del cielo, como lo veria un observador. Cabe notar
que debido a la excentricidad del sistema, el eclipse primario (que es bastante poco profundo) se ve
cerca del pasaje del periastro, pero el eclipse secundario no sucede, debido a que la separacién entre las
estrellas es mayor en la conjuncién superior.

Por completitud, también realizamos un grafico log L—log T.g (se puede ver en la Figura 4.10), donde
las trayectorias evolutivas y las isocronas fueron calculadas con el modelo descripto en Benvenuto and De
Vito (2003). Asumimos abundancia solar con Z = 0.014 y un overshooting moderado con agy = 0.2. No
consideramos para estos modelos la rotacion de las estrellas, 1o cual es correcto ya que las componentes

del sistema rotan mucho mas despacio que la velocidad de ruptura (ver mds abajo). Tomando los valores
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Cuadro 4.3: Solucién obtenida con roTEL tomando como datos de entrada las medidas de velocidades
radiales y los datos fotométricos conjuntamente. Para los pardmetros que no tienen errores, consideramos
los valores extremos que pueden tomar propagando los errores de los valores de la solucién orbital,
representados a la izquierda (valores minimos) y derecha (valores maximos).

Elemento

Valor

Solucién orbital espectroscépica

P [d]

To [HID -2400000]

e

V3 [km s71]

V2 [kms™']

wl[’]

K, [km s™']

Kp [kms™!]
q=My/M,

a, sini [Rg]

ay sini [Rp]

M, sin® i [Mg]

My sin’ i [Mg]
r.m.so-cy [km s
LM.S o cp [km s71]

5.87820 + 0.00008

56 815.30 +0.09
0.14 £ 0.01
-20.2
-11.5
119+ 10
143 +2
273+3
0.52 £0.02
16.4 + 0.1
31.3+04
28.4+0.7
14.6 +0.4
4.5
5.8

Parametros fijos

Va [mag] 12.8

Vb [mag] 14.3

T K] 41200

T [K] 34500

My, [mag] -S54 52 50
My, [mag] -39 37 -35
R, [Rp] 11.6 10.8 9.6
Ry [Ro] 6.2 58 5.1

Parametros derivados

i[°] 68.0 70.0 72.0
a [Rp] 51.6 50.7 503
M, [Mp] 350 33.6 324
My, [Mg] 182 17.7 17.0

I.M.S$(0-C) fotometria [Mag] 0.013
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Figura 4.8: Panel superior: curva de velocidad radial para el sistema HM1 8 cuyas medidas fueron ob-
tenidas por el método de correlacion cruzada y cuyas fases se calcularon utilizando las efemérides de
la Tabla4.3. La velocidad sistémica fue substraida de las medidas de velocidad radial. La linea sélida y
tridngulos representan la estrella primaria, y la linea a puntos y las cruces, a la secundaria. Las barras de
error asociadas son menores que el tamafio de los simbolos. Panel inferior: curva de luz en el filtro V, en
funcién de la fase calculada con el mismo periodo que la de velocidad radial. Los puntos rojos represen-
tan las observaciones del telescopio Yale de 1-m (SMARTS); los puntos violetas, del telescopio Swope.
Los puntos mas pequefios representan datos que no fueron considerados para el ajuste (30 clipping). La
linea sélida muestra el mejor ajuste obtenido con FoTeEL. La barra de error representa el error tipico de la
fotometria.
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Figura 4.9: Modelo de la configuracidn del sistema binario HM1 8 proyectado en el plano del cielo
durante las fases de conjuncién (izq. superior, der. inferior), realizado con PHOEBE.
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Figura 4.10: Diagrama log L —log Teg. Las lineas negras representan los caminos evolutivos (con compo-
sicidén solar) de estrellas individuales desde 11 Mg hasta 55 Mg. Las lineas rojas muestran las isocronas
calculadas cada 1 Ma. La linea magenta a trazos indica la evolucién de cada componente del sistema
HM1 8 hasta 4 Ma. Los puntos azules, junto a las barras de error corresponden a la luminosidad y tem-
peratura efectiva dadas en la Tabla 4.5. Estos caminos evolutivos se calcularon aplicando el modelo
descripto en Benvenuto and De Vito (2003).

obtenidos de la Tabla 4.3 y las tasas de pérdida de masa derivadas de los modelos, se puede deducir la
masa de cada componente en la Secuencia Principal de Edad Cero (Zero Age Main Sequence, ZAMS):
M, = 343 Moy My, = 17.9f% Mg, considerando una edad del sistema de 2 Ma. En la Figura 4.10
podemos ver en linea magenta los tracks evolutivos de estas masas mencionadas hasta una edad de 4 Ma.
Es importante notar que el sistema tendra desbordamientos del 16bulo de Roche alrededor de una edad de

4.8 Ma, pero actualmente consideramos que el sistema es mds joven y ambas estrellas estdn separadas.

4.1.4. Evolucion del sistema por causa de la fuerza de marea

Realizamos un estudio de la evolucién del sistema HM1 8 debida a la fuerza de marea (evolucién
mareal), comparando los resultados con las cantidades observadas. En particular, observacionalmente
encontramos que el sistema es excéntrico, lo cual es un indicio de que el sistema no ha sufrido desbor-
damientos de los 16bulos de Roche (RLOF) y por lo tanto las componentes del sistema se encuentran
separadas. Si el sistema estuviera en un estado de RLOF, la érbita seria casi circular. Entonces, resulta

interesante estimar el tiempo de circularizacién del sistema.
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Para computar la evolucién mareal del par se necesita resolver 6 ecuaciones diferenciales ordinarias
no lineales, las cuales corresponden a la evolucién del semieje mayor a (o, equivalentemente, el periodo
orbital Po), la excentricidad e, la velocidad de rotacién angular w; de cada componente y la inclinacién
de sus ejes de rotacion i; con respecto al plano orbital.

Las ecuaciones mareales dadas por Repetto and Nelemans (2014), las cuales son una generalizacién
de las de Hut (1981) (ver también Belczynski et al., 2008), fueron calculadas de manera implicita, con un
algoritmo de diferencias finitas adecuado para sistemas que pueden alcanzar una situacién de equilibrio.
La resolucién de estos célculos fue hecha por el Dr. Benvenuto y aqui sélo usamos los resultados.

Adoptando unas masas iniciales de las componentes de 33.8 Mg y 17.9 Mg para la primaria y se-
cundaria respectivamente, y considerando una edad de 2 Ma para el sistema, se logra evolucioanr a los
valores observados actualmente. Como mencionamos antes, se toma una abundancia solar, overshooting
moderado y se obvian los efectos de la rotacion estelar; sin embargo, la rotacion si se considera en la
evolucién mareal. Esto no es contradictorio ya que la rotacién de las componentes es mucho mds lenta
que la rotacion critica, y por ende el mezclado interno (infernal mixing) debido a la rotacion es un efecto
menor. Por el contrario, si se necesita considerar el intercambio entre el momento angular que aporta la
rotacién y el que corresponde a la érbita para tratar correctamente la evolucién mareal.

Para computar la evolucion mareal, primero necesitamos conocer como evolucionan las masas, los
radios y los radios de giro k de las componentes>, los cuales fueron calculados con el c6digo presentado
en Benvenuto and De Vito (2003) y los resultados se pueden ver en la Figura 4.11. Como tratamos
en el modelo con funciones continuas y con derivadas continuas, éstas fueron tabuladas de antemano,
ignorando los efectos de las mareas en el tratamiento de la evolucion (esta es una aproximacién natural
ya que HM1 8 es un sistema con componentes bien separadas).

Analizamos la evolucién mareal considerando 3 escenarios diferentes, tomando diferentes condicio-
nes iniciales. Definimos los casos I, II, y III con diferentes valores iniciales de periodo orbital, excentri-
cidad y velocidad angular para estudiar qué tan sensible es la evolucién con respecto a estos pardmetros.
Ademds, analizamos cdmo cambia la evolucién al cambiar el valor de la inclinacién del eje de rotacidn,
asi como también al cambiar la velocidad angular de la secundaria. Encontramos que estas variaciones
casi no influyen en la evolucién mareal, por lo que nos limitamos solamente a los casos I, II y III men-
cionados con anterioridad. Definimos @; = (w;)inic/(Wi)er, donde (w;)inic €s la tasa de rotacién inicial y
(u)l.z)Cr = GM,-/R? es la tasa de rotacion critica si la estrella fuera esférica. Vale aclarar que utilizamos
(w;)cr sOlo para estimar la relevancia de la rotacién en las ecuaciones de estructura. Considerando que
las componentes del sistema tienen una velocidad tangencial de rotacién proyectada del orden de los
100 km s~! y los valores de masas y radios presentados en la Figura 4.11, encontramos que @; ~ 1/7, lo
cual justifica el uso de caminos evolutivos sin considerar la rotacién.

Definimos los diferentes casos de la siguiente manera:

= Caso I: Consideramos (€)inic = 0.29; @ = 0.20; (i1 )inic = 1.0; @2 = 0.20; (i2)inic = 1.0 y variamos
el periodo orbital: (Pog)inic = 5.705, 5.848, 5.994, 6.144, y 6.297 dias.

s Caso II: Consideramos (Porp)inic = 6.000 dias; @ = 0.20; (i1)inic = 1.0; @wo = 0.20; (i2)inic = 1.0

*Los radios de giro k estdn dados porla expresién I = k2 MR?, donde [ es el momento de inercia de la estrella.
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Figura 4.11: Evolucién de las masas (panel superior) y radios (panel del medio) con sus correspondientes
incertezas. En el panel inferior se muestran los radios de giro de cada componente de HM1 8.

y variamos la excentricidad: (e)iic = 0.20, 0.220, 0.242, 0.266,y0.293.

m Caso III: Consideramos (P )inic = 5.900 dias; (€)inic = 0.20; (i1)inic = 1.0; @y = 0.20; (i2)inic =
1.0 y variamos la velocidad angular de la primaria: @w; = 0.100, 0.150, 0.225, 0.337, y 0.506.

Los resultados mds importantes se muestran en la Figura 4.12, de los cuales podemos ver que la
excentricidad inicial del sistema fue mayor que la observada actualmente y hay una clara tendencia a la
circularizacion. Ademads, el tiempo necesario para alcanzar la excentricidad observada es de alrededor de
2 Ma en el mejor de los casos, comparable con el valor que obtuvimos del camino evolutivo de la com-
ponente primaria (ver el panel superior de la Figura 4.12). También podemos ver que la circularizacion
se alcanzaria a una edad de aproximadamente 5 Ma. En el panel inferior de la Figura 4.12 se muestra la
evolucién del periodo orbital, y podemos notar que cambia poco, dado que las componentes de la binaria
estdn separadas a una distancia relativa mucho mayor que el tamafio de cada una. Como resultado, el

intercambio de momento angular entre las componentes es minimo.

Por completitud, presentamos en la Figura 4.13 la evolucién mareal de HM1 8 donde vemos que a
una edad de 2 Ma coinciden con los valores observados del sistema. Notar que para una edad de 2 Ma
coinciden los valores modelados del periodo orbital, excentricidad y velocidades de rotacién con las
observadas; y ademads, bajo este modelo, el periodo la componente primaria se sincronizard con el orbital

alrededor de los 4 Ma, mientras que la secundaria lo har4 alrededor de los 5 Ma.
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Figura 4.12: Evolucién tidal del sistema HM1 8 de acuerdo al modelo descripto en el texto principal.
Los paneles muestran la evolucién temporal de la excentricidad y periodo de la érbita. Las lineas negras
representan el caso I: evolucién de 5 casos con diferentes valores iniciales del periodo. La curva supe-
rior corresponde con el mayor periodo orbital inicial. Las lineas a puntos rojas representan el caso II: la
evolucién temporal para 5 diferentes valores iniciales de la excentricidad. La curva superior representa
el mayor valor de excentricidad inicial, para el cual los valores de e y P con la evolucion varian mds
lentamente. Las lineas a trazos azules represetnan el caso III: la evolucién temporal para 5 valores di-
ferentes de la velocidad inicial de rotacién para la primaria. Nuevamente, la curva superior corresponde
al mayor valor de @ jni;, para el cual el periodo y la excentricidad muestran una evolucién mads lenta.
La regién sombreada en el panel superior y la linea horizontal negra en el panel inferior muestran los
valores observados de excentricidad y periodo.
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Figura 4.13: Evolucién de los periodos orbitales y de rotacién de cada componente, excentricidad de la
orbita y velocidades de rotacidon de un sistema con masas como las que correponden a HM1 8. Aqui
asumimos (Porp)init = 5.70 dias,(Ppri)inic = 2.37 dias,(Psec)init = 3.17 dias, (&)inic = 0.17; (i)inic =
(i2)init = 0.0. Para esta configuracién particular, encontramos que una edad de 2 Ma coincide con el
periodo orbital, excentricidad y velocidades de rotacién observadas. En el panel inferior la regién de
color cyan (magenta) representa la incerteza en la velocidad de rotacién de la primaria (secundaria).
Notar que la componente primaria se sincronizard alrededor de los = 4 Ma, mientras que la secundaria
lo hard a los 5 Ma.
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4.1.5. Exceso infrarrojo

Por dltimo, a los efectos de investigar la posible presencia de otros objetos en el sistema, se cons-
truy6 una distribucién espectral de energia (SED) a partir de los datos fotométricos hallados mediante
una biisqueda en todas las bases de datos conectadas con vosa*. Luego, ajustamos un modelo de la
SED del sistema, calculado como la suma de dos modelos de atmédsfera TLusTy, donde utilizamos co-
mo suposiciones iniciales modelos con temperaturas efectivas, gravedades y absorcién en el visual lo
mads similares posibles a las obtenidas en el estudio espectro-fotométrico del sistema descripto en las
secciones anteriores. A continuacion, vosa ajusté dichos pardmetros, obteniéndose el mejor ajuste pa-
ra Tepap = 40000,32500 K, logg,, = 3.5,4.0 y Ay = 5.73 mag. Las metalicidades se mantuvieron
fijas e iguales a la metalicidad solar. El resultado del ajuste puede verse en la Fig. 4.14 y reproduce
correctamente la SED observada en casi todo el rango espectral considerado.

Sin embargo, vosa encuentra un flujo superior al esperado en los filtros infrarrojos W1 (Acensrar =
3.35 um) y W4 (Acensrar = 22.1 um) de la misiéon WISE. vosa indica automdticamente estos flujos como

posibles excesos infrarrojos (suspicious excess).

HM1+8
TLUSTY-OSTAR+BSTAR, Teff:40000, logg:3.5 TLUSTY-OSTAR+BSTAR, Teff:32500, logg:4 Av:5.73

Th.Spec. (1)
Th.5pec. (2)
Observed
3sigma
* Model (1)
* Model (2)
—— Model (tot)
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Mo fit
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Figura 4.14: Distribucién espectral de energia de HM1 8 ajustada con vosa. Los puntos rojos indican
las mediciones fotométricas corregidas por extinciéon. Los puntos y la curva azul, representan el modelo
calculado sumando los modelos de la primaria (puntos celestes) y de la secundaria (violetas). El dltimo
punto rojo hacia la derecha indica el flujo en la banda W4 de WISE, que se discute en el texto. Los puntos
naranjas son puntos que no fueron considerados para el ajuste.

A fin de analizar la posibilidad de que los flujos en dichas bandas estén ligados a alguna compafiera
adicional del sistema, en primer lugar inspeccionamos visualmente todas las imagenes Opticas e infrarro-

jas de esa zona del cielo disponibles en ALabIN®. Notamos en ellas la existencia de emisiones sumamente

4VOSA (acrénimo de Virtual Observatory SED Analyzer) es una herramienta disefiada para buscar datos fotométricos de
objetos en catdlogos accesibles a través del Observatorio Virtual (VO), buscar modelos tedricos de espectros y calcular su
fotometria sintética, realizar tests estadisticos para determinar qué modelos reproducen mejor los datos fotométricos e identi-
ficar automdticamente posibles casos de excesos infrarrojos. Se encuentra disponible en http://svo2.cab.inta-csic.es/
theory/vosa/. Ver Bayo et al. (2008).

5 ALADIN es un atlas interactivo de la esfera celeste que permite visualizar imagenes digitales del cielo, superponer catilogos
astronémicos y acceder interactivamente a datos e informaciones relacionados tanto con los catdlogos como con las imédgenes.
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extendidas en varias bandas del IR cercano y medio en toda la zona del cimulo HM1, que parecen co-
nectadas también con las regiones de formacion estelar cercanas RCW 121 y RCW 122. En particular,
puede notarse que las emisiones en las bandas W1 y W4 (ver Fig. 4.15) se superponen con la linea de
vision hacia HM1 8. Entendemos que los supuestos excesos infrarrojos seflalados por vosa en nuestro
sistema son en realidad, muy probablemente, las emisiones de estas estructuras y, por tanto, no se deben

a otras componentes de HM1 8.

