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Resumen

La mayoria de las estrellas que observamos en el cielo pertenecen a sistemas binarios. Una gran
fraccion de estos sistemas estan suficientemente cerca como para que exista una transferencia
de masa entre las componentes. Si la transferencia de material ocurre por desborde del 16bulo
de Roche, los llamamos sistemas binarios interactuantes. Este proceso da lugar a cambios en las
estructuras de ambas estrellas y su evolucion.

En esta tesis nos vamos a enfocar en una clase particular de binarias interactuantes, que son las
llamadas Variables Cataclismicas (VC). Las variables cataclismicas constituyen una familia de
sistemas binarios de caracter “variable” ya que cambian la intensidad de su brillo en el tiempo.
Este tipo de objetos estan formados por una estrella de secuencia principal de baja masa y una
enana blanca. La estrella normal (donante) le transfiere material a la enana blanca (acretante)
a través del desborde del 16bulo de Roche de la estrella normal, y el material fluye a través del
punto L; de Lagrange formando un disco de acrecién en torno a la enana blanca. Una de las
caracteristicas principales de este grupo es que presentan periodos orbitales muy cortos, entre
80 minutos y 8 horas. Como si esto no fuese suficientemente sorprendente, existe otra particu-
laridad relacionada a los periodos orbitales de estos objetos, y es que presentan un salto (gap)
en la distribucién de periodos orbitales en el rango de 2 ~ 3 horas.

A lo largo de este trabajo, nos proponemos modelar un grupo de sistemas binarios con transfe-
rencia de masa que puedan reproducir algunas de las caracteristicas principales de esta familia.
Compararemos nuestros resultados con objetos en los que las masas de las componentes y el

periodo orbital se encuentren disponibles desde las observaciones.
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Abstract

Most of the stars we see in the sky belong to binary systems. In a significant fraction of these
systems, the stars are close enough for mass transfer to take place between the components. If
mass transfer is due to Roche lobe overflow (RLOF), we call these systems close binary systems.
This process involve structural changes in both stars and their evolution.

In this thesis we will focus on a particular type of close binaries, the so-called Cataclysmic
Variables (CVs). CVs constitute a family of variable binaries due to the fact that they change
their brightness over time. This type of objects consists of a low-mass main sequence star (donor)
and a white dwarf (acretor). The donor star transfers material to the white dwarf due to Roche
lobe overflow of the normal star and the material flows through the L; Lagrange point, forming
an accretion disk around the white dwarf. One of the main characteristics of this type of system
is that they have extremely short orbital periods, between 80 minutes and 8 hours. As if this
were not surprising enough, there is another peculiarity associated with their orbital periods,
which is that they have a gap in their orbital period distribution in the range of 2 ~ 3 hours.

In this work we propose to model a group of binary systems with mass transfer that can reproduce
some of the main characteristics of this family. We will compare our results with objects for which

the masses of the components and the orbital period are available from observations.

iv






Indice General

Agradecimientos

Resumen

Abstract

1. Introduccién
1.1, Objetivos . . . . o o o e e

1.2. Motivacidn . . . . . . . . . e e

2. Sistemas Binarios

2.1. Clasificacidén observacional . . . . . . . . . ..

2.2. Masa de sistemas binarios . . . . . . . .. e

2.3. Sistemas Binarios Interactuantes . . . . . . . . . . . ... ..o

2.3.1.
2.3.2.
2.3.3.
2.3.4.
2.3.5.

La formacién de estrellas binarias . . . . . . . ... ... ... ... ....
Evolucion de la 6rbita debido a efectos de marea . . . . . ... ... ...
Problema de tres cuerpos restringido . . . . . . .. ... ... ...
Clasificacién de binarias interactuantes en base al modelo de Roche

Casos de transferencia de masa . . . . . . . . . . ..o

3. Variables Cataclismicas

3.1. Caracteristicas generales . . . . . . . . . . ...

3.1.1.
3.1.2.
3.1.3.

Evolucién de sistemas binarios interactuantes - Variables Cataclismicas
Pérdidas de Momento Angular . . . . . ... ... ... ..........

Masa de la Enana Blanca del Sistema . . . . . . . . . .. ... ... ...

3.2. Calculo de evolucién estelar . . . . . . . . . ..

4. Resultados Generales

5. El caso de SS Cyg

6. Modelos para VC con parametros bien determinados

ii

iii

iv

10
10
11
12
15
19

21
21
24
26
27
30

33

43

48



vi INDICE GENERAL

7. Conclusiones y Trabajo a Futuro 52
7.1. Conclusiones . . . . . . . . . . e 52
7.2. Trabajoa Futuro . . . . . . . . . . . 54

Bibliografia 57



indice de Figuras

2.1.
2.2.
2.3.
2.4.
2.5.
2.6.

2.7.

2.8.

2.9.

2.10.
2.11.
2.12.
2.13.
2.14.
2.15.
2.16.

3.1.
3.2.
3.3.

3.4.

3.5.

3.6.

3.7.

Forma geométrica de las érbitas en sistemas binarios . . . . . . .. ... ... ..
Curva de luz esquematica en binarias eclipsantes . . . . . . . ... ... ... ..
Curva de luz esquemadtica en binarias eclipsantes de tipo Algol . . . . . . .. ..
Curva de luz esquemadtica en binarias eclipsantes de tipo § Lyrae . . . . . . . ..
Curva de luz esquemética en binarias eclipsantes de tipo W Ursa Majoris

Esquematizacién del corrimiento Doppler de las lineas espectrales en binarias
eSPECtTOSCOPICAS . .« v v v v o e e e e e e e e
Orbitas de las estrellas del sistema con sus elementos orbitales . . . . ... ...
Curva de velocidad radial para el caso de un espectro visible. . . . . . . . .. ..
Evolucion de las orbitas por efectos de marea . . . . . .. ... ... ... ....
Esquematizaién del Problema de Tres Cuerpos Restringido . . . . . . ... ...
Superficies de velocidad ceroen el planoxy . . . . . . ... ... L.
Superficies equipotenciales de Roche . . . . . . . ... ... Lo oL
Superficies equipotenciales de Roche en tres dimensiones . . . . . . ... ... ..
Clasificacién de Sistemas binarios segun el 16bulo de Roche . . . . . . . . .. ..
Transferencia de masa en el caso de binarias semiseparadas . . . . . .. .. ...

Evolucién del radio en funcién de la edad de una estrella de 5Mqg . . . . . . . ..

Gap en la distribuciéon de periodos osbitales de las Variables Cataclismicas . . . .
Evolucién de sistemas binarios de masa intermedia hacia Variables Cataclismicas
Distribucion de masa de estrellas enanas blancas del halo galactico observadas
con Gaia (Torres et al., 2021) . . . . . . .. .. ... L
Distribucién de masa de estrellas enanas blancas del halo galdctico usando el
catdlogo SDSS (Tremblay et al., 2016). . . . . . . .. .. .. ... ... .. ....
Distribuciéon de masa de 18 estrellas enanas blancas del halo galactico usando el
catdlogo Canada-France Imaging Survey, Pan-STARRS1 DR1 37 y Gaia (Fantin
etal, 2021).. . . .
Distribuciéon de masa de estrellas enanas blancas del halo galdctico usando el
catdlogo SDSS (Kepler et al., 2017). . . . . .. .. ... ... ...

Masa contenida en un cascardn esférico . . . . . . . ... o

vii

= IR B2 S N

(@)

11
12
14
15
16
17
18
19

23
25



viii

4.1.

4.2.

4.3.

4.4.

4.5.

4.6.
4.7.

4.8.

5.1.
5.2.
5.3.
5.4.

5.0.

6.1.

6.2.

6.3.

6.4.

INDICE DE FIGURAS

Diagramas de Hertzprung - Russell para las estrellas donantes con valor inicial
de Mc = O,SM@, MC = O,QMQ, MC = I,OM@, MC = 172M®, MC = 1,5M@ y

M. =17TMqg. . . . e 34
Diagrama de Hertzprung - Russell para las estrellas donantes con valor inicial de
M, =20Mg. . . . e 36

Evolucion del periodo orbital en funcion de la masa de la estrella donante y de la
enana blanca, considerando masas iniciales para la estrella donante del sistema
de M. =0,8Mpa. . . . o oo e 37
Evolucion del periodo orbital en funcién de la masa de la estrella donante y de la
enana blanca, considerando masas iniciales para la estrella donante del sistema
de M, =09Mg, M. =10Mg, M, =125Mg. . . . . . . . ... ... 38
Evolucion del periodo orbital en funcion de la masa de la estrella donante y de la
enana blanca, considerando masas iniciales para la estrella donante del sistema
de M. =1,5Mg, M. =1,75Mg, M. =20Mg. . . . . . . . o i i 39
Relaciéon masa - radio para estrellas de secuencia principal. . . . . ... ... .. 40
Evolucion del periodo orbital de una VC en funcién de la masa de la estrella
donante del sistema. . . . . . . .. ... 41
Cambios en la forma de transporte de energia de la estrella donante del sistema

durante el gap. . . . . . .. 41

Diagrama de Hertzprung - Russell para la estrella donante de nuestro modelo. . . 44
Evolucion de las masas de ambas estrellas del modelo en fucnién del periodo orbital. 45
Evoluciéon del periodo orbital en funcién de la masa de la estrella donante del
modelo. . ... e 46
Evolucion del radio la temperatura efectiva de la estrella donante del modelo en
funcién del tiempo. . . . . . .o Lo 47

Tasa de transferencia de masa en funcién del tiempo. . . . . . . . . .. ... ... 47

Evolucion del periodo orbital del modelo en funcién de la masa de la estrella
donante y de la enana blanca para un valor inicial de la masa de la estrella
donante de 0,8 Mq. . . . . . . . L 49
Evolucion del periodo orbital del modelo en funcién de la masa de la estrella
donante y de la enana blanca para un valor inicial de la masa de la estrella
donante de 1,0 Mq. . . . . . . . .o 50
Evolucion del periodo orbital del modelo en funcién de la masa de la estrella
donante y de la enana blanca para un valor inicial de la masa de la estrella
donante de 1,25 M. . . . . . . . L Lo 50
Evolucion del periodo orbital del modelo en funcién de la masa de la estrella
donante y de la enana blanca para un valor inicial de la masa de la estrella
donante de 1,5 M. . . . . . . . o1



indice de Tablas

4.1.

5.1.

5.2.

5.3.

6.1.

Condiciones iniciales de los modelos generales de VC. . . . . . . .. .. ... ...

Tabla con los valores observacionales correspondientes a SS Cyg obtenidos por
Hill et al. (2017). . . . . . o o
Tabla con los valores observacionales correspondientes a SS Cyg obtenidos por
Giovannelli et al. (1983). . . . . . . . . .
Tabla con los valores observacionales correspondientes a SS Cyg obtenidos por
Eggleton (1983). . . . . . . e

Datos obtenidos en la literatura para las VC seleccionadas. . . . . ... ... ..

ix

43






Capitulo 1

Introduccion

Los sistemas binarios estdn constituidos por pares de estrellas que se encuentran ligadas
gravitacionalmente. Nos resultan de especial interés aquellos sistemas binarios en los que las
componentes se encuentran suficientemente cercanas como para que, ademés de estar ligadas
gravitacionalmente, ocurran eventos de transferencia de masa por desborde del l16bulo de Roche.
Consideremos un par compuesto por dos estrellas de secuencia principal. De acuerdo al modelo
estandar, la estrella inicialmente més masiva del sistema evoluciona maés rapidamente y como
consecuencia de sus reacciones nucleares, comienza a expandirse. Si el par de estrellas se en-
cuentran suficientemente cerca, la estrella mas masiva desbordara su l6bulo de Roche, el cual
se encuentra considerando que las estrellas del par tienen érbitas circulares y que la rotacién de
ambos objetos estd sincronizada con su movimiento orbital. En este contexto se pueden encon-
trar soluciones al problema de tres cuerpos restringido, donde el tercer cuerpo es cada particula
de gas, de masa despreciable frente a la masa de las estrellas del sistema, que es transferida de
una estrella a la otra. Dicho l6bulo de Roche corresponde a una superficie equipotencial cerrada
que rodea a cada estrella; estas superficies se cortan el el punto de Lagrange Ly y representan el
volumen limite que pueden alcanzar las estrellas del par. La transferencia de masa puede darse
en condiciones conservativas (la masa total y el momento angular orbital se conservan) o con
pérdidas de masa y/o momento angular orbital por fuera del sistema (caso no conservativo).
Esta transferencia de material provoca que la evolucién de las estrellas del sistema binario sea
considerablemente diferente respecto de la que hubieran tenido si estuvieran aisladas (Benvenuto

& De Vito, 2003).

1.1. Objetivos

A lo largo de esta tesis, trabajaremos con sistemas binarios interactuantes particulares: las
Variables Cataclismicas (VC). En esta clase de sistemas, al igual que en el resto de sistemas

binarios interactuantes, el desborde del 16bulo de Roche ocurre a través del punto de Lagrange



2 CAPITULO 1. INTRODUCCION

L1, con la particularidad de que estan formados por una estrella de secuencia principal y una
enana blanca acretante (Kalomeni et al., 2016).

Nuestro objetivo para este trabajo es modelar un grupo de sistemas binarios interactuantes,
cuya transferencia de masa esté dada por el desborde del 16bulo de Roche de la estrella donante
de secuencia principal, siendo la acretante una enana blanca, que logren reproducir las carac-
teristicas principales de esta familia de binarias. También nos disponemos a comparar nuestros
resultados con VC cuyas masas y periodos orbitales sean conocidos y bien determinados, que se
encuentren disponibles en la literatura.