4.1.6. Resumen y conclusiones

Para esta tesis extendimos el estudio realizado sobre el sistema HM1 8, volviendo a analizar los da-
tos de espectroscopia y fotometria que tenfamos disponibles. Asi pudimos llevar a cabo una descripcién
exahustiva del sistema, cuyo andlisis incluye el desentramado espectral, el cdlculo de una solucién or-
bital mejorada, la actualizacion de la clasificacion espectral de las componentes, y la determinacién de
pardmetros fundamentales del sistema. Ademds, modelamos de la evolucién mareal de la binaria, y la
comparamos con los resultados observacionales.

Aplicamos el método de disentangling espectral a los espectros observados, encontrando asi los
espectros template de cada una de las componentes por separado. A los mismos les calculamos las
velocidades radiales y llevamos a cabo un anélisis espectral cuantitativo.

Labinaria HM1 8 es un sistema eclipsante muy masivo cuyas componentes, clasificadas como 04.5 IV
y 09.7 V, estdn caracterizadas por la 6rbita relativa del sistema, con un periodo P = 5.8782 dias, el cual
es muy cercano al reportado por Gamen et al. (2008b). También obtuvimos una nueva solucién orbi-
tal utilizando las medidas de velocidades radiales calculadas a partir de la correlacién cruzada de los
templates de cada componente con los espectros observados. La drbita es excéntrica (e = 0.14) con su
eje mayor apuntando muy cerca de nuestra linea de la visual. Ademas, el cociente de masas encontrado
g ~ 0.5 es de los valores mas comunes para sistemas binarios masivos en el OWN Survey, de acuerdo a
Barbi et al. (2017).

Agregando la fotometria (en donde se detecta el eclipse primario) obtuvimos la inclinacién del sis-
tema (i = 70°), y encontramos masas absolutas de M,=33.6 My y M,=17.7 Mg para la primaria y
secundaria, respectivamente, resultando asi el sistema mds masivo conocido.

Obtener masas absolutas confiables de las estrellas es de gran importancia, mds cuando estamos
estudiando estrellas masivas. Antes de nuestro estudio, la estrella gigante mas temprana con masa co-
nocida (calculada con el método de binarias eclipsantes) era HD152248b, una estrella 07 III con M =
30.1 £ 0.4 Mgy (Mayer et al., 2008), y la subgigante mds temprana era HD152218a, una O91V con
M =19.8 £ 1.5 Mg (Rauw et al., 2016). Ademds la masa dindmica hallada para la secundaria es cercana
a la de la otra estrella O9.7 V galactica cuya masa se conoce bien, HD152218b (Rauw et al., 2016), con
M =15.0=1.1 Mg.

Por otro lado, estudiamos la evolucién mareal del sistema, resolviendo las ecuaciones de Repetto and
Nelemans (2014), de donde encontramos que la circularizacién de la érbita se alcanza en unos 4 Ma, y

como la edad del sistema es menor, este resultado es consistente con el hecho de que las observaciones

Ver Bonnarel et al. (2000)
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conducen a una solucién orbital excéntrica. Ademads, la evolucién del periodo muestra pequefios cambios
a lo largo del tiempo, lo que corresponde con un intercambio de momento angular débil, como es de
esperarse en binarias donde la distancia entre las componentes es considerablemente mds grande que los
tamaiios individuales de las mismas.

Finalmente realizamos un anélisis de excesos infrarrojos con la herramienta del observatorio virtual
vosa en la cual cargamos toda la fotometria disponible en su base de datos y ajustamos un modelo a la
SED del sistema. El ajuste es bueno en casi todas las bandas, salvo en W1 y W4 (WISE) donde se ven
posibles excesos IR. Por lo tanto, inspeccionamos imédgenes en varias bandas infrarrojas y notamos una
gran cantidad de emisién extendida. Ademads, el cimulo HM1 parece estar asociado con las regiones de
formacién estelar RCW 122 y RWC 121, por lo cual creemos que ese posible exceso se deba a alguna(s)
de estas estructuras y no a una posible compafiera del sistema.

Poniendo en contexto los resultados obtenidos, cabe notar que no hay muchas estrellas masivas com-
pletamente caracterizadas, y menos estrellas con masas dindmicas confiables. En este caso, la compo-
nente primaria es una estrella O4.5 IV, lo que la hace la subgigante mds temprana de la que se tenga una
caracterizacion completa. Finalmente, es importante remarcar que las diferentes técnicas utilizadas para
el andlisis de HM1 8 dan resultados consistentes, por lo que los pardmetros fundamentales encontrados

son robustos.
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2MASS )

Figura 4.15: Emisién IR alrededor de HM1 8. Panel superior: imagen compuesta del cimulo abierto
HM1 y sus alrededores en el IR medio a partir de datos del telescopio espacial Spitzer. Rojo: banda 24
um; verde: 8 um; azul: 4.5 um. Se indican las regiones de formacién estelar RCW 121 y RCW 122. Cré-
dito de la imagen: NASA Spitzer Space Telescope. Inferior izquierda: imagen de la banda J de 2MASS.
Derecha: imagen compuesta. Rojo (verde): banda W4 (W1) de WISE; azul: banda J de 2MASS. Pueden
verse claramente, en color rojizo, las extensas regiones de emisién en la banda W4 y la emisién difusa,
ain mds extendida, en color verdoso, correspondiente a la banda W1. Témese en cuenta que el panel
superior estd girado respecto a los inferiores. En estos dltimos, RCW 122 es la emision amarilla més
brillante al sudeste de HM1 8.
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4.2. HD 165246

HD165246 (CPD-24 6208, a0 = 18"06™04.75, 62000 = —24°11’43.9”, V = 7.6) se encuentra en
el cimulo abierto NGC 6530, el cual estd inmerso en la regiéon HII Messier 8 (M8, también conocida
como Nebulosa de la Laguna). Fue inicialmente clasificada por Walborn (1973) como una 08V (n). Otero
(2007) descubri6 que se trata de un sistema binario eclipsante a través del estudio de datos de ASAS3,
reportd por primera vez un periodo de 4.5928 d, y derivé las efemérides Ty v = HID 2 452 383.888 +
495928 X E.

Mayer et al. (2013) obtuvieron por primera vez un modelo binario del sistema, tomando 13 espectros
de FEROS (La Silla Observatory) del archivo de la European Southern Observatories (ESO) entre 2006
y 2009, y midieron sus velocidades radiales. Asf calcularon el periodo, P = 4.592706 d, encontrando un
valor similar al de Otero (2007). También derivan una solucién orbital y notan que las semiamplitudes y
la velocidad sistémica variaban de una linea a otra linea y, a pesar de que no encontraron indicios de la
estrella secundaria, atribuyen estas diferencias a la presencia de lineas débiles de la compaiera. Basados
en esto, estimaron la funcién de masa empleando la media de la semiamplitud de las lineas de Hell 14542
y 4686, que deberian estar presentes sélo en el espectro de la primaria. Encuentran que la semiamplitud
de la primariaes K, = 55.9+ 1.0 km s~1 1o cual lleva a una funcién de masa f(m) = 0.0824 Mg,. Debido
a la gran velocidad de rotacién y que el sistema presenta eclipses, consideran que la inclinacién debe
ser grande, entonces para alcanzar esa funcion de masa, el cociente de masas debe ser un valor pequeiio,
alrededor de 0.17. Bajo esta suposicidn, determinan, para la primaria, una masa M, =~ 22 Mg, un radio
R, ~ 7.4 + 0.2 Ry y una alta velocidad de rotacién v, = 244 + 3 km s~!, por lo que estamos frente a una
rotadora rapida. Sin embargo, estos resultados son estimativos, ya que la secundaria no es visible en los

espectros.

Unos anos después, Johnston et al. (2017) volvieron a estudiar este sistema usando fotometria del
satélite Kepler en su misiéon K2, obteniendo alrededor de 30 dias consecutivos de datos de ciencia. Como
HD 165246 es un sistema brillante, satur6 los pixeles de Kepler, desparramando la sefial a lo largo
de varios de ellos. Para asegurarse de estar tomando s6lo brillo de este sistema, hicieron pruebas con
varias mascaras, corroborando que la binariedad y variabilidad de las curvas de luz pertenecen a la
misma fuente. Considerando estos datos, logran mejorar la solucién encontrada por Mayer et al. (2013),
utilizando el médulo EmMcee dentro del paquete de PHOEBE; esta rutina realiza un Markov Chain Monte
Carlo (MCMC) bayesiano. De este andlisis, encuentran una correlacion entre el cociente de masas y
los potenciales Q, y €, pero mejores datos espectroscOpicos eran necesarios para caracterizar esta

correlacion.

Por udltimo, en Johnston et al. (2021) obtuvieron 160 espectros nuevos, tomados con el espectrégrafo
HERMES, ubicado en el Instituto de Astrofisica de las Canarias (IAC). Para maximizar la relacion sefial
a ruido (SNR) calculan el perfil Least Squares Deconvolved (LSD), el cual realiza una convolucién de
una serie de funciones J intensidades dadas a una cierta longitud de onda (dada con una mdascara) para
calcular un perfil de linea promediado del espectro entero. Entonces, el aumento de SNR esperado es
proporcional a VN, donde N es el niimero de lineas espectrales incluidas en la méscara. Luego, estudia-

ron las variaciones del perfil de linea a lo largo del tiempo para investigar las causas del ensanchamiento
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de las mismas, como la rotacién y las pulsaciones. Ellos llevaron a cabo un anélisis de las frecuencias
encontradas en las mediciones de VR, aunque primero tuvieron que quitar la variabilidad en los datos de-
bida al movimiento orbital de la binaria (el modelado de los corrimientos en VR se realizé6 con MCMC).
De este andlisis encuentraron una variabilidad intrinseca en el sistema, y como algunas de las frecuencias
halladas en las VRs también se encontraron en la fotometria, interpretaron que las frecuencias detectadas
en el LSD y en la fotometria se deben a una mezcla de modos p de pulsacién de baja amplitud y modos
g. Cabe aclarar que ellos no detectaron la presencia de la componente secundaria ni en los espectros ni
en los perfiles LSD, por lo que observaciones con mayor resolucién serian necesarias.

Para esta tesis re-estudiamos el sistema HD 165246 con espectros opticos nuevos, tomados en el
OWN Survey, y ademds contamos con espectros observados con GHOST, que es un nuevo instrumento
ubicado en Gemini Sur con un gran poder resolvente (R ~ 80000). Con espectros de tan alta calidad,

intentamos detectar la componente secundaria de este sistema.

4.2.1. Observaciones
Fotometria de K2

El telescopio espacial Kepler fue lanzado en 2009 con el objetivo de descubrir exoplanetas y, para
el 2012, su misién primaria fue finalizada y una nueva mision, llamada K2, fue presentada, utilizando
las capacidades que quedaron. HD 165246 fue observada en cadencia larga (29.42 minutos de tiempo
de integracion) y cadencia corta (58.85 s de tiempo de integracién), desde el 21 de abril hasta el 1° de
julio de 2016. En esta tesis hacemos uso de los datos fotométricos extraidos por Johnston et al. (2017),

quienes obtienen una curva de luz de ~ 30 d.

Datos espectroscopicos

Bajo el proyecto del OWN Survey se observé este sistema entre 2006 y 2019, utilizando los espec-
trografos FEROS (La Silla Observatory), el espectrégrafo del telescopio Irénée du Pont (Las Campanas
Observatory), y el espectrografo REOSC (Complejo Astronémico El Leoncito). Ademds, contamos con
espectros de alta resolucion tomados con el espectrografo GHOST, recién comisionado, ubicado en Ge-
mini Sur. Los datos se obtuvieron bajo el programa de System Verification (ID: GS-2023A-SV-104)
durante algunas noches seleccionadas en mayo del 2023. El instrumento fue utilizado en su modo de alta
resolucion (binning espectral X espacial: 1X2).

Los espectros del OWN Survey fueron reducidos con rutinas estdndares de IRAF, y los espectros
GHOST fueron procesados usando el software GHOSTDR (en su version 1.0.0) dentro del entorno 3.0

de DRAGONS.
4.2.2. Andlisis espectroscopico

Velocidades radiales y clasificacion espectral

El espectro compuesto de HD 165246 muestra caracteristicas consistentes con una O8 V(n), con li-

neas anchas de H, He 1y He 1. Inicialmente, nuestro estudio se llevd a cabo considerando los espectros
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Figura 4.16: Espectros compuestos observados de GHOST (panel izquierdo) y FEROS (panel derecho)
alrededor de la linea He1 45876 en fases similares, cercanas a la primera cuadratura. En el espectro de
GHOST resulta evidente la deteccién de la componente secundaria (indicada por la linea verde), atin
siendo su intensidad muy pequeiia.

del OWN Survey, buscando indicios de la compafiera como asimetrias en las lineas, o lineas metalicas
originadas por una compaiera estelar fria. Con este andlisis, pudimos detectar la linea de He1 15876,
corrida tanto al rojo como al azul. Luego, examinamos los espectros de GHOST y pudimos ver la secun-
daria no s6lo en He1 45876, sino también en He1 14471 y Mgu 14481. En la Figura 4.16, comparamos
un espectro de FEROS y uno de GHOST en fases similares, alrededor de la linea He1 15876.

De la inspeccién de las lineas espectrales podemos decir que la compaiiera es muy débil, por lo que la
contribucion de la secundaria en el espectro compuesto es marginal. Por lo tanto, medimos velocidades
radiales de la primaria ajustando perfiles gaussianos a las lineas He1 14471, He1 14922, He1 45015, He 1t
14542, Hent 45411, Ot 45592, C1v 45801 y He1 A5876. Las medidas se realizaron con la tarea spLoT
de rAr. Dado que las mediciones no presentaban una gran dispersion entre distintas lineas, decidimos
promediar las medidas de diferentes lineas para representar el movimiento de la componente primaria.

En cuanto a la estrella secundaria, detectamos He1 15876 en los espectros del OWN Survey y pudi-
mos también detectar He1 44471 y Mgu 44481 en los espectros de GHOST. También en este caso, dado
que las medidas en distintas lineas eran comparables, decidimos promediarlas.

Por otro lado, también tenemos datos de IGRINS, por lo que realizamos una inspeccién de los espec-
tros buscando indicios de la secundaria, en principio, alrededor de lineas de Hel, pero no encontramos
nada. Esto se ejemplifica en la Figura 4.17, donde podemos ver un espectro de IGRINS alrededor de las
lineas He1117002.47, He14421125.83 y 21134.5. Cabe notar que dada la alta rotacién de la componente
primaria no se separan las ultimas dos lineas.

Dado que tomamos mediciones con 5 instrumentos diferentes, medimos la linea interestelar (IS) Nat
15890 (D,) para determinar si una correccién de punto de cero es necesaria. El valor medio de la linea

IS D;, promediando todos los espectros (menos los de GHOST), es de —51 km s71, siendo el valor mds
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Cuadro 4.4: Medidas de velocidad radial (en kms~!) para las componentes del sistema HD 165246.
Los subindices *a’ y b’ indican a la primaria y secundaria, respectivamente. Estas velocidades son un
promedio de las medidas hechas sobre las lineas He1 14471, He 1 14542, He1 14922, He1 45015, Hent
A5411, O 45592, C1v A5801 y He1 A5876, para la primaria; y Her1 44471, Mgu 14481 y He1 A5876

para la secundaria.

HID VR, VR,
2400 000+

53868.783  -11.2 -
53938.776 1.6 -
53965.572  -30.1 -
53966.555  26.5 -
53967.530  49.1 -2934
53968.528 -8.5 -
53969.532 -52.1 310.2
53970.555 39 -
53954.674 -264 167.8
53955.691 -57.8 -
53986.570  15.6 -
53987.547 -26.9 -
53988.540 -27.9 -
53989.543  31.1 -
53991.554 -13.0 -
54198919 -49.5 -
54199911 -32.8 -
54209.920  38.9 -
54211.902 -12.9 -
54219.852 54.6 -297.1
54220921 238 -
54246.838  47.6 -
54251.871  65.9 -
54252.866  32.0 -
54310.750  15.6 -
54316.630  50.5 -
54338.658 109 -
54339.645 539 -
54340.645 -9.8 -
54582.880  88.3 -
54608.918 -24.2 -

HJD VR, VR,
2400000+

54644.820 -50.0 -
54626.701 -31.3 -
54660.735 455 -
54693.677 9.2 -
54955.931 9.4 -
54956.929 -54.0 -
55761.765  15.6 -
55846.535 11.3 -
56438.890  23.7 -
58408.527  84.7 -
58409.569 -8.7 -
58596.813  66.0 -
58596.851  50.5 -
58597.761  40.1 -
58597.786  44.1 -
58598.854  -32.8 -
58598.878  -33.3 -
58599.760  -32.9 -
58599.786  -11.7 -
58600.771 459 -
58600.795  47.7 -
60077.811 -24.6 318.8
60077.815 -24.2 3124
60077.812 -29.0 317.2
60079.743 544 -237.5
60079.745 583 -226.2
60079.748  55.0 -247.7
60080.737 469 -2134
60080.740  46.1 -214.1
60080.742  43.3 -208.7
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Figura 4.17: Espectro de IGRINS alrededor de las lineas He1 417002.47 (izquierda) y He1 1121125.83
y 21134.5 (derecha). Se puede notar que la componente primaria es un rotador apreciablemente rapido
dado que vemos las lineas ensanchadas, tanto que incluso que las lineas He1 421125.83 y He1121134.5
no se llegan a separar. No hay indicios de la componente secundaria.

alto —49.9 km s~! y el més bajo —51.6 km s™!; pero para los datos de GHOST el promedio es de —77 km
s~!, por lo que se hizo una correccién por punto de cero a estos espectros. La desviacién estandar de las
medidas de la IS entre todos los espectros es de 2.5 km s~!, la cual representa una estimacién del error
cometido en las mediciones de velocidad radial del sistema.