La estructura de este trabajo sera la siguiente: en el capitulo 2 voy a mencionar caracteristicas
principales de los sistemas binarios en general y de los sistemas binarios interactuantes en par-
ticular.

Luego, en el capitulo 3 procederé a comentar las caracteristicas particulares de nuestro objeto
de interés para esta tesis: las Variables Cataclismicas. Ademads, en la seccion 3.2, describiré la
metodologia que utilizamos para estudiar este tipo de sistemas y nuestra principal herramienta
de estudio que es el cddigo de evolucién binaria desarrollado por nuestro grupo de trabajo (Ben-
venuto & De Vito, 2003).

Posteriormente, presentaré y analizaré los resultado que hemos obtenido en los capitulos 4, 5
y 6. Luego, enunciaré las conclusiones en el capitulo 7. Finalmente, comentaré algunos de los

trabajos que esperamos llevar adelante en el futuro.

1.2. Motivacion

El estudio de la evolucion estelar en sistemas binarios es de gran importancia, ya que una
fraccién considerable de estrellas conocidas se encuentran en sistemas binarios. Ademés, ba-
jo ciertos requisitos, este tipo de sistemas nos permiten conocer las masas individuales de las
estrellas (parametros fundamentales para poder conocer la evolucién de las mismas) indepen-
dientemente de su distancia al observador. Luego, para poder construir una teoria de evolucién
estelar que esté acorde con las observaciones, resulta esencial estudiar la evolucion estelar en
sistemas binarios. Es de nuestro particular interés estudiar a las Variables Cataclismicas, ya que
presentan un periodo orbital minimo de 80 minutos (Génsicke et al., 2009) y un gap de periodo
orbital en 2h < P,,;, < 3h. Ademés, son increiblemente ricas en términos de la fenomenologia
fisica que presentan y juegan un papel importantisimo en el enriquecimiento quimico (Kalomeni
et al., 2016) por ser progenitoras de novas clasicas (Livio & Truran, 1994) y de supernovas de
tipo Ia (Chen et al., 2014).



Capitulo 2

Sistemas Binarios

2.1. Clasificacion observacional

Un sistema binario estd compuesto por dos estrellas, las cuales se encuentran ligadas gra-

vitatoriamente. En la literatura, es usual que a la estrella mas masiva del par se la denomine
“primaria” y a la menos masvia “secundaria”, pero para el tipo de objetos de interés en esta tesis,
estos valores no permaneceran constantes, con lo cual, a partir de la seccién 2.3 nos referiremos
a estrellas donantes y acretantes.
Las érbitas de los sistemas binarios se pueden clasificar en relativas y absolutas, dependiendo del
objeto que se tome como foco de la elipse. Las 6rbitas absolutas son las érbitas de cada estrella
del par alrededor del centro de masa del sistema, mientras que la érbita relativa es aquella que
describe la estrella de menor masa alrededor de la estrella més masiva.

Dependiendo de cémo se descubren estos sistemas, se clasifican en diferentes categorias:

= Binarias Visuales: solo una pequena minoria puede ser detectada como binarias visuales,
donde se puede observar una de las componentes de un par (bien separadas) orbitando en
una elipse respecto a la otra. Desde el punto de vista de un observador en reposo con el
centro de masa del sistema, ambas estrellas tendran o6rbitas elipticas las cuales tendran la
misma forma pero no el mismo tamafio (figura 2.1). Con observaciones astrométricas de
sus posiciones en el tiempo, se pueden obtener la separacién angular entre las componen-
tes. Si ademads se conoce la distancia al sistema, puede conocerse la separacion lineal entre
las componentes. Es necesario aclarar que estrellas con separaciones angulares pequefias
no estan necesariamente asociadas fisicamente, es decir, pueden no estar ligadas gravita-
cionalmente.
Este tipo de sistemas suelen tener tipos espectrales tardios (F, G, K) y periodos orbi-
tales grandes (1 - 3000 anos). Como estas componentes tienen que estar suficientemente

separadas, las binarias visuales tienen érbitas grandes.

3



4 CAPITULO 2. SISTEMAS BINARIOS

orbit of small orbit of large
star seen by CM star seen by CM

orbit of small star seen by
large star (as if fixed at 1)

Figura 2.1: Las lineas sélidas muestran las érbitas vistas desde un observador en reposo con
respecto al Centro de Masa del sistema. La linea de segmentos se corresponde con la érbita de
la estrella menos masiva como la veria un observador situado en reposo respecto de la estrella

mas masiva en el punto 1. Todas las curvas son elipses similares, tienen la misma excentricidad
pero diferentes tamanos (Shu, 1982).

NColone
—U—Lﬁ

apparent brightness

>
time

Figura 2.2: Curva de luz esquemaética de una binaria eclipsante. Los eclipses mas profundos
(minimos primarios de la curva de luz) resultan cuando la estrella més fria eclipsa a la maés

caliente. El patrén de eclipses se repite cada vez que se completa un periodo binario. (Shu,
1982).

= Binarias Eclipsantes: se descubren por variaciones periddicas de brillo causadas por los
eclipses que se producen entre las componentes, durante el movimiento orbital (figura
2.2). Descubrir sistemas binarios de esta manera representa una ventaja, ya que observa-
cionalmente es mas sencillo detectar variaciones de brillo que de velocidad radial, con lo

cual se puede llegar a magnitudes més débiles con las binarias eclipsantes.
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Para poder observar dicho eclipse, el plano orbital del par debe ser casi perpendicular al
plano del cielo, esto es, i ~ 90°. Este tipo de binarias suelen tener periodos cortos, de entre
10 y 20 dias.

También se clasifican segin la forma de la curva de luz que presentan:

o Sistemas Algol: las curvas de luz tienen minimos primarios y secundarios bien defini-

dos con intervalos de brillo constante (figura 2.3).

Algol B

Algol A

Brightness

2 days 20 hours 49 minutes

Time (days)

Figura 2.3: Curva de luz esquemadtica de una binaria eclipsante de tipo Algol. Imagen obtenida
de (Sistemas-Estelares, 2023)

e Sistemas SLyrae: las curvas de luz presentan minimos primarios y secundarios bien

definidos pero no se observan intervalos de brillo constante (figura 2.4).