En la Figura 4.18 se muestran dos espectros de GHOST observados en cuadraturas opuestas, alrede-
dor de las lineas detectadas para la secundaria. Alli puede notarse que las intensidades de Mg 14481
y He1 44471 son muy similares para la secundaria. La comparacién entre estas dos lineas es el criterio
principal para clasificar estrellas tipo B tardias (Evans et al., 2015), por lo que la deteccién de Mgn
14481 y de He1 14471 con intensidades similares nos indica un tipo espectral B§. Como no logramos

ver ninguna otra linea para la componente secundaria, no podemos determinar su clase de luminosidad.

Analisis cuantitativo

La componente secundaria es marginalmente detectable, por lo que podemos obtener un template
representativo de la primaria realizando un promedio de los espectros con mejor SNR (corregidos por la
velocidad radial de la primaria). Como las lineas de la secundaria son muy débiles, al hacer el promedio
de varios espectros desplazados a la velocidad de la primaria, la secundaria se diluird hasta hacerla
practicamente inexistente en el femplate obtenido. A este espectro resultante le realizamos el andlisis
cuantitativo.

Determinamos la velocidad de rotacion proyectada de la primaria, haciendo uso de la herramienta
TIACOB-BROAD (Simoén-Diaz and Herrero, 2014). En la Figura 4.19 podemos ver un ejemplo de ajuste para
la linea He1 A5876. Luego realizamos el andlisis cuantitativo con la herramienta 1acoB-GBAT (Simén-
Diaz et al., 2011b), que compara el espectro de entrada con una grilla de modelos FASTWIND (Puls

et al., 2005b) convolucionados por la correspondiente velocidad de rotacién v, sin i y la macroturbulencia
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Figura 4.18: Espectro compuesto observado de GHOST para fases @ = 0.86 (panel superior) y ® = 0.24
(panel inferior), cerca de las cuadraturas. En ambos se muestran las lineas He1 14471, Mgn 14481 y He1
A5876 para la primaria (lineas naranjas) y secundaria (lineas verdes).

Vmac.a» ¥ selecciona el modelo que mejor ajusta mediante un algoritmo de y?. Asf se obtienen pardmetros
astrofisicos como la temperatura efectiva, la gravedad superficial, etc (ver Tabla 4.5).

Los pardmetros de ensanchamiento encontrados fueron v, sini = 247 km s Y Vmaca = 74 km s y
estos son valores de entrada para la herramienta 1acoB-GBaT. Ademds, fijamos valores para la abundancia
de helio en un valor tipico para estrellas O galicticas, Yge = 0.09, la velocidad de microturbulencia,
que considera fija para estrellas O, &, = 15 km s™!, y el exponente de la ley 3 que caracteriza el viento,
B = 0.8. Este valor es tipico para estrellas masivas (Holgado et al., 2018; Puls et al., 2005a). 1ACOB-GBAT
también contempla varias lineas de H y He para realizar el andlisis, por lo que para el ajuste tuvimos en
cuenta todas las lineas visibles en el espectro: Ha, HB, Hy, HS, He, He1 14026, He1 14471, He1 14713,
He1 45015, He1 45876, He 1 14200, He 1 414542, He 1 14686 y He 1 15412.

Los valores fisicos ajustados se encuentran descriptos en la Tabla 4.5. Allf se indican también los
valores obtenidos por Holgado et al. (2022a), quienes realizaron un ajuste similar para un conjunto de
casi 300 estrellas masivas galécticas, incluida HD 165246, pero sin generar un femplate. Como puede
verse, los valores que obtenemos son similares a los que ellos reportan. Ademads, en la Fig. 4.20 puede

verse que el modelo reproduce correctamente las lineas ajustadas.

4.2.3. Modelo binario
Solucion orbital

Derivamos la 6rbita espectroscépica del sistema utilizando las medidas de velocidad radial, hechas
como explica la Sec. 4.2.2, para ambas componentes, y dandolas como datos de entrada al programa
FoTEL (Hadrava, 2004). Los pardmetros iniciales se tomaron de los estudios previos hechos por Johnston

et al. (2021, 2017). El programa converge rapidamente a la solucién final y los pardmetros calculados se
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Figura 4.19: Caracterizacion del ensanchamiento de las lineas espectrales para la componente primaria
de HD 165246, calculado mediante la herramienta 1acoB-BrOAD. Izquierda: He1 45876 en el espectro
compuesto (linea negra). Superpuestos se encuentran: el ajuste de la transformada de Fourier (rojo),
el GOF (azul), GOF sin considerar macroturbulencia (verde), y GOF tomando la velocidad de rotacién
proyectada de la transformada de Fourier (violeta). La linea horizontal azul a es la estimacién del nivel de
ruido. Derecha: transformada de Fourier para los distintos métodos, mostrando el primer minimo (linea
vertical roja), donde v, sin i es calculada (el esquema de colores es igual al explicado arriba).

Cuadro 4.5: Parametros obtenidos del andlisis espectroscdpico cuantitativo de la componente primaria
de HD 165246, y su comparacion con los valores reportados en Holgado et al. (2022a).

Parametros Esta tesis Holgado et al. (2022a)
Vg sini [km s~1] 247 + 13 251
Vmac.a [km s~ 74 £ 13

Tera [K] 34000 + 500 35900
log g, [dex] 39+0.1 3.99
log O, [dex] -13.0 (fijo)
Parametros fundamentales adoptando:
My [mag] 4.417
R, [Rp] 8.2 +0.1
log (L/Lg), [dex] 4.96 + 0.02
My, [Mo] 18.3+2.7

1 Tomado de Martins and Plez (2006b).
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Figura 4.20: Comparacion entre el template de la componente primaria (negro) y el modelo de FASTWIND
que mejor ajusta, segin los pardmetros obtenidos con 1AcOB-GBAT. Notar que 1ACOB-GBAT sOlo usa lineas de
H, He I y He II para el ajuste.
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Cuadro 4.6: Solucidén espectroscdpica dada por roTeL donde podemos ver que este sistema es de corto
periodo y poco excéntrico, aunque lo mds notable es el extremadamente bajo cociente de masa que tiene.

Elemento Valor

P [d] 4.59276 + 0.00006
To [HID —2400000] 57215.43 +0.02
e 0.077 + 0.002
w[°] 87.6+1.2

K, [km s™1] 52.7+3.3

Kp [kms™'] 329.4 + 36

q = My/M, 0.170 + 0.006
ag sini [Rp] 47.7+0.3

ap sini [Ro] 292 +3.4
M, sin® [Mo] 22+5

My sini® [Mo] 4+ 1

V,, [kms™'] 6.3

V,, [km s™!] 39
r.m.so-c), [km S_l] 13
r.m.so-c), [km S_l] 7

muestran en la Tabla 4.6°.

Analisis espectroscépico y fotométrico combinado

Modelamos el sistema binario eclipsante con el cédigo pHoEBE2 (Prsa et al., 2016). Al hacerlo, con-
sideramos los coeficientes de oscurecimiento por gravedad y albedo bolométrico comoa =1y S8 =1
para ambas componentes, ya que tienen envolturas radiativas (Claret, 2001, 2003). Los coeficientes de
oscurecimiento al limbo fueron fijados manualmente, utilizando van Hamme (1993) y Claret and Bloe-
men (2011) para los valores bolométricos y bandas fotométricas, respectivamente, en la prescripcion raiz
cuadrada.

El modelo inicial fue aproximado utilizando los resultados de FOTEL para los pardmetros orbitales y
1ACOB-GBAT para los astrofisicos. Utilizamos el optimizador Nelder-Mead para encontrar las mejores solu-
ciones para la curva de velocidad radial y de luz individualmente. Para reducir el espacio de parametros
y agilizar el tiempo de computo fijamos el periodo, la época de conjuncién superior, la excentricidad y
el argumento del periastro. Ademds, debido a que sélo usamos fotometria de K2, fijamos la temperatura
de la primaria al valor obtenido del andlisis espectral cuantitativo.

Luego, para obtener las incertezas en las variables ajustadas, usamos el método de Monte Carlo
basado en cadenas de Markov a través del c6digo Emcee (Foreman-Mackey et al., 2013), implementado
dentro de pHOEBE. Inicializamos el EMCEE con una distribucion de pequefias esferas gaussianas alrededor
de g, a, i, (Ry+Ry))/a, Ry/Ra, Tefr, v/ Tefr, a» Y Lpb (luminosidad de pasabanda). Debido a que encontramos
problemas con la convergencia, agregamos el parametro de ruido oj,f, asociado a un error subestimado

en los flujos de la fotometria K2.

®Dado que la solucién de FoTeL fue tomada como solucién inicial para PHOEBE, en la Sec. 4.2.3, alli se muestra un gréfico
con la curva de velocidad radial y el modelo obtenido
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Cuadro 4.7: Parametros del modelo binario de HD 165246 calculados con PHOEBE2. Los errores son
estimados a 20

Elemento Valor

g = Mp/M, 0.157 £ 0.002
a[Ro] 342 +03
i[°] 84.507008
Tefr, o [K] 34000 (fijo)
Tefr, v [K] 13906155

Requiv, a [Ro] 7.00 +0.06
Requiv,b [Ro]  2.22 +0.02
log g, [dex] 4.090*0-004

—0.005
log g, [dex]  4.284 +0.006
M, [Mo)] 21.95793%
M, [Mo] 3.45+0.07

Utilizamos 48 caminadores’, los cuales van a buscar expandirse en el espacio de las fases consideran-
do la distribucién inicial, buscando ’olvidarse’ de esa distribucion inicial. Cuando sucede esto, decimos
que los pardmetros convergen, donde esto también depende de cudntos pasos le demos a los caminado-
res. Inicialmente, los hicimos tomar 2000 pasos, donde se volvia evidente que los pardmetros convergen.
Es comin descartar las primeras iteraciones donde la cadena de Monte Carlo aun estd afectada por la
distribucion inicial, por lo que descartamos las primeras 1000 iteraciones y les hicimos tomar otros 5000
pasos para asegurarnos la convergencia. Esta convergencia se ve graficamente en la Figura 4.21.

Los pardmetros finales con sus incertezas, tomadas a 207, se muestran en la Tabla 4.7. Ademds,
graficamos las correspondientes curvas de velocidad radial y de luz en la Figura 4.22.

Una herramienta til que proporciona este cédigo que utilizamos para el método de Monte Carlo es
el grifico denominado corner plot. Este muestra todas las proyecciones 1D y 2D de la distribucién de
probabilidad posterior de los pardmetros, lo cual es titil para visualizar rapidamente todas las covariancias
entre dichos pardmetros. El grafico se encuentra en la Figura 4.23, donde se puede ver que casi todos
los pardmetros son independientes entre si (aquellos que presentan una distribucién gaussiana en 2D),
salvo el pardmetro que caracteriza los radios de las estrellas y la inclinacién del sistema, que muestran

una fuerte correlacién (se puede ver por su distribucién en 2D alargada, alejada de una gaussiana).

4.2.4. Estado evolutivo del sistema

Inspeccionamos el estado evolutivo del sistema HD 165246 a través de un conjunto de modelos
creados con el cédigo descripto en Benvenuto and De Vito (2003) y Putkuri et al. (2022). Como primer
paso, construimos modelos estelares rotantes con composicioén solar (X = 0.7289, Z = 0.014) con
masas en la secuencia principal entre 2.92 Mg y 26.25 Mg, logaritmicamente espaciadas. La longitud
de mezclado (mixing length) se fijé en appr = 1.76 de tal modo que los modelos puedan reproducir

las condiciones actuales del sol. Ademads, consideramos un overshooting moderado (cuyo valor tipico

"En la prictica, el ensamble de las cadenas del MCMC se contruye tomando puntos iniciales arbitrarios lo suficientemente
distantes entre ellos. Estas cadenas son procesos estocdsticos de “caminadores” que se mueven de manera aleatoria segtin un
algoritmo que busca los puntos con valores de mayor probabilidad.
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Figura 4.21: Gréfico de los caminadores considerados para el EMcee. En el eje x estdn las iteraciones de
cada caminante, y en el eje y su funcidén de costo, la cual mapea los eventos a niimeros reales, evidencian-
do el ’costo” que se llevo a cabo. Esta funcion de costo es la que vamos a querer minimizar aumentando
la cantidad de iteraciones. Se puede ver que a los ~ 4000 pasos ya se obtiene una buena convergencia.

es gy = 0.2). Dado que las componentes del sistema estdn separadas, estudiamos a las estrellas como
aisladas, dejando de lado los efectos debidos a la presencia de la compafiera.

Para comparar estos modelos con los datos observacionales, trabajamos en un diagrama log g vs.
log T, dado que estas cantidades se obtienen directamente de los espectros y no se encuentran afectadas
por incertezas en la distancia (como si ocurrirfa para la luminosidad, por ejemplo). En la Figura 4.24
mostramos el diagrama log g vs. log Teg tedrico, junto con las observaciones (rectdngulos negros), donde
el tiempo de los modelos se cuenta en Ma a partir de 1a ZAMS. Del andlisis de esta figura se desprende
que la estrella primaria es compatible con una edad de 2 Ma, mientras que para la secundaria no queda
tan claro.

Debido a la gran diferencia de masas entre las componentes de HD 165246, sospechamos que la
componente secundaria podria ser un objeto de pre-secuencia, por lo que creemos correcto considerar en
este andlisis la evolucion durante la etapa de pre-secuencia principal, cambiando el instante a partir del
cual contamos el tiempo en las series de modelos, que usualmente se considera en la ZAMS, pasando
a contarlo desde la linea de Hayashi. Para este caso, los resultados se pueden ver en la Figure 4.25, en
donde notamos que cambiando el instante a partir del cual contamos el tiempo, encontramos que ambas
componentes se ajustan con una isocrona de 2 Ma. De esto podemos concluir que si bien la componente
primaria se encuentra en la secuencia principal, la compafiera parece estar en la pre-secuencia principal,
atn evolucionando hacia la ZAMS.

El siguiente paso fue estudiar la evolucion de la drbita del sistema, para el cual aplicamos el for-
malismo presentado en Repetto and Nelemans (2014). Para que nuestro estudio sea compatible con su
base fisica, construimos modelos de estrellas con masas 24.0 Mg y 3.75 Mg. Las cantidades principales
que caracterizan la evolucién mareal de la 6rbita son las masas, los radios y los radios de giro de cada

estrella (se define el radio de giro como k* = I/MR?, donde I es el momento de inercia de la estrella),
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Figura 4.22: Panel superior: Curva de velocidad radial donde se muestran las medidas de velocidad radial
(azul para la primaria y verde para la secundaria), junto con el modelo ajustado con pHOEBE (linea sélida
para la primaria y a rayas para la secundaria). Los puntos naranjas y rojos representan aquellas medidas
de VR obtenidas de los espectros de GHOST para la componente primaria y secundaria, respectivamente.
Los residuos del ajuste se ilustran siguiendo el mismo c6digo de colores. Panel inferior: Curva de luz
del sistema donde los puntos negros representan los datos de K2 y la linea roja es el modelo ajustado
calculado con pHOEBE. También se muestran los residuos del ajuste.
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Figura 4.23: Proyecciones 1D y 2D de la distribucién de probabilidad posterior de los pardmetros consi-
derados. Se puede notar que hay una alta correlacion entre (R, + Ry))/a y la inclinacién del sistema, lo
cual es esperable ya que al tener s6lo observaciones de K2 no podemos separar bien los radios e inclina-
cién, entonces no pueden ser valores independientes.
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Figura 4.24: Trayectorias evolutivas (fracks) para una estrella rotante de composicion solar, durante la
secuencia principal en el plano gravedad superficial vs. temperatura efectiva. La velocidad ecuatorial de
todos los modelos es 250 km/s. Las lineas sélidas negras muestran los fracks para diferentes masas en la
ZAMS, dadas en unidades solares, mientras que las rojas son las que mejor representan las componentes
del sistema. También se muestran las isocronas desde O (en la ZAMS) hasta 20 Ma, con paso de 1 Ma.
Los valores observacionales del sistema se muestran en cajas rectangulares. Se puede ver del diagrama
que la componente primaria coincide con la isocrona de 2 Ma (verde), mientras que para la secundaria
resulta ambiguo con cudl isocrona se corresponde.
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Figura 4.25: Igual que en la Fig. 4.24 pero considerando la evolucién desde pre-secuencia principal, con-
tando el tiempo desde la linea de Hayashi. Los tracks que representan la evolucién en pre-secuencia se
grafican en lineas azules. En linea verde (roja) se muestra la isocrona de 2Ma para secuencia principal
(pre-secuencia). Para ambos estadios se tiene en cuenta la velocidad de rotacién de la componente pri-
maria. La secundaria atn se estarfa contrayendo hacia la ZAMS. Ademads, ésta se encuentra en medio de
los tracks para 3.38 y 3.72 Mg, en notable acuerdo con su masa dindmica.
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y se encuentran graficadas en la Figura 4.26 en funcién del tiempo, hasta 6 Ma, que representa casi la
entera secuencia principal de la primaria.