Light
=
o

032 0.0 02 0.4 D& 3
Phase

Figura 2.4: Curva de luz esquematica de una binaria eclipsante de tipo § Lyrae. Imagen obtenida
de (Sistemas-Estelares, 2023).

e Sistemas W Ursa Majoris: no se distinguen minimos primarios y secundarios, debido
a que las estrellas tienen una envoltura comin y estan practicamente en contacto
(figura 2.5).
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Figura 2.5: Curva de luz esquemaética de una binaria eclipsante de tipo W Ursa Majoris. Imagen
obtenida de (Sistemas-Estelares, 2023).
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Figura 2.6: Efecto del movimiento orbital sobre las lineas espectrales en el caso en que ambos
espectros son visibles y donde las componentes del sistema tienen érbitas circulares. Se observa
que cuando una de las componentes se acerca al observador, las lineas se corren al azul, mientras
que cuando se alejan se corren al rojo. Esto se repite de manera peridédica. Cuando el movimiento
es tangencial, no se observan corrimientos. Imagen obtenida de (Sistemas-Estelares, 2023).

.

.

= Binarias Espectroscoépicas: este tipo de binarias se descubren analizando el corrimiento
Doppler de las lineas espectrales de emision y absorcién (debido al movimiento orbital de
las componentes) de una (en el caso en que la estrella secundaria es mucho méas débil que
la primaria) o ambas componentes (figura 2.6). A partir del corrimiento Doppler de las

lineas espectrales se pueden construir la curva de velocidad radial. Suelen tener tipo es-
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pectral tempranos (O, B, A) y periodos pequenios. Para aquellas binarias espectroscépicas

con periodos menores a dos dias se encuentra que las érbitas son casi circulares.

En el caso de un espectro visible, consideramos la érbita absoluta de la primaria respecto

al centro de gravedad del sistema (punto G en figura 2.7), que en el espacio corresponde a

uno de los focos de la elipse.

En este caso, los datos que se obtienen serian las mediciones de la velocidad radial obser-

vada Vg de la estrella primaria en distintas posiciones sobre su érbita. Dicha velocidad,

consta de dos componentes: la velocidad de la estrella en su 6rbita (V,,5) y la velocidad

baricentral Vj de la binaria en conjunto, ambas proyectadas en la direcciéon de la visual:
Ve ="Vo + % (2.1)

Siendo z la proyeccion de del radio-vector r en la direccién de la visual.

to earth
-2
»

line of
the nodes

—

L

Figure 75. Orbital ellipse in true plane.

Figura 2.7: En esta figura comparamos la 6rbita de la estrella mas luminosa con la elipse relativa
de esa misma estrella. Se evidencian los elementos orbitales. El eje -z se dirije al observador
(Sistemas-Estelares, 2023).

Se puede demostrar que % se puede escribir en términos de los parametros orbitales:

% = Klecosw + cos(w + V)] (2.2)

donde K es la semi-amplitud, e es la excentricidad de la orbita, w es la longitud del

periastro, y v es la anomalia verdadera. De manera que:
Vr = Vo + Klecosw + cos(w + V)] (2.3)

Luego, se usa el método de Lehmann-Filhés para obtener los parametros orbitales a partir

de las observaciones de velocidad radial de la estrella primaria a lo largo de la o6rbita.
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Figura 2.8: Curva de velocidad radial para el caso de un espectro visible. Imagen obtenida de
(Sistemas-Estelares, 2023).

Para usar el método de Lehmann-Filhés se redefine el cero de la curva de velocidad radial
en Vy y se usa geometria sobre la curva de velocidad radial para la determinacién de los

parametros.

» Binarias Fotométricas: son sistemas donde se puede observar una variacion periédica del
flujo o color del sistema. Sin embargo, esto no prueba necesariamente la naturaleza bi-
naria del sistema, ya que estrellas variables pueden presentar un comportamiento similar
(Podsiadlowski, 1992).

= Binarias Astrométricas: se reconocen por la perturbacién en el movimiento de una estrella
producido por una compafera no visible por tener brillo demasiado débil o por estar oculta
por el brillo de su companera. La asociacién fisica entre ambas estrellas es inferida por
dicha perturbacion (Chen et al., 2024).

2.2. Masa de sistemas binarios

Para poder conocer las masas de las componentes de un sistema binario, se utiliza la tercera

ley de Kepler:

a3

My + My = 23 (2.4)
donde a (en unidades astronémicas UA) es el semieje mayor de la érbita, P (en afios) es el
periodo orbital y M; y My (en masas solares M) son las masas de las componentes del sistema.
Sin embargo, los sistemas binarios deben cumplir con ciertas condiciones para poder despejar la

masa individual de cada componente a partir de dicha relacion:

= En el caso de binarias visuales, es posible conocer las masas individuales de las componen-
tes, si se conocen los elementos orbitales de las érbitas absolutas (6rbita respecto al centro

de masas del sistema) y la distancia al sistema.
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» En binarias espectroscopicas, necesitamos que ambos espectros puedan ser visibles y que
ademas el sistema sea eclipsante o con observaciones interferométricas se puede obtener la
inclinacion del sistema.

Si ambos espectros son visibles, se aplica el método de Lehmman-Filhés a ambas curvas
de velocidad radial y se obtienen: K1, Ko, a;seni,asseni, donde ahora Ki,Ko,a1 y ao
seran la semi-amplitud y el semieje mayor de la érbita de la estrella primaria y secundaria
respectivamente (la excentricidad y los periodos son iguales). Luego, se parte de la ecuacién
de equilibrio respecto al centro de masa (2.8) y se obtiene el cociente de masas, que es la

reciproca del cociente de las semiamplitudes:

My a arsent Ky
M1 as

= — 2.5
ag sen i K> (2:5)

Ademaés, trabajando con la expresion del cociente de masas y utilizando la tercera ley de

Kepler (2.4), podemos obtener las siguientes expresiones:

agsent

M, (seni)® = T(al seni + ag seni)? (2.6)
y analogamente: '
Ms(seni)® = %(al seni -+ apsen i)’ (2.7)

Luego, es posible obtener el valor de las masas multiplicadas por el (seni)3. No se podran
conocer los valores individuales de las masas, a menos que podamos conocer la inclinacion
de la érbita (i), es decir, si ademas la binaria es eclipsante o si contamos con observaciones
interferométricas. Por lo tanto, si no conocemos la inclinacién, solo podremos conocer cotas
méximas de las masas pues | sen®i [< 1.
En el caso en el que tenemos una binaria espectroscépica en la que solo uno de los espectros
es visible, no podremos obtener las masas individuales de las estrellas. Lo que si podremos
obtener es la funciéon de masa. Para ello, partimos de la ecuacién de equilibrio respecto al
centro de masa:

My -a1 = Ms-as (2.8)

Operando esta expresion, elevandola al cubo, utilizando la tercera ley de Kepler y multi-

3

plicando a ambos miembros por (sini)® resulta:

(M3 seni)3 (a1 seni)?

D) = P = (29)

Esta expresion surge de asumir una érbita circular. Notamos que la expresién del miembro
derecho involucra solo cantidades medibles (la proyeccién del semieje mayor de la érbita
y el periodo orbital). Los términos del medio contienen las cantidades de interés, es decir,

las masas de las componentes.