Para no volver a calcular la evolucién al calcular las mareas, ajustamos estas cantidades con polino-
mios (ya que son funciones continuas con derivadas continuas) y resolvimos la evolucién de los principa-
les pardmetros de la 6rbita: el periodo orbital, la excentricidad, la velocidad de rotacién y la inclinacién
del eje de rotacién con respecto al plano de la érbita de cada componente. Para esto consideramos valores
iniciales de los pardmetros obtenidos del estudio observacional del sistema.

Luego de examinar el espacio de pardmetros, encontramos que la inclinacién inicial de los ejes
de rotacién, y la velocidad de rotacién de la componente secundaria no afectan la evolucién orbital.
Entonces podemos considerar a la velocidad de rotacion de la secundaria como la misma fraccién de su
velocidad critica que se adopta para la primaria. Luego, variamos los valores iniciales del periodo orbital,
excentricidad y velocidad de rotacién de la primaria.

Teniendo en cuenta los valores observacionales de los pardmetros a la edad actual del sistema, en-
contramos el modelo que mejor ajusta, el cual se presenta en las Figuras 4.27, 4.28. Las principales
conclusiones de este analisis serian que para que la primaria tenga la presente velocidad de rotacion ésta
rotaba ain mds rdpidamente en la ZAMS, la excentricidad debi6 ser casi circular y el periodo un poco
mas corto que el actual. Como se puede ver en el panel superior de la Figura 4.27, la componente prima-
ria necesita casi toda su vida en la ZAMS para que llegue a sincronizarse (Porbic & Pprim); mientras que,
debido a su débil acoplamiento mareal (porque los radios son pequefios), la secundaria rota a casi una
tasa constante a lo largo de la edad del sistema. En el panel inferior de la Figura 4.27 se puede ver que
el sistema tiende a circularizarse recién luego de unos 6 Ma. Por otro lado, en la Figura 4.28, podemos
ver la evolucion de la velocidad de rotacion de las componentes. La primaria transfiere momento angular
a la o6rbita y lentamente disminuye, mientras que la secundaria practicamente no se ve afectada. En el
panel inferior de esta figura mostramos el cambio fraccional esperado del periodo orbital pero, dado que
es muy pequeio, ain no tenemos forma de compararlo con observaciones.

Por dltimo, debemos aclarar que el tratamiento de la evolucidn del sistema y de la érbita no son del
todo consistentes. En el formalismo presentado en Repetto and Nelemans (2014), se considera que las
estrellas rotan como cuerpos rigidos. Sin embargo, en nuestros modelos de interiores estelares, se sigue
lo presentado por Zahn (1992). Por lo que tomamos un perfil no constante para la velocidad angular
interna. Construir modelos completamente consistentes de este tipo de sistemas binarios representa una

ardua tarea que excede a esta tesis. De cualquier manera, esto no afecta los resultados de esta seccién.
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Figura 4.26: Caracteristicas principales de los parametros de las estrellas que afectan la evolucion de la
orbita del sistema durante la evolucién de la primaria hacia la secuencia principal. En el panel superior
se muestran las masas de las componentes, en el del medio los radios, y en el inferior los radios de giro.
Las regiones sombreadas en verde muestran los valores observacionales con sus incertezas.
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Figura 4.27: Panel superior: Evolucién del periodo de la 6rbita (magenta) y el periodo de rotacién para
cada componente (azul para la primaria y roja para la secundaria). La linea verde muestra el valor ob-
servado del periodo orbital. Panel inferior: Evolucién de la excentricidad. La regién verde representa el
valor observado y su incerteza. En ambos paneles, las lineas verticales negras a trazos indican el valor
estimado de la edad del par.
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Figura 4.28: Panel superior: Evolucién de la velocidad ecuatorial de las componentes. Las lineas azul
y roja corresponden a las estrellas primaria y secundaria, respectivamente. La zona verde representa el
valor observado con su incerteza. Panel inferior: Cambio fraccional del periodo orbital en funcién del
tiempo. La linea negra a trazos indica la edad estimada del sistema (2 Ma).
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4.2.5. Exceso infrarrojo

A los efectos de investigar la posible presencia de otros objetos en el sistema, se construyd una
distribucion espectral de energia (SED) a partir de los datos fotométricos hallados mediante una bisqueda
en todas las bases de datos conectadas con vosa. Desde vosa, se ajusté un modelo a la SED del sistema,
calculado como la suma de dos modelos de atmésfera TLusTy. Como suposiciones iniciales, se usaron
modelos con temperaturas efectivas, gravedades y absorcion en el visual, lo mds similares posibles a las
obtenidas en el estudio espectro-fotométrico del sistema descripto en las secciones anteriores. Luego, se
ajustaron dichos pardmetros, obteniéndose el mejor ajuste para T, = 32500, 15000 K, log g, = 3.5,4
y Ay = 1.29. Las metalicidades se mantuvieron fijas e iguales a la metalicidad solar. El resultado del
ajuste puede verse en la Fig. 4.29 y reproduce correctamente la SED observada en casi todo el rango
espectral considerado.

Sin embargo, se encuentra un flujo superior al esperado en el filtro W4 de la misién WISE. vosa

indica automadticamente este flujo como sospechoso de indicar un exceso infrarrojo (excess suspicious).

HD+165246
TLUSTY-OSTAR+BSTAR, Teff:32500, logg:3.5 TLUSTY-OSTAR+BSTAR, Teff: 15000, logg:4 Av:1.2947368421053
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Figura 4.29: Distribucién espectral de energia de HD 165246 ajustada con vosa. Los puntos rojos indican
las mediciones fotométricas corregidas por extincién. Los puntos y la curva azul, representan el modelo
calculado sumando los modelos de la primaria (puntos celestes) y de la secundaria (violetas). El dltimo
punto rojo hacia la derecha indica el flujo en la banda W4 de WISE, que se discute en el texto.

A fin de analizar la posibilidad de que el flujo en la banda W4 esté ligado a alguna compafiera
adicional del sistema, inspeccionamos visualmente todas las imdgenes pticas e infrarrojas de esa zona
del cielo disponibles en ALADIN. Notamos en las bandas W3 y W4 de WISE la existencia de una emisién
extendida (ver Fig. 4.30) claramente distinguible, la cual se observa hacia el noroeste, oeste y suroeste
de HD 165246, presentando una forma de arco que se aprecia mejor en W3 y que parece separada de
nuestro sistema. HD 165246 se encuentra dentro del arco, que parece rodearla. La emisién es mds intensa
y extendida en W4, manteniendo aproximadamente la forma de arco, pero superponiéndose con nuestro
sistema. La zona mas brillante de la estructura se encuentra hacia el WNW, a una distancia de 26 - 27

arcsec aproximadamente de HD 165246.

No encontramos esta estructura reportada en los catdlogos de objetos extendidos que consultamos. En



4.2. HD 165246 73

~HD165246

Figura 4.30: Emision IR alrededor de HD 165246. Izquierda: imagen de la banda W3 de WISE, donde
puede verse una estructura en forma de arco, con la concavidad hacia HD 165246, y una zona mads
brillante hacia el oeste de la estrella. Centro: banda W4 de WISE. Noétese la mayor extension de la

emision, que se superpone con la estrella. Derecha: imagen compuesta. Rojo (verde): banda W4 (W3) de
WISE; azul: banda J de 2MASS.

particular, no se encuentra en el catdlogo de bow shocks del relevamiento E-BOSS (Peri et al., 2015) que
revisamos especialmente, puesto que la estructura podria asemejar a ese tipo de objetos. Por otra parte,
la velocidad espacial de la estrella, calculada usando los movimientos propios de GAIA y la velocidad
sistémica de nuestra solucién orbital, es de aproximadamente 15 km s~!, lo cual resulta bajo para una
estrella fugitiva (runaway). Ademas, su movimiento propio apunta hacia el SSE, es decir en direccién
opuesta a la estructura.

Mas alld de la naturaleza de ese objeto extendido, a los efectos de esta tesis consideramos que el
supuesto exceso de flujo IR en W4 muy posiblemente se deba en realidad a esta estructura, y no a las

estrellas del sistema binario HD 165246, ni a ninguna otra compafiera del mismo.

4.2.6. Resumen y conclusiones

Por primera vez pudimos detectar lineas espectrales de la componente secundaria del sistema HD 165246,
inicialmente en datos del OWN Survey y confirmadas en espectros de GHOST, tomados durante las ob-
servaciones de System verification del instrumento. Las lineas identificadas son He1 15876, Mg 1 14481,
y He144471 (las dltimas dos s6lo en los datos de GHOST). Las lineas Mg 1 14481, y He1 44471 son muy
importantes, ya que su intensidad relativa es la principal clasificacién de las estrellas B tardias. De su
comparacién proponemos que la componente secundaria es una estrella B8. Determinamos velocidades
radiales que representan el movimiento de la secundaria y, al combinarla con las medidas hechas para la
primaria, calculamos la solucién orbital SB2. De este estudio podemos decir que el sistema HD 165246
es un sistema binario con un valor extremo del cociente de masas (¢ = 0.157 + 0.002).

Teniendo en cuenta la naturaleza eclipsante de este sistema, revelada por la fotometria de K2, utili-
zamos un modelo binario de PHOEBE para derivar pardmetros astrofisicos de cada estrella. De este andlisis
encontramos masas de M, = 22 Mgy M} = 3.4 Mg, radios de R, = 7 Rp y R, = 2.2 Rg, y temperaturas
efectivas Tefr, o = 34000 Ky Ter, b = 13900 K, para la primaria y la secundaria, respectivamente.

Modelamos la evolucién estelar de cada componente, considerando rotacién. Estos tracks evolutivos
se muestran en un diagrama log g vs log 7. Considerando el tiempo transcurrido desde su formacion,

ambas componentes caen sobre la isocrona de 2 Ma, como se puede ver en la Figura 4.25. De este
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diagrama podemos concluir que, mientras la primaria se encuentra en secuencia principal, la secundaria
parece estar todavia contrayéndose hacia la ZAMS, por lo que concluimos que la componente secundaria
de HD 165246 es una estrella de pre-secuencia principal.

También estudiamos la evolucién mareal del sistema (ver Figuras 4.26, 4.27 y 4.28), de la cual
podemos decir que la componente primaria aiin no estd sincronizada con el movimiento orbital y que
la secundaria no alcanzard la sincronizacidon durante la vida del sistema. Los pardmetros modelados
coinciden con las observaciones para la edad propuesta del sistema (2 Ma). Ademds, se espera que la
velocidad ecuatorial de la primaria disminuya considerablemente a lo largo de su vida en secuencia
principal, mientras que la secundaria no presentard cambios notables.

Por dltimo, hicimos un estudio de exceso infrarrojo para el sistema utilizando la herramienta del
observatorio virtual vosa. Con ésta ajustamos la SED del sistema considerando toda la fotometria de
catdlogos disponibles. En este ajuste se distingue un posible exceso en IR en la banda W4 de WISE. Para
investigar un poco mds esto, notamos en las imagenes alrededor del sistema una emision extendida que
se distingue en las bandas W3 y W4 (ver Figura 4.30) y presenta una forma de arco alrededor de nuestro
sistema, aunque, en principio, no esta asociado a éste. Mds alla de que no encontramos informacion sobre
su naturaleza podemos decir que ese exceso en IR visto en vosa en la banda W4, esté probablemente
asociado a esta estructura y no al sistema en si.

Poniendo en contexto los resultados obtenidos, es importante hacer hincapié en que reportamos uno
de los pocos sistemas binarios conocidos con un valor tan extremo de cociente de masa y pudimos ca-
racterizarlo, lo cual es un punto importante a la hora de estudiar el nacimiento y evolucién de sistemas
binarios. Ademads, cabe notar que esta deteccidn fue posible, en gran parte, gracias al andlisis realizado
sobre los espectros de GHOST, los cuales tienen muy alta resolucién. Esto significa que con el adveni-
miento de espectrégrafos de muy alta resolucion sera posible realizar estudios exhaustivos de este tipo

de sistemas.
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4.3. HD 101190

HD 101190 (CPD-62° 2163, az000=11" 38™ 10°, 2000= -63° 11> 69”, V = 7.3) es miembro del
ctimulo abierto IC 2944, ubicado en el borde interior del brazo espiral de Carina. Fue clasificada como
06 V((f)) (Walborn, 1973) y reportada como variable en velocidad radial por Ardeberg and Maurice
(1977). Este sistema fue estudiado por Sana et al. (2011), quienes muestran con claridad su variabilidad
y sefialan perfiles de linea asimétricos para varias épocas. Luego, calculan una solucién orbital con un
periodo de 6.047 d y, ademds notan que las lineas de He I muestran una mayor amplitud en velocidad
radial que las de He II, aunque no encontraron indicios de una segunda componente en los espectros.
En los espectros ven que las lineas muestran un movimiento periddico, excepto por las absorciones de
Nv 114604-4620, y las emisiones N 11 414634-4640, que se ven en reposo (0 yraso4.4620 ~3 km/s). Ellos
plantean que la presencia de las absorciones de N v y emisiones de Si1v 414089, 4116 no son compatibles
con la clasificaciéon O6 V ((f)), ni tampoco con el cociente entre He1 44471 y He 1 14542 que obtienen
de sus datos; por lo que sugieren que el objeto tenga dos componentes: una estrella O muy temprana sin
variaciones de velocidad radial y una O mas tardia que si se mueve.

Finalmente, ellos proponen un sistema ligado formado por O4 V((f+))+O7 V. Sin embargo, en Maiz
Apelldniz et al. (2016) no detectan dos componentes en las lineas espectrales, por lo que vuelven a una
clasificacién de O6 IV ((f)).

Para esta tesis, reestudiamos el sistema con nuevas observaciones, buscando claridad en cuanto a su

cantidad de componentes, y obtener una solucion orbital més robusta.

4.3.1. Observaciones

Contamos con 33 espectros tomados bajo el proyecto OWN Survey entre los afios 2006 y 2020, con
los instrumentos FEROS (La Silla observatory), el espectrografo echelle del telescopio Irénée du Pont
(Las Campanas Observatory), y el espectrografo REOSC (Complejo Astrondmico el Leoncito). Ademads,
también contamos con datos de GHOST (Gemini sur). Los datos se obtuvieron bajo el programa de
System Verification (ID: GS-2023A-SV-104) durante algunas noches seleccionadas en mayo del 2023. El
instrumento fue utilizado en su modo de alta resolucién (binning espectral X espacial: 1x2)

Los espectros del OWN Survey fueron reducidos con rutinas estdndares de IRAF, y los espectros
GHOST fueron procesados usando el software GHOSTDR (en su version 1.0.0) dentro del entorno 3.0

de DRAGONS.

4.3.2. Analisis espectroscopico
Velocidades radiales y solucién orbital

En los 33 espectros, detectamos una componente con variaciones periédicas asociadas a un movi-
miento orbital, las cuales cuantificamos ajustando gaussianas a distintas lineas espectrales del espectro
observado. Realizamos mediciones de velocidad radial en las lineas He1 114387, 4471, 4713, 4922, 5015
y 5876, He 1 414542, 4686 y 5412, Nm 44379, Mgu 144481, Om 45592, y C1v 415801 y 5812, y pro-
mediamos los valores correspondientes a He 1, He m y metales. De estos promedios derivamos la solucién
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Cuadro 4.8: Medidas de VR (en km s™!) para diferentes promedios de lineas. Promedios de lineas meta-
licas: Mg 44481, N1t 44379, Nm 44511, Nm 24515, O mr 45592, Civ 45801 y C1v A5812. Promedio
de lineas de Hel: He1 14387, He1 44471, He1 44922, He1 45015 y He1 A5876. Promedio de lineas de
Hell: He 1 14542 y He 1 A5411.