En el caso de binarias doblemente eclipsantes, se puede ademés determinar el radio de ambas
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estrellas (Podsiadlowski, 1992).

2.3. Sistemas Binarios Interactuantes

La mayoria de las estrellas que vemos en el cielo pertenecen a sistemas binarios (més del 50 %)
(Shu, 1982), e incluso a sistemas multiples, es decir, se encuentran ligadas gravitacionalmente
entre si. Una gran parte de estos sistemas no interactian fuertemente y ambas estrellas evolu-
cionan como si estuvieran aisladas. Sin embargo, una parte considerable de estos sistemas (con
P, < 10 anos), Podsiadlowski (1992), estan suficientemente cerca para que se transfiera masa
de una estrella a la otra. Esto puede cambiar la estructura y la evolucion de las estrellas. En esta
tesis, nos concentraremos en este tipo de sistemas binarios, los sistemas binarios interactuantes.
Recordamos que en la literatura se suele hablar de estrella primaria y secundaria (M7 y M,
respectivamente). Sin embargo, en nuestro grupo de trabajo, en vez de usar este tipo de no-
menclatura, que resulta bastante confusa en un contexto en el que las masas de las estrellas
no permanecen constantes, hablamos de estrella donante (la estrella que transfiere material) y
acretante (la estrella que recibe el material).

Los sistemas binarios interactuantes con P,.;, < 10 d (Podsiadlowski, 1992) suelen tener 6rbitas

circulares como resultado de las interacciones de marea.

2.3.1. La formacion de estrellas binarias

Segun Bonnell (2001), existen diferentes mecanismos que podrian dar origen a un sistema
binario interactuante.
Uno de ellos podria ser la fisién, que consiste en la particiéon en dos partes de una protoestrella
que rota muy rapidamente. Si el sistema se formara a través de este mecanismo, la separacién de
las componentes seria comparable al tamafio del objeto inicial. Este mecanismo ocurriria luego
de que la fase inicial de formacién haya resultado en una protoestrella en cuasi-equilibrio sopor-
tada por presién. La idea de este mecanismo es que, a medida que la protoestrella se contrae
comenzard a rotar debido a la consevaciéon del momento angular. A medida que esta rotacién
se incrementa, la protoestrella se volveria inestable ante perturbaciones sin simetria axial y se
volveria un objeto de tipo barra. A medida que el modo barra crece, la barra se partiria en
dos partes. Sin embargo, simulaciones numéricas muestran que este mecanismo no es posible en
fluidos compresibles tales como estrellas. Luego se abandono la idea de que la fisién pudiera ser
un mecanismo de formacién de binarias.
Otro mecanismo podria ser la captura. La captura ocurre cuando dos estrellas pasan muy cerca
entre si en la presencia de un medio disipativo que puede remover el exceso de energia cinética
para dejar a ambas estrellas ligadas. Dicho medio puede ser una tercera estrella, un disco circu-
mestelar o las estrellas mismas si el encuentro es suficientemente cercano como para que ocurran
interacciones de marea. Las dos primeras son muy improbables, pero la tltima, si bien es poco

frecuente porque implicaria una densidad estelar alta, hay una posibilidad de que la captura por
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interacciones de marea sea responsable de la formacién de sistemas binarios masivos.

Otro mecanismo para mencionar es la fragmentacién. Este es el principal mecanismo de forma-
cién de sistemas binarios interactuantes. La proximidad entre dos estrellas en un sistema binario
interactuante, en comparacién con las grandes distancias que usualmente separa a las estrellas,
sugiere que ambas companeras nacieron juntas (Shu, 1982). Este método involucra la separacién
en dos o mas partes de un cuerpo que evoluciona dindmicamente, debido a la auto-gravedad.
Se distingue de la fisién porque no se origina en una configuracién cuasi estable. Para que esta

fragmentacién ocurra, las partes prefragmentadas de la nube deben contener una masa de Jeans

3
5R,T\2 (4 -
M; = g — 2.1
! <2Gu> <3m> (2.10)

donde Ry es la constante del gas, G es la constante de gravitacién, i es el peso molecular medio,

cada una:

[ SIS

p es la densidad de la nube y T es la temperatura de la nube. Ademds, la nube debe contener al

menos dos masas de Jeans para fragmentarse (Bonnell, 2001).

2.3.2. Evolucion de la 6rbita debido a efectos de marea

La mayoria de los sistemas binarios interactuantes presentan 6rbitas circulares. No solo esto,
sino que ademads se encuentra que las estrellas presentan rotaciones sincronizadas (Shu, 1982).
Esto es, ambas estrellas rotan respecto de sus ejes de rotacién de manera tal que siempre le

presentan la misma cara a su compaiiera.

{ ) 2
Q'\\ ~— tidal
KD
SANON—T issipati
\>. /:/Q dissipation
4

2
/ ‘\ circular orbit
1@ 3 6 and

synchronized
Oj spins
4
2

Figura 2.9: Cuando dos estrellas estéan suficientemente cerca (separadas una distancia no mayor
que sus tamanos individuales) las fuerzas de marea pueden hacer crecer bulbos en las estrellas.
Dichas interacciones pueden llevar a lentos cambios en la forma de las orbitas y las tasas de
rotacion de las estrellas. Excepto por circunstancias muy inusuales, la evolucién a largo término
tiende a llevar al sistema a un estado de érbitas circulares y rotaciones sincronizadas (Shu, 1982).

Si dos estrellas estdn suficientemente cerca, ejerceran fuerzas de marea una sobre la otra.
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Esto deformara las drbitas (figura 2.9). Si las mismas no tienen 6rbitas circulares o rotaciones
sincronizadas, los efectos de marea generaran que distintas partes de la estrella se muevan de
diferente manera. Este movimiento diferencial puede disiparse en forma de calor, el cual sera
radiado al espacio. Esta radiacién llevard al sistema a su estado energético més bajo (lo cual
implica conservacién del momento angular), el cual se corresponde con una 6rbita circular con
rotaciones sincronizadas. Este es un estado de equilibrio para el sistema.

Las binarias de corto periodo cuyas componentes tienen tamafios que no son demasiado pequenos
comparado con su separacion orbital, tuvieron suficiente tiempo para que los efectos de marea
circularizaran la orbita de las mismas y sincronizaran sus rotaciones (si la binaria tuviera un

objeto compacto como una enana blanca, solo la rotacién de la estrella normal se sincroniza),

Shu (1982).

2.3.3. Problema de tres cuerpos restringido

Se considera un sistema de tres cuerpos: dos cuerpos que llamaremos principales y uno de masa

muy pequefia (en comparacién con los dos cuerpos principales), de manera tal que los cuerpos
principales del sistema no se ven perturbados por la presencia de la masa pequena (Moulton,
1972).
Para estudiar este tipo de sistemas se usa un sistema de referencia que sea corotante con los
cuerpos primarios (para facilitar la integraciéon de las ecuaciones de movimiento). Se define al
eje x en la direccién de la linea que une a las masas primarias y se usa como origen del sistema
al Centro de Masas (CM).