HID VRmetales  VRuer  VRpens
2454964.571 -36.8  -40.7 -8.1
2454985.596 323 239 15.3
2454956.705 41.5 316 17.5
2455641.646 -244  -28.2 -16.4
2455696.715 -36.1  -44.6 -20.2
2458670.571 225 203 15.9
2458574.766 -43.1  -55.8 -24.2
2458574.759 -48.5 -54.3 -23.8
2456124.537 446 39.8 28.4
2458483.822 -45.9 -57.2 -31.1
2458528.876 9.1 9.6 8.9
2458596.579 451 304 9.2
2458596.604 29.2 263 18.9
2458597.497 395 293 6.8
2458597.522 289 259 11.9
2458598.534 -344  -30.5 -10.1
2458599.709 -28.3  -28.1 -10.9
2458599.735 =347 -322 -11.7
2458857.820 -1.1 3.5 -41.0
2458858.822 -61.0 -58.6 -31.2
2458859.832 -38.6  -36.6 -22.6
2458863.795 42 10.6 -7.5

orbital espectroscépica para cada subconjunto de datos con el programa rotTeL, ddndole como entrada las
mediciones de velocidades radiales. Para obtener un buen ajuste necesitamos, ademds, una estimacion
inicial de los pardmetros, los cuales fueron tomados de Sana et al. (2011). En la Tabla 4.8 podemos ver

las medidas de VR hechas para los distintos subconjuntos de datos.

De este ajuste pudimos ver que la solucién para los promedios de las lineas de He1 y las metélicas
muestran soluciones parecidas, por lo que hicimos un promedio general de todas las lineas de He1y las
metdlicas. Sin embargo, este resultado es un poco diferente al obtenido del promedio de las lineas de
Hem, tal como lo habian reportado Sana et al. (2011). Los valores ajustados de las soluciones orbitales

se encuentran en la Tabla 4.9 y el ajuste se representa en la Figura 4.31.

La principal diferencia entre los dos ajustes es la semiamplitud, que es mayor para la solucién de
He1+metales. Debido a que no encontramos en los espectros una clara deteccién de la componente
secundaria, esto se podria explicar con una tercera componente muy caliente. Esto se discute en Sana

et al. (2011), donde cuestionan si esta estrella quieta y muy caliente puede ser una tercera componente.
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Cuadro 4.9: Solucién espectroscépica dada por FOTEL. Separamos por un lado la solucién hallada prome-
diando lineas de He 1y metalicas, y por el otro, usando el promedio de las de He 1. Se ve que, si bien son
soluciones parecidas, la semiamplitud K, presenta una gran diferencia entre los dos ajustes.

Elemento He 1+metales Hen
P [d] 6.0468 + 0.0001 6.0465 + 0.0002
To [HID =2400000] 58483.8 + 0.1 58483.3+0.2
e 0.35 +£0.02 0.23 +£0.04
V, [kms™'] 6.4 4.2
w[°] 143+ 6 106 + 15
K, [kms~!] 39+2 16+ 1
r.am.so-cy [kms™!] 3.6 2.4

—— Hel+met C .

—— Hell

Velocidad radial [km/s]

—60 T T T T T T T
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4

Figura 4.31: Curva de velocidad radial del sistema SB1, donde se ven graficados en verde los promedios
de las lineas de Her junto con las metdlicas, y los promedios de las lineas de He 11, en negro. Las lineas
s6lidas representan el mejor ajuste para cada subconjunto de datos. Todos los puntos se encuentran dentro
de los 20 por lo tanto consideramos todos los puntos con el mismo peso.
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Figura 4.32: Periodograma calculado con la herramienta de NASA Exoplanet Archive, con las medidas
de VR de NV. En el panel izquierdo se encuentra el periodograma completo y en el la derecha un zoom
hasta 50 dias. Se puede notar que no sobresale ningiin pico que pueda ser indicio de periodicidad.

Caracterizacion de las componentes

Como mencionamos, Sana et al. (2011) notan discrepancias entre el espectro esperable de una O6V,
las lineas quietas de las emisiones de N 11 114634-4640 y las absorciones de N v 114604 y 4620. También
observan Si1v 414089 y 4116 en absorcién hacia el azul y en emisién hacia el rojo, donde las emisiones
concuerdan con las velocidades de Nm y N v mencionadas antes. Ellos proponen que, si la componente
secundaria no es una estrella muy tardia, la discrepancia en la semiamplitud de la solucién de Heu es
debida a que el cociente de masas g > 0.3, lo cual implica que K, > 10 km s™!, si fuera el caso de que
la estrella caliente no esta ligada al sistema SB1. Aunque argumentan que, con un cociente de masas de
q ~ 0.15, se explicaria esta aparente discrepancia del movimiento (o no) de las lineas espectrales.

Para esta tesis, revisamos la clasificacion de este sistema con nuevas observaciones hechas con es-
pectros echelle de alta resolucién, en particular tenemos espectros observados con los espectrégrafos
GHOST y IGRINS (Gemini Sur), los cuales tienen una R ~ 80000 y R ~ 45 000, respectivamente.

A primera vista, observando dos espectros (uno de FEROS y otro de GHOST) en fases opuestas,
también nosotros observamos que las lineas de Nv 114604 y 4620 y N1 444634-4640 se mantienen
quietas. Medimos las lineas de Nv, las cuales deberian pertenecer puramente a la estrella caliente, y
observamos gran dispersion entre las medidas, por lo que calculamos un periodograma usando la he-
rramienta del archivo de datos de exoplanetas de la NASAS®, pero no encontramos ningtn indicio de
periodicidad, como se puede notar en la Figura 4.32. Por este motivo, en principio, mas alla de la impor-
tante dispersion (o ~ 30 km/s), consideramos que estas lineas pertenecen a la componente quieta. En la
Figura 4.33 mostramos dos espectros en cuadraturas opuestas en la porcion del espectro que incluye las
absorciones de N v, las emisiones de N 11, las absorciones de Cm y He 1 44686. Podemos ver claramente
como las absorciones de N v y las emisiones de N 11 no se mueven, mientras que He1r 14686 y los C
AA4647-50-51 si lo hacen.

8NASA Exoplanet Archive tiene una secciéon para calcular periodogramas en https://exoplanetarchive.ipac.
caltech.edu/cgi-bin/Pgram/nph-pgram.
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Figura 4.33: Seccién de dos espectros en fases opuestas. El violeta es un espectro tomado con GHOST
el 19 de septiembre de 2023 (en el cual la VR de las lineas de He1 es en promedio 27.8 km s™!) y en rosa
un espectro tomado con FEROS el 15 de mayo de 2011 (con VR promedio del He1de —44.6 km s™!). Se
ve claramente como las absorciones N v 414604 y 4620 y las emisiones en N m 414634-4640 casi no se
desplazan mientras que los C m A14647-50-51 y He 1 14686 se desplazan hacia el azul en una cuadratura
y hacia el rojo en la opuesta.

Por otro lado, también inspeccionamos la zona de las emisiones Si1v 414089 y 4116 en los mismos
espectros mencionados con anterioridad, donde vemos que en ambas lineas hay una combinacién de
emisién mds absorcién y que se mueven de una cuadratura a otra (ver Fig. 4.34). Comparando con las
estandares presentadas en el trabajo de Sota et al. (2011) vemos que Sitv 44089 estd en absorcién para
estrellas mds tardias que una O5.5 V, y se encuentra en emisién para estrellas mds tempranas que una
03.5 V. En cuanto a Si1v 44116, se ve en absorcién a partir de una O7 V, y en emision para estrellas mas
tempranas que O4.5 V. Por ende, medimos por una parte las velocidades radiales asociadas a la emision,
y por otra parte las de la absorcién. Con ellas corrimos FOTEL, para ver si su movimiento es comparable
con alguna de las otras lineas. De esto obtuvimos que las absorciones se mueven como el Hel, por lo
que las podemos asociar con la SB1, pero las emisiones se mueven de manera distinta, que no podemos
asociar a ningin movimiento de los distintos subconjuntos de datos.

Ademas, de la inspeccion de los espectros de IGRINS, si bien no pudimos ver la secundaria, detecta-
mos lineas que no se mueven que pertenecerian a la componente caliente. En la Figura 4.35 podemos ver
dos espectros en diferentes fases y ver como la linea de N1 421155 en emisidon no se mueve, mientras
que Her11421125.83 si.

En la Figura 4.36 podemos ver la velocidad radial para los diferentes sets de datos contra la fecha
juliana heliocéntrica (HJD). El primer set esta conformado por los promedios de las VR medidas usando
las lineas de He1 y lineas de metdlicas que estamos seguros que pertenecen a la SB1; otro set es el

promedio de las VR medidas con las lineas de Hell; otro del promedio de Nv 14604 y 4620; y por
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Figura 4.34: Seccién de dos espectros (los mismos que en la Fig. 4.33) alrededor de las lineas de Siiv
114089 y 4116. En violeta el espectro de GHOST, y rosa el espectro de FEROS. Notar que las emisiones
de Sitv se mueven de manera diferente que las absorciones.
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Figura 4.35: Dos espectros de IGRINS del sistema HD 101190 a diferentes fases. Se puede notar que la
linea en emisién de N mr A2.1155um se mantiene en reposo mientras que He1 42.112583um si se mueve.
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Figura 4.36: Comparacidn de las medidas de VR contra HID para los diferents set de datos promediados:
He1+metélicas, Hen, Nvy Siv.

ultimo el promedio de las lineas de Si1v 14089 y 4116 en emision. Es notable como las medidas de Nv
se mantienen en promedio constantes, aunque con una gran dispersion. Ademds podemos notar que las
emisiones de Si1v si muestran movimiento, pero no siguen el de la componente SB1.

Esta informacién se puede integrar partiendo de una suposicién similar a la que formularon Sana et al.
(2011). Supondremos que estamos viendo los espectros de (por lo menos) dos objetos superpuestos,
uno de los cuales es una estrella de tipo O4V. Para obtener una estimacién del tipo espectral de la
componente primaria, le restamos a uno de los espectros observados (VR promedio en He1 y metdlicas,
aproximadamente cero), el espectro de una estandar espectroscopica O4V observada en alta resolucién
por el OWN Survey (HD 96715, ver Sota et al., 2011), multiplicado por un factor de dilucién tal que
desaparecieran las lineas que con seguridad pertenecen solamente a la O4 (por ej. Nv 114604 y 4620).
El resultado de la resta resulta ser un espectro en el cual la relacion entre las lineas He1 44471 y Hent
A4542 es similar al de una O9V. Después, usando diferentes espectros de estandares O3V, 04V, O7V,
O8V y 09.5V (todos de la base de datos del OWN Survey), tratamos de obtener espectros combinados

semejantes a los que observamos en las cuadraturas de HD 101190.

En cada caso, como para tener una primera aproximacion cualitativa de los espectros que estamos
estudiando, asumimos que la relacion entre los flujos de ambas estrellas estd dada por la calibracién
de luminosidades de Martins et al. (2005) y con esa relacién calculamos los coeficientes de dilucién
de cada componente. Multiplicamos los espectros observados de las estdndares por estos coeficientes.
Luego los desplazamos a las VRs promedio en He1 y metélicas (que en adelante llamaremos VRpy, )
de los espectros observados de HD 101190 en las cuadraturas que se muestran en las Figuras 4.33 y
4.34. De este modo, encontramos que la combinacién que mejor reproduce las observaciones es la de
las estandares HD 96715 (04V) y HD 97848 (O8YV, ver Sota et al., 2011), multiplicadas respectivamente
por coeficientes de dilucién de 0.84 y 0.16. En la Fig. 4.37 vemos el resultado de esa combinacion. La
misma difiere un poco de los espectros de HD 101190 de la Fig. 4.33 en las lineas de N v 414604 y 4620
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Figura 4.37: Espectro combinado (abajo) de los espectros de las estandares espectroscépicas HD 96715
(O4YV, arriba) y HD 97848 (O8YV, centro), multiplicado cada uno por su coeficiente de dilucién.

(aunque esto se debe en parte a la escala de la figura) y Cm A14647-50-51. No pudimos encontrar una
combinacién de espectros estandar que reprodujera mejor las lineas de C .

Aln con esas limitaciones, este espectro combinado puede ser ttil para ilustrar lo que sucede si
las lineas de la O8V se desplazan de acuerdo a un movimiento orbital, suponiendo que el mismo esté
indicado por la VRy,;. En efecto, si desplazamos el espectro de la O8V segtin dicha VR medida para la
fase ¢ = 0.07 (ver Fig. 4.33) y luego lo combinamos con la O4V, obtenemos el espectro en linea azul
de la Fig. 4.38. Si en cambio lo desplazamos segin la VR medida para la fase ¢ = 0.76, obtenemos el
espectro en rojo en la misma figura. Notemos alli la similitud con la Fig. 4.33. Claramente predomina el
espectro de la 04V, pero el efecto de la presencia de la O9V es diferente en las distintas lineas.

En las lineas de N v 414604 y 4620, ambos espectros se superponen casi totalmente, porque la O8V no
aporta absorciones alli. Las lineas de N m 114634-4640 se desplazan ligeramente, siguiendo la direccién
del He1, porque alli hay una contribuciéon muy pequefia de la O8V. En cambio Hem 14686 se desplaza
un poco mads, siempre en la direccién del He 1, porque hay una contribucién un poco mayor de la O8V.

Ademads, es interesante notar que la diferencia entre las velocidades de Her1, usadas para generar
ambos espectros combinados, es AVRy.; = 27.8—(—44.6) = 72.4 km s~1. Pero si medimos la posicién de
la linea de He m 44686 en esos espectros combinados y calculamos su diferencia, obtenemos AVRyg36 =
4.0 - (—24.5) = 28.5 km s~!, vale decir, que la separacién entre las lineas de He im es menor que entre las
lineas de He1. Esto es precisamente lo que observamos en las Fig. ?? y 4.36, y es también lo que hace
que la solucién orbital calculada con las lineas de He i1 tenga una semiamplitud menor que la calculada
con las lineas de He.

Esta combinacion O4V+08YV, es la que reproduce mejor lo que sucede en las lineas de Sitv 14089
y 4116. Si se compara la Fig. 4.39 con la Fig. 4.34, se observa que, aunque las intensidades en Sitv
A4089 no son idénticas, el comportamiento cualitativo de las emisiones y las absorciones es similar.

Algo parecido sucede en Si1v 44116, aunque alli el parecido es menor, y en He1 44121.
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Figura 4.38: Espectros combinados de los de las estdndares espectroscopicas HD 96715 (04V) y
HD 97848 (O8V), multiplicado cada uno por su coeficiente de dilucién. Antes de combinarlos el de
la O8YV fue desplazado hacia el azul (linea azul) y hacia el rojo (linea roja), con VRs medidas usando las
lineas de He 1y metdlicas para las mismas fases de la Fig. 4.33.
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Figura 4.39: Espectros combinados de los de las estdndares espectroscépicas HD 96715 (0O4V) y
HD 97848 (O8V), multiplicado cada uno por su coeficiente de dilucién. Antes de combinarlos el de
la O8V fue desplazado hacia el azul (Iinea azul) y hacia el rojo (linea roja), con VRs medidas usando las
lineas de He 1y metdlicas para las mismas fases de la Fig. 4.33.
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Acerca de la detectabilidad de la segunda componente

Ademads de esto, intentamos buscar una explicacién de por qué no podemos detectar la segunda
componente del sistema SB1. Ya que no la vemos en los espectros 6pticos (incluso en los de GHOST
que son de muy alta resolucion) ni tampoco notamos excesos infrarrojos (ver Sec. 4.3.3). Por ende,
suponemos que el cociente de masas de este sistema debe estar cerca de los casos extremos (g < 0.15).

Para cuantificar esto, calculamos que SNR deberia tener un espectro para que la secundaria sea visible.

La SNR de las lineas de la componente secundaria se puede caracterizar como
S NRjineas = intensidad de las lineas X RMS del ruido

donde vamos a suponer la intensidad de las lineas que tengan una profundidad de 0.4.

En este sistema la luz de los espectros observados es la suma de 3 componentes: F, + F + F. = 1.
Segtin nuestros datos, la terciaria contribuye con F./sim0.84, la primaria con F,/sim0.16, y la secundaria
con F;,70.1 (para esta comparacién vamos a tomar F;, = 0.02). Por lo tanto, las lineas de la secundaria
tienen una SNR

SNR = S NRjjpeus/(intensidad de las lineas X Fy,)

Esto nos lleva a que para que la secundaria sea detectable necesitarfamos una SNR>375, y esta

excede la que tenemos en nuestros espectros (que es alrededor de 180).