En el sistema de coordenadas corotante, las masas principales se encuentran en reposo.

Figura 2.10: Problema de los tres cuerpos restringido circular (“Estrellas Binarias”, curso de
posgrado FCAG a cargo de M. A. De Vito). Ambos cuerpos rotan a velocidad angular constante
Q con respecto al centro de masa (CM), ya que se considera que sus 6rbitas son circulares. En un
sistema de coordenadas que rote con esa misma velocidad angular, ambas masas se encontrardn
en reposo. La tercera masa se va a mover en el potencial gravitacional generado por ellas, y
experimentard una aceleracién debido a la rotacién del sistema.
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La ecuacién de movimiento para la masa infinitesimal estda dada por:

A2l 0P QQ% L GM (2 — 2)) B GMs(xh — 2b)
2 - 1973 1973
dt dt (2 — )% + (v — )2 + 2502 [(2h — 25)2 + (v — y5)? + 2(322]121)
Pyy P 0q %3 _ GMi (v — 1) B GMa(ys — )
2 1973 1913
dt dt (2% —21)? + (s — )2 + 2712 [(af —25)% + (5 —v5)* + 2(322]122)
d?z B G M, 24 B G My z4 (2.13)
2 1913 1013 .
dt (2 —21)? + (s —w1)? + 2712 [(ah — 25)% + (v — 15)* + 25]2

Si restringimos el movimiento de mg (la masa diferencial) al plano xy y reordenando el término
de la aceleracién centripeta, se ve que se puede escribir al miembro derecho como el gradiente de
una funcién escalar de r. De esta manera podemos pensar en el campo de fuerzas conservativo
que contiene al potencial gravitatorio y al potencial que proviene de la fuerza centrifuga. Asi, la

ecuacién de movimiento para mg en el plano xy es:

) (Cz X f;) = v (Vg(r) - ;m#) (2.14)

Donde Vj es el potencial gravitatorio por unidad de masa y el efecto de la fuerza centrifuga
es Vo = —%QQTQ.
Integrando las ecuaciones de movimiento para la masa infinitesimal, se obtiene la Integral de
Jacobi, la cual depende de la velocidad de mg relativa a M7 y Mo en el sistema corotante, de la
posicion de la masa infinitesimal y de las masas de las componentes primarias. Dicha constante es
un dato observacional (tomando observaciones en 3 instantes de tiempo; Moulton 1972). A partir
de la constante de Jacobi, se pueden estudiar las superficies de velocidad cero, las cuales nos
permiten conocer en qué regiones del espacio estard permitido el movimiento y en qué regiones
no (son el caso limite). Las regiones de movimiento permitidas seran aquellas en las que V2 > 0.
La regién del espacio ficticio en la que hay influencia gravitatoria sobre ms es un cilindro, dentro
del cual las superficies de velocidad cero van cambiando dependiendo del valor de la constante
de Jacobi, C:

2M, 2M>

2 2
+ + + =C 2.15
Y el R Ve P (2.15)

Estudiando estas superficies en el plano xy visto desde el sistema corotante, nos encontramos

con dos limites:

= Cuando x e y son suficientemente grandes, la ecuacién que describe las superficies es:

P +y*=C—¢ (2.16)

2M1 + 2M2
=€
Vie—z)+y? V(@ —22)? + 47

donde r; y 79 son los médulos de los vectores posicién de las esrellas principales del sistema

(2.17)
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en el sistema de coordenadas corrotante y € < 1 . Esta ecuacién se corresponde con la
ecuacién de una circunferencia de radio +/C' — €. Mientras mayor sea C, mas grande sera
la curva, y mientras menor sea € mas similar serd a una circunferencia y mas se acercara

asintéticamente al cilindro.

» Para x e y pequenos, la expresiéon que describe las superficies es:

My, My, C
My My C 2.18
1 + 2 2 ¢ ( )
2 2
% = (2.19)

Esta ecuacion representa curvas equipotenciales para dos centros de fuerza (en cada una
de las masas primarias). Para grandes valores de C, estas superficies tendran forma de
ovalos que envuelven a las masas principales. Para pequenos valores de C, estos évalos se

unen entre los dos cuerpos en forma de mani.

y-Aaxis

Figura 2.11: Superficies de velocidad cero para distintos valores de la constante de Jacobi, vistos
en el plano zy (Moulton, 1972).

A medida que C' se hace pequena, aparecen puntos en el plano xy donde las superficies de
velocidad cero se intersectan, es decir, donde tienen una doble tangente. Dichos puntos se los
conoce como Puntos de Lagrange. Un cuerpo ubicado en un punto de Lagrange tendré velocidad
y aceleracion nula respecto del sistema rotante.

Hay tres puntos de Lagrange en el eje x, que aparecen cuando los 16bulos alrededor de los
cuerpos primarios se tocan entre si y cuando tocan a la curva exterior que los encierra a ambos.
También hay dos puntos de Lagrange que forman tridngulos equilateros con las masas primarias

y aparecen cuando las superficies equipotenciales dejan el plano xy.
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2.3.4. Clasificacion de binarias interactuantes en base al modelo de Roche

Vamos a considerar que el sistema binario tiene una orbita circular, y que estudiamos dicho
sistema desde un sistema de referencia que es corotante con el movimiento circular orbital.
El potencial en un sistema binario estd determinado por la atraccién gravitatoria de las dos
estrellas y el movimiento de las mismas:
GMl GM2 927'?2)

_ 2.20
71 T9 2 ( )

P =—

donde 71 y 79 son las distancias a los centros estelares, de masas My y Mo, 2 la velocidad angular
orbital y 3 es la distancia al eje de rotacién del pequenio elemento de masa (“Estrellas Binarias”,
curso de posgrado FCAG a cargo de M. A. De Vito).

Figura 2.12: En la figura vemos las superficies equipotenciales de Roche graficadas sobre el
plano ecuatorial para dos masas puntuales. Las flechas cortas indican la direcciéon del campo de
gravedad efectiva en un marco de referencia que corrota con el movimiento orbital. La gravedad
efectiva se anula en los cinco puntos de Lagrange: Li, Ls, L3, Ly y Ls. Los primeros tres estan

sobre el eje colineal a las masas, los tltimos dos forman triangulos equildteros con las dos masas.
(Shu, 1982).