4.3.3. Emision en el infrarrojo

Intentando caracterizar la componente secundaria del sistema, investigamos si hay excesos infrarro-
jos que podamos asociar a ésta. Para eso construimos una distribucién espectral de energia (SED) a partir
de los datos fotométricos hallados en todas las bases de datos conectadas con vosa. Luego, dejamos que
vosa ajuste a estos datos un modelo de atmdsfera TLusty. Como suposicion inicial, se estimé que la tem-
peratura efectiva estuviera en el rango 37500 < T, < 40000 K, la gravedad 3.5 < logg < 4.0 y una
metalicidad solar. Para estimar la absorcion, se considerd que segin Morales Duran et al. (2006) para
estaestrella Ry = 2.48, E(B—V) = 0.37 y por tanto Ay = 0.92, mientras que para Maiz Apelldniz (2018)
Ay = 1.230 + 0.021. Por lo tanto, se supuso 0.90 < Ay < 1.30. Para la distancia al objeto, se asumio el
valor calculado por GAIA DR3, es decir, 2408 + 143 pc.

vosa ajustd T = 40000 K, logg = 3.5 y Ay = 1.10 El resultado del ajuste puede verse en la Fig.
4.40 y reproduce correctamente la SED observada en casi todo el rango espectral considerado.

vosa seflala un indicio de exceso infrarrojo en el filtro W4 de la misién WISE, pero luego lo descarta
por no cumplir con los criterios que se consideran necesarios en ese codigo para que sea realmente un
candidato a exceso infrarrojo. Por otra parte, la observacién de las imagenes WISE de la zona muestra
numerosos filamentos y emisiones extendidas (ver Fig. 4.41), las cuales se superponen con nuestra visual
a la estrella. Asumimos por tanto que la compaiiera de la estrella detectada en el espectro no tiene una

emision apreciable en el IR.
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Figura 4.40: Distribucién espectral de energia de HD 101190 ajustada con vosa. Los puntos rojos indican
las mediciones fotométricas corregidas por extincidn. Los puntos y la curva azul, representan el modelo
ajustado.

4.3.4. Resumen y conclusiones

En esta tesis pudimos confirmar una componente que no corresponde al sistema SB1. Por un lado, el
calculo orbital utilizando lineas de Hel y metalicas dan similares, por lo que las promediamos, pero las
lineas de Hell muestran una solucién distinta. La mayor diferencia se da en las semiamplitudes, donde
KHervmetaticas = 392 km/s y Ky.;; = 16 £ 1 km/s. Esto nos indica que hay una componente més caliente
que estd rellenando las lineas de Hell.

En los espectros vemos ademds lineas que corresponderfan a esta componente, cuyas lineas no se
mueven en fase, por lo que no formaria parte del sistema. En la Fig. 4.33 podemos ver las absorciones N v
A4604/4620, las cuales se hacen presentes en estrellas calientes (més tempranas que una 04.5). Ademds,
podemos ver que las emisiones de N 14634/4640 tampoco se mueven en fase, perteneciendo a esta
componente quieta. Si bien las lineas de NV parecieran estar quietas, presentan una gran dispersion, por
lo que intentamos correr un periodograma para estas medidas de VR pero no encontramos ningiin posible
periodo. Por otro lado, en la Fig. 4.34 podemos ver una mezcla de absorcién y emision en las lineas de
C1v 14089/4116, las cuales se mueven de una cuadratura a otra, por lo que medimos por separados VRs
de las absorciones y de las emisiones por separado, y calculamos sus respectivas soluciones orbitales y
encontramos que las absorciones se mueven como las lineas de Hel, lo que indicaria que éstas pertenecen
a la SB1. Pero las emisiones no se pueden asociar a la SB1, ya que también dan valores distintos a las
medidas de NV.

Por otro lado, tomamos espectros en cuadratura de FEROS e intentamos reproducir lo que vemos su-
mando estandares de posibles tipos espectrales para la SB1 (O7V, O8V y 09.5V) y la componente quieta
(O3V, 04V). Como primera aproximacién calculamos cocientes de dilucién a partir de las luminosida-
des tabuladas en Martins et al. (2005) y desplazamos por las correspondientes VR, donde determinamos
que la mejor combinacién es un sistema SB1 de tipo espectral O8V y una componente quieta de tipo
espectral O4V (ver Fig. 4.37).
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Lﬁ N

Figura 4.41: Emisi6n IR alrededor de HD 101190. Izquierda: imagen WISE de la zona en la banda W4.
La flecha roja sefiala la posicién de HD 101190. Derecha: imagen compuesta de la misma zona. Rojo
(verde): banda W4 (W3) de WISE; azul: banda B del Digital Sky Survey (DSS). Se observan claramente,
en color rojizo, emisiones filamentosas y nebulosidades en la banda W4 que se superponen con la visual
a la estrella.

También hicimos un andlisis de cudl deberia ser la SNR de nuestros espectros para poder detectar
la secundaria. Ya que no detectamos la secundaria ni en los espectros de GHOST, que son de muy alta
resolucién, ni en los de IGRINS en infrarrojo, suponemos que es un sistema con un cociente de masa
extremo (g < 0.15). Comparamos con HD 165246, que es el sistema con radios y temperaturas conocidas
y con el valor de cociente de masa mas extremo de esta tesis. Buscamos cudl es la SNR minima para su
deteccion y encontramos que ésta es SNR=186, la cual entra en el limite de sefial a ruido de nuestros
espectros de GHOST. Cuando hacemos los mismos cédlculos para HD 101190 (asumiendo que es una
06.51V, y sacando sus pardmetros de Martins et al. (2005)), encontramos que la sefial a ruido para
detectar la componente secundaria debe ser SNR>229, considerando una g < 0.14.

Finalmente, analizamos la emision infrarroja con la herramienta vosa del observatorio virtual. Para
esto construimos la SED del sistema con todos los datos fotométricos de bases de datos asociadas a vosa
e hicimos un ajuste del cual, en principio, se detecta un posible exceso en la banda W4 de WISE, pero
luego se descarta por no cumplir con los criterios que se consideran necesarios para que el exceso sea
real (ver Fig. 4.41).
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Figura 4.42: Ubicacion de HD 96922 y HD 96946 en la nebulosa de Carina.

HD 96622 (o = 11" 06™ 595, § = —59° 40 04", V = 8.87, Lodén, 1969) es una estrella ubicada en
la nebulosa de Carina, en particular en la asociacién Carina OB2 (Garcia, 1993, 1994), a una distancia
d ~ 2 kpc (Bailer-Jones et al., 2021) (ver Fig. 4.42). Fue estudiada por primera vez por Hoffleit (1956),
clasificandola como una 09.5 IV y luego fue re-clasificada como una 09.2 IV por Sota et al. (2014).

No fue reportada como variable en velocidad radial hasta el trabajo de Chini et al. (2012) donde
estudian la multiplicidad de una gran cantidad de estrellas O y B, y reportan este sistema como una
binaria espectroscépica SB2, aunque no indican especificamente haber resuelto lineas espectrales de
la componente secundaria’. Desde entonces no hay ningiin otro trabajo que cuestione la binaridad de
este sistema y tampoco hay una solucién orbital publicada. Holgado et al. (2022b) estudian la rotacién
de muchos sistemas SB1, buscando una correlacion entre la velocidad de rotacién de las estrellas y su
posicién en el diagrama HR, en el cual también calculan pardmetros astrofisicos por medio de un anélisis
espectral cuantitativo. En este trabajo consideran este sistema como SB1 y encuentran una velocidad
de rotacioén proyectada de v, sini = 39 km 57! y una macroturbulencia vy, = 61 km s~!. Ademas

encuentran una temperatura efectiva Teg, = 33300 K y una gravedad superficial log g, = 3.68. Cabe

Chini et al. (2012) indican, sin embargo, que han considerado como SB2 también los sistemas en los que observaron
deformaciones en las lineas espectrales.
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notar que en ninguno de estos trabajos se analiza la periodicidad del sistema.
Para esta tesis analizamos nuevas observaciones de espectros echelle de alta resolucién del siste-
ma tomadas a lo largo de 11 afios, buscando indicios de la componente secundaria que nos permitan

encontrar una solucién orbital completa del sistema.

4.4.1. Observaciones

Contamos con 32 espectros tomados bajo el proyecto OWN Survey entre los afios 2008 y 2019, con
los instrumentos FEROS (La Silla Observatory), el espectrografo echelle del telescopio Irénée du Pont
(Las Campanas Observatory), y el espectrografo REOSC (Complejo Astronémico El Leoncito). Los

espectros del OWN fueron reducidos con rutinas estindares de IRAF.

4.4.2. Analisis espectral

De la inspeccién de los espectros notamos en muchos de ellos asimetrias en las lineas de Her que
se mueven en antifase respecto a las lineas de la primaria. En un anélisis mds exhaustivo encontramos
indicios de una segunda componente en varios espectros, visible en las lineas de He1 444713, 4922 y
5876. En la Figura 4.43 se puede observar la linea de He1 14922 para el espectro de FEROS con mejor
sefial a ruido. En éste podemos observar la componente primaria hacia el azul, mientras se identifica
una segunda componente menos intensa hacia el rojo. Para ilustrar esto, realizamos un ajuste de dos
gaussianas a la linea y, como se puede ver en negro, el ajuste es muy bueno y representa lo observado.
Esto estarfa indicando que este sistema es realmente una binaria espectroscépica de doble espectro (SB2),
siendo en este trabajo la primera vez que esto se muestra. Entonces, como podemos ver lineas de Hel
para la secundaria, ésta debe ser mds temprana que una B8 (a partir de aqui no seria detectable con
esta S/N); a su vez, como no vemos Hell debe ser mas tardia que una B1/B2 Walborn and Fitzpatrick
(1990). Respecto a su clase de luminosidad, al no detectar Sitv 44552 ni He1 44387 (cuyo cociente
determina las clases de luminosidades) no podemos mencionar algo al respecto. En conclusién, dado que
no podemos observar mds lineas, decimos que la componente secundaria debe ser mds tardia que una B1

y mds temprana que una BS.

Velocidades radiales y solucién orbital

En todos los espectros, caracterizamos el desplazamiento Doppler de las lineas espectrales ajustando
gaussianas a las siguientes lineas: He1 414388, 4471, 4713, 4922, 5015, y 5876; Hen 414542, 4686
y 5412; Si1v 44088, N1 44379, Mg 44481, Sim 44553, Om 45592, Civ 415801 y 5812. Ademds,
cuando fue posible, ajustamos gaussianas para la secundaria en las lineas He1 414922, 4713 y 5876. En
este dltimo caso utilizamos la tarea NGAUSSFIT de IRAF para ajustar 2 gaussianas al mismo tiempo.

Una vez que obtuvimos las velocidades radiales para todas las lineas mencionadas, promediamos por
separado las lineas de He1, Heur y metdlicas, y las usamos como valores de entrada para el programa
FOTEL, que calcula soluciones orbitales a partir de datos de velocidad radial y/o fotometria. De los ajustes
resultantes notamos que, para los 3 subconjuntos de datos, las soluciones son comparables, es decir, que

los parametros que se obtienen con distintos subconjuntos coinciden, dentro de sus errores estimados. Por
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Figura 4.43: Espectros de HD 96622 tomado con FEROS, en dos fases opuestas, al rededor de la linea
He 114922 (gris). Arriba vemos a la componente primaria desplazada hacia el azul y la secundaria al rojo.
En azul se muestra una gaussiana ajustada para la componente principal y otra en rojo para la secundaria.
Abajo vemos la componente primaria desplazada hacia el rojo, y la secundaria hacia el azul, siguiendo
el mismo cédigo de colores que arriba. En negro se muestra la composicién de las dos gaussianas.
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Figura 4.44: Ejemplo de un espectro de IGRINS alrededor de las lineas He 1 417002.47 (izquierda) y He1
A421125.83 y 21134.5 (derecha) donde podemos ver que no hay indicios de la componente secundaria.

lo tanto, realizamos un promedio general de todas las lineas y corrimos nuevamente FoTeL. El resultado
del ajuste general se puede ver en la Tabla 4.11 y las medidas de las velocidades radiales promediadas se

pueden ver en la Tabla 4.10.

Es importante notar también que al tener medidas de la componente secundaria pudimos ajustar el
cociente de masas g = Mp/M, que en este caso tiene un valor g ~ 0.4. Con los resultados de la 6rbita
espectroscopica, graficamos la curva de velocidad radial del sistema, la cual se muestra en la Figura 4.45,
donde se ven los valores de las velocidades radiales de cada componente (rojo para la primaria, azul para
la secundaria) junto con su solucién orbital. Cabe notar que el sistema es de largo periodo y excéntrico,
con una notable diferencia entre las semiamplitudes y, por ende, las masas de cada componente. Esto
dltimo también se ve en las masas minimas de las mismas: para la primaria tenemos M, sini®> ~ 16 M

y para la secundaria M, sini® ~ 6 M.

Como ademds tenemos datos de IGRINS de este sistema, los inspeccionamos buscando indicios de
la secundaria en el infrarrojo. Como se puede ver en la Figura 4.44 no pudimos detectar la secundaria,

por lo cual no utilizamos estos datos para el andlisis espectroscépicos.

Por otro lado, buscamos fotometria disponible de ese sistema en diferentes bases de datos. En TESS
hay fotometria observada en dos sectores en 2019 y 2023. Utilizando estos tltimos, calculamos la curva
de luz, pero no encontramos indicios de disminucién de brillo que podamos asociar con eclipses. En
ASAS-SN hay datos en la banda g pero no presenta eclipses (gmedia = 9.1 y r.m.s.=0.3). Finalmente,
buscamos en Kepler; pero no hay datos.
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Cuadro 4.10: Medidas de velocidad radial (en kms™') para las componentes del sistema HD 96622.
Los subindices ’a’ y ’b’ indican a la primaria y secundaria, respectivamente. Estas velocidades son un
promedio de las medidas hechas sobre las lineas Si1v 414088, N 14379, He1 14388, He1 14471, Mgu
14481, Hen 24542, Sim 14553, Hen 14686, He1 44713, He1 14922, Her1 15015, Heu 15411, Ot
15592, C1v 15801, C1v 45812 y He1 A5876 para la primaria, y lineas de He1 14922 y He1 15876.

HID VR, VR,
54599.554 322 -
55606.840 -20.8 23.2
55642.715 -21.1 23.1
56067.677 27.05 -28.7
54672.502 -14.0 -
55338.660 -35.5 -
55341.625 -324 319
55672.771  20.2 -
55697.661 -0.4 -
56120.487 -36.2 14.6
56123.471 -33.8 393
56124.465 -33.5 28.1
56436.592 -15.6 -
56496.518 -31.1 29.1
58166.829 -35.3 -
58484.803 -28.0 8.8
58528.825 394 -
58528.850  40.8 -
58529.774  38.6 -
58529.798 384 -
58529.823  36.7 -
58574.664 -33.5 17.6
58599.582  -8.1 -
58599.606  -7.6 -
58599.630  -8.6 -
58600.592  -7.5 -
58600.616  -54 -
58600.642  -5.1 -
58600.593 -6.5 -
58632.480 214 -69.8
58632.505  23.3 -
58632.530  18.8 -
58632.480  27.2 -
58600.592  -5.5 -
58599.582 5.6 -
58529.774 379 -485
58528.825  29.9 -
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Cuadro 4.11: Solucién espectroscépica obtenida con FoTeL. Las velocidades radiales correspondientes
a la primaria se obtuvieron promediando las lineas de He1, Hen y metélicas. Las lineas promediadas
fueron: Her1 444388, 4471, 4713, 4922, 5015, y 5876; Hen 414542, 4686 y 5412; Sitv 14088, Nm
A4379, Mg 44481, Sim 44553, Ot 45592, C1v 2445801 y 5812. Para la secundaria promediamos las
velocidades radiales medidas usando He1 414922, 4713 y 5876.

Elemento valor

P [d] 98.08 + 0.05
To [HID —2400000] 54704.1 +2.4
e 0.39 + 0.04
w [°] 28+ 1

K, [km s™!] 38+2
Ky [km s™!] 102 +7
q=My/M, 0.37 +0.02
ag sini [Rg] 67 +5
apsini [Ro] 182+ 14
M, sini® [Mg] 15.8 +0.04
My sin® [Mo] 5.8+0.1
V,, [kms™] -8

V,, [kms™!1] -4
r.m.so-c), [km S_l] 49
r.m.so-c), [km S_l] 11

VR [km/s]

—-100 9+
3

<.
.~

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4

Figura 4.45: Curva de velocidad radial para el sistema HD 96622. En rojo se ven las velocidades radiales
correspondientes a la componente primaria, y en azul, a la secundaria. Todos los puntos se encuentran
dentro de los 20 de error, entonces consideramos el mismo peso para todos los puntos al realizar el ajuste.
Las lineas indican las soluciones espectroscépicas para cada componente (continua para la primaria, y
discontinua para la secundaria).
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Figura 4.46: Caracterizacion del ensanchamiento de las lineas espectrales para la componente primaria
de HD 96622, calculado mediante la herramienta 1acoB-BroaD. Izquierda: C1v 45812 en el espectro com-
puesto (linea negra). Superpuestos se encuentran: el ajuste de la transformada de Fourier (rojo), el GOF
(azul), GOF sin considerar macroturbulencia (verde), y GOF tomando la velocidad de rotacién proyec-
tada de la transformada de Fourier (violeta). La linea horizontal azul es la estimacion del nivel de ruido.
Derecha: transformada de Fourier para los distintos métodos, mostrando el primer minimo (linea vertical
roja), donde v, sini es calculada (el esquema de colores es igual al explicado arriba).

4.4.3. Analisis del ensanchamiento espectral

Determinamos la velocidad de rotacidén proyectada de la primaria haciendo uso de la herramienta
1ACOB-BROAD (Simén-Diaz and Herrero, 2014), obteniendo que v, sini = 45 + Skm/s. Mostramos en la
Figura 4.46 un ejemplo de ajuste para la linea C1v A5812.

Para la componente secundaria no pudimos detectar una linea totalmente separada de la primaria, por
lo que no pudimos hacer este andlisis para ella. Ademads, como las lineas de la secundaria no se separan
de las de la primaria (en las lineas donde es visible) no pudimos encontrar templates separados que
caractericen cada una de las componentes, por lo que tampoco pudimos realizar el andlisis cuantitativo

para este sistema.

4.4.4. Emision en el infrarrojo

Intentando detectar eventualmente la presencia de otros objetos en este sistema, se construyé una
distribucién espectral de energia (SED) a partir de los datos fotométricos hallados mediante una bisqueda
en todas las bases de datos conectadas con vosa. Luego, desde vosa, se ajusté a estos datos un modelo de
atmésfera TLusty. Como suposicion inicial, se estimé que la temperatura efectiva estuviera en el rango
30000 < T, < 32500 K, la gravedad 3.5 < logg, < 3.75 y una metalicidad solar. Para estimar la
absorcion, se considerd que segin Morales Duran et al. (2006) para esta estrella, Ry = 3.4, E(B—-V) =
0.43 y por tanto Ay = 1.44. Por otro lado, se tomd en cuenta también que, segliin Maiz Apellaniz (2018)
para esta estrella, Ay = 1.514 = 0.023. Por tanto, se asumi6 inicialmente 1.40 < Ay < 1.55. Para la
distancia al objeto, se tomo el valor calculado por GAIA DR3, es decir, 2208 + 71 pc.

El resultado del ajuste puede verse en la Fig. 4.47 y reproduce correctamente la SED observada
en todo el rango espectral considerado. Para el mismo, vosa ajusté T,;, = 30000 K, logg, = 3.5y
Ay = 1.46.
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Figura 4.47: Distribucién espectral de energia de HD 96622 ajustada con vosa. Los puntos rojos indican
las mediciones fotométricas corregidas por extincidn. Los puntos y la curva azul, representan el modelo
ajustado.

vosA no indica alerta de posible exceso infrarrojo y tampoco se observa en la SED ningtin indicio
del mismo. Por lo tanto, asumimos que la compaiiera detectada en el espectro no tiene una emisién

apreciable en el IR y no se ven signos de otras emisiones en el IR.

4.4.5. Resumen y conclusiones

Por primera vez pudimos detectar lineas espectrales de la componente secundaria del sistema HD 96622,
la cual no se separa totalmente de la componente primaria, pero es notablemente visible en varios espec-
tros (ver Figura 4.43). Asi, corroboramos lo que decian en Chini et al. (2012), y efectivamente estamos
frente a un sistema binario espectroscopico de doble linea (SB2).

Determinamos velocidades radiales que representan el movimiento de la secundaria y, al combinarla
con las medidas hechas para la primaria, calculamos la solucién orbital SB2. De este estudio obtenemos
por primera vez que el sistema es de largo periodo (P ~ 98 d) y excéntrico (e ~ 0.4). Ademds, encon-
tramos un cociente de masa de g ~ 0.4 que da indicio de una diferencia apreciable en las masas de las
componentes. Esto también se puede notar en las masas minimas que tienen valores de M, sini® ~ 16
y My sini® ~ 6. Por otro lado, buscamos fotometria disponible del sistema, pero no muestra variaciones
asociadas a eclipses, por lo que descartamos la posibilidad de realizar un modelo espectro-fotométrico
completo del sistema binario.

Por ultimo, hicimos un estudio de la emisién en el infrarrojo del sistema utilizando la herramienta
del observatorio virtual vosa. Obtuvimos todos los datos de fotometria disponibles en su base de datos
y ajustamos un modelo a la SED (ver Figura 4.47), donde vemos que no hay evidencia de un exceso
en infrarrojo. Esto nos indica que la componente secundaria no presenta emisién en esta banda, ni hay
signos de otros objetos emitiendo en el IR.

Contextualizando los resultados, cabe mencionar que por primera vez se ve la componente secundaria

de este sistema, convirtiéndolo en uno SB2. Esto es muy valioso porque nos permite realizar una solucién
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espectroscopica completa y, sobre todo, obtener un cociente de masas que nos indique la relacién entre

las estrellas.
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4.5. HD 96946

HD 96946 (o = 11" 08™ 525, § = —60° 45" 34", V = 8.55) ubicada en la nebulosa de Carina,
especificamente en la asociacién Carina OB2, fue reportada por primera vez en Graham (1965), quien la
catalogé como una estrella de tipo espectral B5. Luego, Walborn (1973) la reclasifica como una O6V: y
muchos afios después, Sota et al. (2014) la clasifican como una O6.511I(f).

En el trabajo de Mason et al. (2009), donde se analiza la multiplicidad de estrellas masivas mediante
interferometria speckle de alta resolucién angular, HD 96946 forma parte de la muestra utilizada. All{
proponen que este sistema tiene sélo una componente y que tiene velocidad radial constante. También
ponen en duda la pertenencia del sistema a la asociacién OB de Carina, diciendo que puede ser una
estrella de campo. En un trabajo reciente (Holgado et al., 2022a) donde investigan el perfil de rotacién
de varias estrellas O galdcticas, incluyen este sistema como SB1. Ademds, encuentran valores para la
temperatura efectiva Teg, = 39000 K, gravedad superficial log g, = 3.86 dex, la velocidad de rotacién
proyectada v, sini = 72 km s~! y una macroturbulencia de vy, = 58 km s7!.

Como no hay una solucidn orbital de este sistema, para esta tesis decidimos estudiarlo, analizadndo-
lo con espectros tomados para el OWN Survey durante 17 afios, buscando variabilidad en las lineas y

intentando obtener una solucién orbital espectroscdpica del mismo.

4.5.1. Observaciones

Contamos con 55 espectros tomados bajo el proyecto OWN Survey entre los afios 2006 y 2023, con los
instrumentos FEROS (La Silla Observatory), el espectrografo echelle del telescopio Irénée du Pont (Las
Campanas Observatory), MIKE (Las Campanas Observatory), y el espectrégrafo REOSC (Complejo

Astronémico El Leoncito). Los espectros fueron reducidos con las rutinas estandares de IRAF.

4.5.2. Analisis espectral

De la inspeccién de los espectros notamos variabilidad en VR en varias lineas de absorcion que a
veces aparecen desplazadas hacia el azul y a veces hacia el rojo, lo cual nos da un indicio de que se
trata de un movimiento orbital, confirmando que se trata de una binaria espectroscépica. No detectamos
formas ni asimetrias que nos den un indicio de la componente secundaria, como se ejemplifica en la
Figura 4.48 para la linea He1 15876'%; por lo que consideramos que este sistema es de un sélo espectro
(SB1).

Velocidades radiales y solucién orbital

Para calcular la solucién orbital, primero medimos velocidades radiales de lineas especificas ajus-
tando una gaussiana a cada una con la tarea spLoT de 1RAF. Las lineas consideradas son He1 14471, Hent
A4542, He 1 45411, Om 25592, C1v 45801 y He1 A5876. Primeramente, ajustamos una solucién orbital

promediando las velocidades radiales medidas en lineas de un mismo elemento y, cuando vimos que los

10Elegimos esta linea para comparar ya que si la compafiera es una estrella més débil es probable que la veamos sélo en Hel,
y ésta en particular es la linea mds al rojo que tenemos, donde deberian separarse mas.
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Figura 4.48: Se muestra un espectro del dupont de LCO (izquierda) y uno del CASLEO (derecha) en
cuadraturas opuestas, alrededor de la linea He1 A15876. En las cuadraturas es donde ambas componentes
deberian estar mds separadas pero aqui vemos las dos y en ninguna notamos indicios de la secundaria.

parametros orbitales obtenidos con esos ajustes eran comparables, decidimos promediar las velocidades
medidas con todas las lineas y usar este dltimo set de datos como entrada a rFoTeL. Estas medidas pro-
mediadas de VR se pueden ver en la Tabla 4.12. Los pardmetros que caracterizan la solucién orbital se
muestran en la Tabla 4.13, y la curva de velocidad radial se puede ver en la Figura 4.49. Por otro lado,
buscamos fotometria de este objeto buscando detectar algiin eclipse del sistema. En las bases de datos
de TESS hay fotometria disponible, pero no se detectan eclipses, y en ASAS-SN hay pero no presenta
eclipses (Viedia=8.9 y r.m.s=1.0).

Cabe notar que nos encontramos con un sistema de largo periodo, con una excentricidad importante y
una semiamplitud en VR (K,) relativamente pequeiia. La duracién del periodo, combinado con la escasa
amplitud en VR, podria explicar por qué no fue considerada una binaria espectroscépica hasta el trabajo
de Holgado et al. (2022a). Se requerian medidas sobre una linea de tiempo de varios afios para poder
detectar la periodicidad en la variacién de VR. Esto subraya la necesidad de relevamientos a largo plazo

y con alta resolucién espectral.

4.5.3. Sobre detectabilidad de la componente secundaria

Dado que en los espectros que tenemos disponibles no vimos indicios de la componente secundaria,
queremos evaluar bajo qué condiciones se darfa su deteccidn, para distintos valores del cociente de
masas ¢ y la inclinacién i. Consideramos que la masa del sistema esta constituida, en mayor parte, por la
componente primaria y que la secundaria sélo afecta en un 10 %, por lo que analizamos valores para la
masa de la primaria M, como estimativo.

Para esto buscamos la relacion q vs. i, para distintos valores de la masa de la primaria, basandonos en
la segunda ley de Kepler. Estimamos que el rango de posibles masas es entre 10 — 70 M, entonces en la
Figura 4.50 mostramos las relaciones para estos dos casos extremos de masa. Ademads, consideramos que
el cociente de masas deberia tener un valor menor a 0.7, ya que para valores mds grandes la secundaria

se deberia ver en los espectros.
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Cuadro 4.12: Medidas de velocidad radial (en km s~!) para la componente primaria de HD 96946. Estas
velocidades son un promedio de las medidas hechas sobre las lineas He1 14471, He 1 14542, He n 15411,

O 245592, C1v 45801, He1 A5876.

HID VR,
2453772789 -234
2453772794 -24.1
2453869.657 10.9
2454253.612  10.8
2454627.601  -8.5
2455642.727 0.8
2455697.617  -59
2455976.818 4.6
2456067.655  -0.1
2456079.551 59
2456497.536 8.7
2456500.501 7.1
2457078.763 -21.6
2457087.786  -20.9
2457128.726 -12.3
2457156.645 9.2
2457157.539  -3.3
2457158.627  -6.1
2457159.613  -6.0
2457567.545 9.1
2457767.832 2.6
2457794736 15.1
2458528.666  19.6
2458528.691 19.8
2458597.574 225
2458599.646  25.1
2458599.677  21.1
2458858.794  -3.4
2458859.803 1.6
2458861.821  -2.5
2458863.823 -24
2458863.847  -4.3
2459687.586 43
2460058.673 -12.9
2460124480 -10.4
2460125.482 -10.0
2460126476  -8.5
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Cuadro 4.13: Solucién orbital para el sistema SB1 HD 96946, luego de haber quitado los valores atipicos

de velocidad radial.

VR [km/s]

20 A

10 A

o
L

|
=
o

—20 1

Elemento valor

P [d] 1106.834 + 0.003
To [HID -2 400 000] 571758 £ 14
e 0.49 + 0.05
w[°] 270+ 9

K, [km s~ 243+23

ag sini [Rp] 462 +70

V, [kms™] 2
r.m.so-c)y, [km S_l] 34

0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4
[0}

Figura 4.49: Curva de velocidad radial de HD 96946. En puntos rojos se ven los valores de velocidad
radial para la componente visible y en linea negra su ajuste. Todos los puntos se encuentran dentro de los
20, por lo que consideramos el mismo peso para todos.
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En la Figura podemos ver que a medida que disminuimos la masa de la primaria, necesitamos q
mads grandes para que sea detectable. En este caso, necesitariamos una inclinacién mayor a 60° para
detectarla. Para masas mds grandes se incrementa la zona de posible deteccion, donde para q mayores a
0.4 la detectarfamos para inclinaciones alrededor de 50°, mientras que para 4 mas pequefios se requieren
inclinaciones mds grandes.

En el rango de q<0.4 se requieren inclinaciones mayores a 50, por lo que una manera de ver si estos
valores son posibles serfa si tuviéramos fotometria. Si esta presenta eclipses, estarifamos en el rango de
q bajos e inclinaciones altas, pero hasta la fecha no hay datos fotométricos donde podamos ver si hay

eclipses o0 no para poder acotar la zona de deteccién.

i[=]

IU ] ] ] ] :I ] ] ]
0.3 04 05 0.6 oy 0.8 0.9 10

Figura 4.50: Relacidn inclinacién vs. cociente de masa, para el cual consideramos dos valores extremos
de M, = 10 Mg, (rosa) y M, = 70 Mg (azul), todos los casos intermedios caeran dentro de la zona
delimitada por estas dos relaciones. Ademas consideramos que el cociente de masas debe ser mayor a
0.7, dado que para valores mas grandes la compaifiera deberia ser visible en los espectros.

4.5.4. Emision en el infrarrojo

Intentando caracterizar la componente secundaria del sistema, construimos una distribucién espectral
de energia (SED) a partir de los datos fotométricos hallados mediante una buisqueda en todas las bases
de datos conectadas con vosa. Luego, dejamos a vosa que ajuste a estos datos un modelo de atmésfera
TLUsTY. Como suposicién inicial, se estimé que la temperatura efectiva estuviera en el rango 35000 <
Tera < 40000 K, la gravedad 3.5 < logg, < 4.0 y una metalicidad solar. Para estimar la absorcion,
se consider6 que segin Morales Duran et al. (2006) para esta estrella E(B — V) = 0.541 mag y por
tanto Ay = 1.72 mag. También se consider6 que, seglin Maiz Apelldniz (2018), para esta estrella Ay =

1.732 + 0.026 mag. Para la distancia al objeto, se asumié el valor calculado por GAIA DR3, es decir,
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2529 + 157 pc. Ademds, siempre segin GAIA DR3, Ay = 1.49 mag por tanto se supuso 1.45 < Ay <
1.75 mag.

El resultado del ajuste puede verse en la Fig. 4.51 y reproduce correctamente la SED observada
en todo el rango espectral considerado. Para el mismo, vosa ajusté Tz, = 40000 K, logg, = 3.5y
Ay = 1.62 mag.

HD96%46
TLUSTY OSTAR2002+BSTAR2006, Teff:40000, logg:3.5, Av:1.615
Th.5pec.

1e-11

i ¢ Cbserved

1e-12 3sigma
— —&— Model
=
E 1e13 § Fitted
E o4 Mo fit
En Upper Limit
2 e1s
=
o

le-16

le-17

le-18

T T T TT] T T T TTT ]
led let

Wavelength (A)

Figura 4.51: Distribucion espectral de energia de HD 96946 ajustada con vosa. Los puntos rojos indican
las mediciones fotométricas corregidas por extincién. Los puntos y la curva azul, representan el modelo
ajustado.

vosA no indica alerta de posible exceso infrarrojo y tampoco se observa en la SED ningtin indicio
del mismo. Esto daria indicio a que la compaiiera no es un objeto de pre-secuencia, ya que no tiene una

emision apreciable en el IR.