Entonces, podemos definir superficies equipotenciales que rodean a las dos componentes del
sistema (sobre las cuales el potencial es constante). También lo son la presion, la densidad
y la temperatura. Cada conjunto de superficies equipotenciales dependen de las masas de las
componentes y de su separacion. Ademas, las normales a dichas superficies nos dan la direccién
local de la gravedad efectiva (figura 2.12), la cual es la resultante entre la atraccién gravitatoria
de las estrellas y el efecto de la fuerza centrifuga debido a que el sistema de referencia estd
rotando. La gravedad efectiva, cerca del centro de cada estrella, tiene direccién radial hacia el

centro de la estrella ya que domina la atraccién gravitatoria (atractiva) (Shu, 1982). En este
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caso, las superficies equipotenciales deben ser esferas centradas en cada estrella. Lejos de las
estrellas el sentido de la gravedad efectiva es alejandose de las mismas, pues domina la fuerza
centrifuga (repulsiva). En este caso, las superficies equipotenciales deben intersectar al plano
ecuatorial en circulos que encierren a ambos centros estelares (figura 2.13), como ya se mencioné
en la seccién anterior.

La superficie en que ambos 16bulos se tocan en un tnico punto (L;) define los 16bulos de Roche.
Podemos definir un radio equivalente del l6bulo de Roche como el radio de una esfera con el
mismo volumen que dicho 16bulo (Eggleton, 1983):

2
1002
g 04945 , 0<g<o (2.21)

a 0,65 +In(l+qs)

donde q es el cociente de masas (¢ = %) y a es la separacién orbital. Con esta definicién de ¢, lo
que se obtiene en la ecuacién 2.21 es el radio del 16bulo de Roche de la estrella M;. Para obtener

el radio del 16bulo de Roche para la estrella My hay que utilizar una definiciéon equivalente con

9=

inner
critical
face

« ‘sideways
figure
eight”’

Roche
lobe

Figura 2.13: Estructura esquematica de los l6bulos de Roche en tres dimensiones de un sistema
binario con érbita circular. La rotacion del sistema €2 se da alrededor del eje que pasa por el
centro de masas (CM). Dicho eje es perpendicular al plano ecuatorial del sistema. (Shu, 1982).

Si una estrella llena su l6bulo de Roche, su densidad media estara relacionada con su periodo
orbital:

P( )5—01375( 1 >éR_3 (2.22)
1% — Y, 1_|_q L '

El punto L, de Lagrange es de gran importancia para poder clasificar a los sistemas binarios
seguin el modelo de Roche. Para esto, debemos también pensar que la fotésfera de una estrella es
aproximadamente la superficie en la que la densidad del gas estelar decae a cero respecto de los
valores tipicos en el interior. Luego, podemos decir que la fotdsfera de una estrella en rotacion
sincronizada debe caer en las superficies equipotenciales del modelo de Roche (Shu, 1982). Esto

nos lleva a la siguiente clasificacién de sistemas binarios (figura 2.14):
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Figura 2.14: Clasificacién de sistemas binarios segtin su l6bulo de Roche: Binarias Separadas,
Binarias Semiseparadas y Binarias en Contacto. Imagen obtenida de (Sistemas-Estelares, 2023).

= Binarias Separadas: son sistemas en los que las fotésferas de ambas estrellas estdn por
debajo de sus respectivos lobulos de Roche. En este caso, las estrellas interactian entre
si solo por su atraccién gravitatoria mutua (fuerzas de marea). En casos en los que una
estrella tiene vientos estelares intensos, puede darse transferencia de masa, pero en general

este proceso es poco eficiente (Podsiadlowski, 1992).

= Binarias Semiseparadas: son sistemas en los que la fotésfera de una de las componentes
coincide con su lébulo de Roche, mientras que para la otra componente no. Para la com-
ponente en contacto, el gas a un lado de L enfrenta el vacio del otro lado. Esto también
sucede en otras partes de la fotésfera, pero en estos casos, la tendencia de expansién del
gas es exactamente balanceada por la fuerza de la gravedad efectiva. Este balance entre la

fuerza de presion y de la gravedad es lo que llamamos equilibrio hidrostatico. Sin embargo,
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este equilibrio no es posible en L; (donde la gravedad efectiva se anula). Luego, en una

pequena vecindad de L el gas es libre de pasar al 16bulo de la otra estrella (figura 2.15).

effective
gravity

Figura 2.15: Transferencia de masa a través del punto L; de Lagrange en el caso de Binarias
Semiseparadas (Shu, 1982).

Una vez que el gas pase al l6bulo de Roche de la otra estrella, la gravedad efectiva atraera
al gas fuertemente hacia la componente separada. Debido a la rotacién del sistema como
un todo (fuerza de Coriolis), el gas formard un disco de acrecién antes de caer sobre la
estrella (esto se observa en el sistema de referencia corotante al sistema. El gas que se
pierde es reemplazado por la expansién de las capas inferiores resultando en una continua
transferencia de masa. Por esto, la evolucién de estrellas perteneciente a este tipo de sis-
temas serd muy diferente de la que tendrian si estuvieran aisladas (Shu, 1982).

Si la componente separada es una estrella normal, el sistema serd de tipo Algol. Luego de
darse la transferencia de masa, puede ocurrir que la estrella separada (que ahora serd mas
masiva) siga evolucionando hasta llenar su lébulo de Roche y se invierta la transferencia
de masa hacia la que habia sido la componente primaria del sistema.

Si la componente separada es una enana blanca, el sistema da lugar a Variables Cataclismi-
cas (describiremos en detalle a este tipo de sistemas en el siguiente capitulo, siendo, ademas,
el objeto de estudio en esta tesis).

Si la componente separada es una estrella de neutrones o un agujero negro, el sistema es

una Binaria de Rayos X.

= Binarias en contacto: son sistemas en los que las fotésferas de ambas estrellas igualan o
exceden sus 16bulos de Roche (es el escenario mas comin).
En este ltimo caso, se forma una envoltura comun a temperatura constante, que rodea
a ambas estrellas y las oculta (no se pueden resolver a la vista). Este tipo de envolturas

rota con el sistema como un todo. Para este tipo de sistemas, los puntos de Lagrange Lo
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y L3 pueden resultar importantes: si la envoltura comun llega hasta alguno de estos dos
puntos, luego la masa puede fluir a través de los mismos desde la binaria hacia el exterior
y puede dar lugar a la formacién de un disco circumbinario que rodee a todo el sistema
(Podsiadlowski, 1992).

2.3.5. Casos de transferencia de masa

En la primera fase de transferencia de masa para una de las estrellas pertenecientes a un siste-
ma binario semiseparado, se pueden distinguir tres casos de transferencia de masa dependiendo

del estado de la evolucién nuclear de la estrella (Podsiadlowski, 1992):

= Caso A: la estrella se encuentra en la secuencia principal en etapa de expansiéon quemando

hidrégeno.

= Caso B: la estrella terminé con la quema de hidrégeno, pero no comenzoé con la quema de

helio en nucleo.

= Caso C: la estrella completé la quema de helio en el ntcleo.

Ph. Podsiadlowski
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Figura 2.16: Evolucién del radio de una estrella de 5Mg como funcién de la edad. Esta figura
indica el rango de radios y periodos orbitales en el que ocurren los diferentes casos de transfe-
rencia de masa, asumiendo una compaiiera de 2Mg (Podsiadlowski, 1992).