4.5.5. Resumen y conclusiones

En esta tesis pudimos confirmar la variabilidad en velocidad radial de HD 96946 y mostramos, por
primera vez, una solucién orbital para el sistema SB1. De este, se desprende que estamos frente a un
sistema excéntrico de periodo muy largo (P ~ 1107 d).

También hicimos un estudio de la emisién infrarroja para el sistema utilizando la herramienta del
observatorio virtual vosa. Para esto construimos la SED del sistema con todos los datos fotométricos
de bases de datos asociadas a vosa e hicimos un ajuste del cual no se detectan excesos en infrarrojo
(ver Figura 4.51). Esto indicaria que la compafiera de la estrella O no es una estrella de pre-secuencia.
Otra posibilidad de la no-deteccién de la componente secundaria podria ser que en realidad es un objeto
compacto, por lo que buscamos en las bases de datos de XMM-Newton y Chandra, pero no encontramos
datos para este sistema.

Ya que se detectan pocas estrellas masivas, se vuelve importante agregar informacion sobre la carac-

terizacion del sistema que ayude a mejorar la estadistica de las mismas. Para tener mds oportunidades de
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detectar la secundaria, seria necesario observar este sistema con espectrografos de muy alta resolucion,

como lo es el instrumento GHOST (Gemini Sur).



Capitulo 5

Conclusiones generales

Las estrellas masivas cumplen un papel fundamental en la evolucién del universo, y de recientes
estudios sobre ellas resulta evidente que la mayoria de las estrellas masivas se forman dentro de sistemas
binarios cercanos, donde diferentes autores estiman probabilidades de binariedad desde 50-60 % hasta
un 70 % (Kobulnicky et al., 2014; Sana, 2017; Sana et al., 2012).

Para este trabajo, seleccionamos del conjunto general de sistemas binarios (o multiples) descubiertos
gracias al OWN Survey, aquellos sistemas que tuvieran espectros con las mejores relaciones sefial ruido,
quedandonos con los siguientes sistemas: HM1 8, un sistema conocido como SB2 antes de esta tesis,
del cual existian datos fotométricos atin no analizados; HD 165246, una binaria conocida como SB1,
con nuevas observaciones espectroscopicas sin inspeccionar y datos fotométricos de Kepler sin analizar;
HD 101190, un sistema en principio SB1 pero que podria albergar una tercer componente; HD 96622
y HD 96946, sistemas también en principio SB1, sin ninguna solucién orbital publicada, de los cuales
también obtuvimos nuevas observaciones para sumar al andlisis.

Realizamos sobre estos sistemas un andlisis espectroscopico. Por un lado, medimos velocidaes radia-
les en los espectros y obtuvimos una solucién orbital siguiendo la metodologia descripta en la Sec.3. En
la Tabla 5.1 se muestran los resultados obtenidos para cada sistema. Dado que para HM1 8 y HD165246
también contabamos con fotometria en cuya curva de luz se detectan eclipses, pudimos obtener la in-
clinacion del sistema y, con ésta, valores absolutos para los pardmetros astrofisicos de las componentes,
como las masas dindmicas de cada una. De esta tesis obtenemos masas para 3 nuevas estrellas masivas
caracterizadas como parte de sistemas binarios (HM1 8a, HM1 8b y HD165246a). Graficando en el dia-
grama masa vs. temperatura efectiva los nuevos valores de las estrellas masivas analizadas en esta tesis
(Figura 5.1), se ve que se ubican en la franja de secuencia principal (HM1 8b y HD165246a) y de las
gigantes (HM1 8a).

Cabe mencionar también que para el sistema HD96622, si bien no tenemos masas absolutas, si tene-
mos masas minimas. Para la primaria, la masa minima se ubica en el rango de estrellas masivas. Por otro
lado, la solucién de HD101190 considerada para comparar es aquella que tiene en cuenta el promedio de
lineas de Hel y metalicas, las lineas de Hell muestran otra solucién debido a la presencia de otra estrella
caliente que no varia en velocidad radial con el sistema SB1.

Ademds, realizamos un andlisis del ensanchamiento de las lineas por rotacion, obteniendo la velo-
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Figura 5.1: Diagrama temperatura efectiva vs. masa. Las lineas corresponden con las calibraciones de
Martins et al. (2005) para diferentes clases de luminosidad. Los puntos en color cian indican los valores
que agregamos del resultado de esta tesis. Notar que quedan dentro de la franja que representa la secuen-
cia principal para enanas y gigantes.

cidad de rotacién proyectada v sini, y una velocidad de macroturbulencia v,,,. que caracteriza otros
factores de ensanchamiento de las lineas. Los valores encontrados de estos pardmetros, se utilizan para
realizar una andlisis cuantitativo de los espectros, obteniendo pardmetros como temperaturas efectivas y
gravedad superficial de cada estrella.

Para esta tesis utilizamos diferentes técnicas para los diferentes andlisis espectrales: soluciones or-
bitales, modelos binarios, ensanchamiento de las lineas por rotacién, andlisis cuantitativo (cada uno con
la metodologia descripta en Sec.3). Todos estos mostraron resultados coherentes con lo que se ve en los
espectros de cada sistema. Cada uno de ellos es congruente entre si. Una cuestion a aclarar es que para
calcular las soluciones orbitales se necesitan medidas de velocidad radial, para las cuales realizamos un
ajuste de gaussiana al centro de las lineas espectrales, pero existen varios factores que pueden afectar
estas medidas. Por un lado, cuanto menor sea el poder resolvente, menor serd la resolucién espectral
(AA aumenta su valor numérico). Esto afecta directamente la forma de las lineas de absorcién/emision
debido al sub-muestreo en longitud de onda. Por otro lado, cuanto mds baja sea la relacién S/N, se torna
dificil distinguir la sefial del objeto de estudio con la del continuo, por ende trabajamos con espectros
que tengan S/N>100. También puede haber otros factores que cambien la forma de las lineas como la
rotacién o las pulsaciones (ambas se pueden caracterizar con un estudio cuidadoso de los espectros de
cada estrella).

Ademds, pensando en que la estrella compafiera es mucho mds débil, tal vez incluso una estrella

de pre-secuencia, realizamos un estudio en el infrarrojo, en donde las lineas espectrales se encuentran
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mds separadas, y por ende hay mayor probabilidad de detectar la componente que en el 6ptico. Los
espectros obtenidos con IGRINS no muestran indicios de la componente secundaria; entonces buscamos
excesos infrarrojos para cada sistema, ajustando una distribucion espectral de energia sobre todos los
datos fotométricos cargados en la base de datos del vosa, pero para ningin sistema encontramos excesos
infrarrojos que se pudieran adjudicar a la componente que buscamos. Otra posibilidad de la no-deteccién
de compaifieras en estos sistemas es que se traten de objetos compactos, para los cuales buscamos datos
de rayos-X en las bases de datos de Chandra y XMM Newton, pero encontramos s6lo una observacion

de HM1 8, asociado al viento de sus componentes.

En la Figura 5.2 se muestra el esquema de detectabilidad para las diferentes técnicas, con el agregado
de los 3 sistemas a los cuales le pudimos detectar una componente secundaria. Para cada uno de estos
sistemas notamos situaciones distintas. HM1 8 cae dentro de la zona de detectabilidad segtin las técnicas
de binarias espectroscopicas SB2 y eclipsantes; de hecho, el valor del cociente de masas, g = 0.52, es
un valor tipico para periodos cortos (ver Fig. 5.3). HD 96622 se ubica en el limite de detectabilidad para
sistemas binarios espectroscopicos SB2, y puede verse en la Fig. 5.3 que el cociente de masas g = 0.37
para el periodo de P~98 dias, cae en una zona donde hay pocas detecciones y la estadistica es més pobre.
Y por dltimo, HD165246, que tiene un cociente de masa de g ~ 0.16, se ubica directamente en una zona
donde no se deberia poder detectar secundarias con el método de las binarias espectroscépicas, donde el
limite de deteccion estd en g ~ 0.25. Esto también se puede ver en la Fig. 5.3 donde, para periodos cortos
y cociente de masa menor a ¢ < 0.2, no hay otro sistema ademas de HD 165246. Entonces, se torna
importante obtener datos de espectrégrafos de muy alta resolucién para poder detectar componentes en

sistemas, a priori, SB1, que vayan poblando zonas que hoy en dia no estin muestreadas.

Por otro lado, es interesante analizar la relacién de la excentricidad con el periodo orbital, ya que es
uno de los factores que afectan la orbita relativa. En la Fig. 5.4 se puede ver esta relacién, considerando

que la excentricidad va a tener una distribucién méxima dada por

P )—2/3

Py =1-
emax(P) (2 dias

para P > 2 dias. En esta expresion se considera que para P <2 dias, los sistemas estdn circularizados.
Pero observando con detalle el diagrama, se puede ver que ya para periodos menores a logP < 1.5
(P < 30 dias) los sistemas tienden a la circularizacion. Cabe notar que el sistema HD96946 se ubica en
una regioén poco poblada, que corresponde a periodo largos. Para poder caracterizar este tipo de sistemas
es necesario tener una buena cobertura temporal, obteniendo datos a lo largo de varios afios, para poder
obtener una buena solucién orbital del sistema. Esto nos muestra que para realizar un estudio completo
de sistemas binarios se necesita que los espectros tengan una buen S/N, pero que también monitoreen
sistemas a lo largo de los afios. Esto nos permitird extender los valores conocidos del sistema en zonas

poco pobladas de la distribucién de pardmetros.

Ademas de todo el andlisis espectroscopico, para HM1 8 y HD165246 pudimos modelar la evolucién
de las componentes de ambos sistemas y los efectos de marea que se generan entre las componentes.
Como en ambos sistemas las componentes estdn bien separadas, no se espera que llenen su l6bulo de

Roche durante la secuencia principal pero si hay interaccién de marea entre las componentes. Analizando
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Figura 5.2: Diagrama esquematico de deteccién de compafieras segin diferentes técnicas observaciona-
les (regiones encerradas en lineas s6lidas) como funcién del periodo orbital y el cociente de masas. Las
distintas técnicas consideradas son: binarias espectroscOpicas (azul), binarias eclipsantes (rojo), inter-
ferometria long-baseline (magenta), cefeidas (verde), binarias visuales (violeta), emisiones en rayos-X
(cian) y CMP (naranja). En puntos negros se muestran la ubicacién de las estrellas estudiadas en esta
tesis a las que le pudimos encontrar la componente secundaria. Se puede ver que si bien HM1 8 cae
dentro de la zona de detectabilidad de binarias espectroscépicas, las otras dos (HD 165246 y HD 96622)
no.
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Figura 5.3: Diagrama log P vs ¢ comparando valores de sistemas conocidos en la bibliografia (puntos
amarillos) y los valores obtenidos de analizar estrellas cuya binariedad fue descubierta por el OWN Survey
(azules). Cabe notar que HD 165246 cae en una zona donde la deteccién de componentes secundarias es
practicamente imposible de detectar que corresponde a g < 0.2 y periodos cortos.
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Figura 5.4: Diagrama log P vs. e comparando valores de sistemas conocidos en la bibliografia (puntos
amarillos) y los valores obtenidos de analizar estrellas cuya binariedad fue descubierta por el OWN
Survey (azules). La linea negra representa el limite superior que puede tomar la excentricidad: e,,,,(P) =

-2/3
1 - (2 g,as) / para P > 2 dias. Para P <2 dias, se considera que los sistemas estan circularizados. En
este grafico se puede ver que HM1 8, HD 165246 y HD 101190 caen dentro de una zona poblada del

diagrama, pero HD 96622 y HD 96946 estdn en zonas donde hay poca cantidad de puntos.

Cuadro 5.1: Comparacién de los pardmetros orbitales obtenidos para los distintos sistemas estudiados en
esta tesis.

Elemento HM1 8 HD 165246 HD 1011907 HD 96622 HD 96946
P[d] 5.87820 + 0.00008 4.59276 + 0.00006 6.0468 + 0.0001  98.08 £ 0.05  1106.834 + 0.003
To [HID —2400000]  56815.30 +0.09 5721543 +0.02  58483.8+0.1 54704.1+24 571758+ 14
e 0.14 £ 0.01 0.077 + 0.002 0.35 £ 0.02 0.39 + 0.04 0.49 +0.05
w[°] 119 + 10 87.6+1.2 143+ 6 28+ 1 270 +9
K, [km s 143 £2 52.7+3.3 39+2 38+2 243+23
Ky, [km s~ 273+3 329.4 + 36 - 102 +7 -

q = My/M, 0.52 +0.02 0.157 + 0.002 - 0.37 £ 0.02 -

ag sini [Re] 164 +0.1 477403 44402 67+5 462 + 70
ap sini [Ro] 313+ 04 292 +3.4 - 18+ 14 -

M, sin® i [Mg] 284 +0.7 2+5 - 15.8 +0.04 -

My sin® i [Mo] 146 £ 0.4 4+1 - 58+0.1

V,, [kms™'] 202 6.3 6.4 -8 2

V,, [kms™1] -11.5 39 - -4 -
r.m.so-c), [km s 4.5 13 3.6 49 3.4
r.m.so-c), [km 571] 5.8 7 - 11 -

Cuadro 5.2: T Se consideré la solucién obtenida con el promedio de lineas de Hel+metilicas.
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la evolucién de la excentricidad de cada sistema vemos que atn no han llegado a la circulacién, para
ambos sistemas se espera una edad de 2Ma, mientras que la circularizacién se da aproximadamente para
4Ma y 6Ma para HM1 8 y HD165246, respectivamente. Como puede verse en la Tabla 5.1, si bien los
sistemas no llegaron a la circularizacién, al disminuir el periodo, disminuye la excentricidad. En cuanto
a la evolucién de cada sistema luego de la secuencia principal, se esperan escenarios distintos para cada
uno.

Para HM18, el cociente de masas permite esperar que el sistema, al llegar al Roche Lobe OverFlow
(RLOF), sufra una transferencia de masa estable y termine formando un par binario de una estrella de
una masa similar a la del niicleo de Helio'. En este objeto, la componente primaria (la estrella donante, o
donora) estaria acompafiada por una estrella masiva que habrd ganado mucha masa y serd notoriamente
mds brillante que lo que era inicialmente. Es de esperar que la estrella donante sufra una explosioén de
supernova de tipo Ib o similar (Benvenuto et al., 2013).

En cuanto a HD 165246, el cociente de masas es tan bajo que permite asegurar que, al momento de
sufrir el RLOF, va a formar una envoltura comun. La razén fisica es la siguiente: como las masas son
muy dispares, los tiempos caracteristicos también lo son. En particular, aqui es relevante el tiempo de
Kelvin-Helmholtz?. La estrella mas masiva va a perder masa muy rdpido y la menos masiva no va a ser
capaz de acomodar esa masa lo suficientemente rapido, por lo que va a aumentar su tamafio hasta superar
su Lobulo de Roche. Entonces el sistema va a entrar en contacto, formando envoltura comun (Paczynski,
1976). Es dificil decir como va a evolucionar un sistema como este luego de esa etapa; es algo que al dia
de la fecha no estd completamente entendido.

Este analisis se llevé a cabo estudiando cada sistema por separado, lo cual demanda mucho
tiempo pero, hoy en dia, no hay manera de estudiar varios sistemas al mismo tiempo de forma
automatica manteniendo el detalle de cada analisis. Entonces, es importante mantener esta linea
de trabajo para la cual ain hay varios datos de nuevas estrellas candidatas a SB1 con periodos
desconocidos y secundarias tal vez detectables, dentro de la base de datos del OWN Survey. Ademas,
gracias a nuevos instrumentos con gran poder resolvente, como GHOST (R~80 000), se llevan los
limites de detectabilidad a zonas inexploradas en la distribucion de parametros, que pueden alterar
los escenarios y modelos de formacion y evolucion estelar para altas masas. Esta tesis muestra que
estudiar sistemas binarios con alta S/N y observados a lo largo de los afios, aumenta la posibilidad
de detectar componentes secundarias en sistemas donde a priori no son visibles en los espectros. De
otra manera, por ejemplo, los sistemas con periodo largos y semi-amplitudes pequeiias resultarian
casi imposibles de detectar.

En conclusion, caracterizar componentes en sistemas binarios masivos es un método robusto
para obtener parametros astrofisicos de cada estrella que forma el sistema, de las cuales al menos
una es masiva. Obtener valores precisos de cantidades como las masas, los radios o las temperatu-
ras efectivas aumenta la cantidad de estrellas masivas conocidas, que mejoran la estadistica actual

de las mismas.

'Este nicleo es el que corresponde a su valor de masa inicial con una delgada (en masa) envoltura de hidrégeno.
2Tiempo aproximado que le lleva a una estrella irradiar toda su energfa a la tasa de luminosidad actual
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