La distincién entre estos tres casos contiene informacién del estado evolutivo del remanente de

la estrella donante después de la etapa de transferencia de masa (“Estrellas Binarias”, curso de
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posgrado FCAG a cargo de M. A. De Vito).

Dado que el radio de la estrella se expande poco (factor ~ 2) en la etapa de secuencia principal
y mucho (factor 10 o méas) luego de la quema de helio, es mucho mas probable que el desborde
del 16bulo de Roche comience después de la fase de secuencia principal (Podsiadlowski, 1992).
La estabilidad de la transferencia de masa depende principalmente de si la estrella donante tiene
envoltura radiativa o convectiva (“Estrellas Binarias”, curso de posgrado FCAG a cargo de M.
A. De Vito). Esto es asi ya que una estrella con envoltura convectiva tiende a expandirse cuando
pierde materia rapidamente, mientras que su lobulo de Roche se hace méas pequeno cuando la
masa se transfiere de una estrella mas masiva a una menos masiva. Asi la donante desborda
su lébulo de Roche y se inicia una transferencia de masa en una escala de tiempo dindmica'

(Podsiadlowski, 1992).

» Transferencia de masa estable: en este caso, la transferencia de masa termina cuando la
mayor parte de la envoltura rica en hidréogeno de la estrella donante fue transferida a su
companera o salié del sistema (la estrella donante termina con, a lo sumo, una capa rica
en hidrégeno). Si la estrella acretante ain estd en la secuencia principal, se rejuvence y
se comporta como una estrella normal mas masiva de secuencia principal. Si la estrella
acretante ya dejé la secuencia principal, se altera su evolucién (En el caso en que se trate
de un objeto masivo, este podria explotar como una supergigante azul en vez de hacerlo

como supergigante roja).

= Transferencia inestable de masa: esto sucede cuando la estrella compafiera no es capaz de
absorber y acomodar todo el material transferido de la estrella donante. En este caso la
materia se apila sobre la acretante y la estrella se expande, desbordando su l6bulo de Roche.
De esta manera, se forma una envoltura comin al sistema. Generalmente esto sucede
cuando la estrella donante es una gigante o una supergigante con envoltura convectiva.
Una vez que la envoltura comtn es creada, la friccién entre la binaria y la envoltura
hace que las componentes realicen un movimiento en forma de espiral (“espiraleen”) una
respecto de la otra, hasta que el sistema libera suficiente energia orbital como para eyectar
la envoltura. Esto hace que las binarias que resultan de este proceso tengan periodos muy

cortos.

= Mergers Binarios: en este caso, la energia orbital liberada no es suficiente para eyectar la
envoltura comun de la binaria. Luego, la fase de “espiraleo” contintia hasta que el nicleo
de la estrella donante se une al de su compaifiera y se produce una unica estrella que

inicialmente rota muy rapido.

!Escala de tiempo en la que una estrella contrarresta una perturbacién a su equilibrio hidrostético.



Capitulo 3

Variables Cataclismicas

Ahora que ya repasamos los conceptos mas importantes que conciernen a las estrellas binarias
y en particular sobre las estrellas binarias interactuantes, vamos a enfocarnos en nuestro objeto

de interés para esta tesis, que son las Variables Cataclismicas.

3.1. Caracteristicas generales

Las Variables Cataclismicas (VC) son estrellas binarias interactuantes que consisten de una
enana blanca acretante y una estrella normal de secuencia principal donante de material (Kalo-
meni et al., 2016).

Histéricamente, como las Variables Cataclismicas eran observadas fotométricamente y en dichas
observaciones no parecian seguir ningin patrén regular, se las denominé cataclismicas (del grie-
go kataclysmos = inundacién, tormenta). A medida que fue progresando la recoleccién de las
observaciones resulté evidente que este tipo de objetos son en realidad sistemas binarios, los
cuales por algiin motivo presentan cambios en su brillo (algunas varian de manera regular como
las novas recurrentes y las novas enanas, mientras que otras solo varian una vez como las novas
clasicas), Giovannelli (2008).

De acuerdo al modelo estandar de la evolucién del periodo orbital de Variables Cataclismicas,
el mecanismo dominante de pérdida del momento angular (el cual domina la evolucién de las
variables cataclismicas a largo plazo) para sistemas de periodo orbital grande (P,.; = 3 h) es el
frenado magnético', mientras que para binarias de corto periodo orbital (P, < 2 h) est4 dado
por emisién de radiacion gravitacional (Knigge et al., 2011). Este modelo surge de la necesidad
de explicar el gap de periodos orbitales (en la distribucién de periodos orbitales se observa una
marcada escasez de sistemas con periodos orbitales entre 2 y 3 h, (ver figura 3.1) que caracteriza

a las Variables Cataclismicas, para lo cual se asume que la estrella donante del sistema se vuelve

!Pérdida de momento angular debido a que el material queda atrapado por el campo magnético de la estrella
y posteriormente eyectado fuera de la superficie de la estrella

21



22 CAPITULO 3. VARIABLES CATACLISMICAS

completamente convectiva para P,., ~ 3 h. Cuando esto sucede, el frenado magnético se apaga
abruptamente. En este punto de su evolucion, la estrella donante es llevada ligeramente fuera
del equilibrio térmico, con lo cual la misma se contrae y se reduce la tasa de pérdida de masa,
perdiendo contacto con su lébulo de Roche. Asi el sistema evoluciona hacia periodos méas cortos
como una binaria separada ya que sigue perdiendo momento angular por la emisién de radiacién
gravitacional (dado que Mj y M, son constantes en sistemas separados, la pérdida de momento
angular provoca que el periodo orbital del sistema decaiga). Eventualmente el 16bulo de Roche
se reencuentra con la estrella donante y se reenciende la transferencia de masa (P, ~ 2 h).
Asf el sistema reaparece como una Variable Cataclismica activa en la parte inferior del gap de
periodos orbitales (Knigge et al., 2011).

Segun dicho modelo, la masa de la estrella donante decrece continuamente junto con el periodo
orbital (P,;). Cuando la masa de la estrella donante es M < 0,1 M, (Kalomeni et al., 2016), la
escala de tiempo térmica o de Kelvin-Helmholtz (7 ~ GM3/LaRs) de la estrella donante por
debajo del gap se vuelve suficientemente larga (crece mucho mas réapido que la escala de tiempo
en la que pierde masa (TM2 ~ Ms/ Mg). Asi, la estrella donante se aleja aiin més del equilibrio
térmico al punto que su radio ya no se achica mas en respuesta a la pérdida de masa (incluso
crece por la degeneracion parcial; Knigge et al. 2011). De esta manera, la reduccién de su masa
implica que se incremente su periodo orbital. Asi, las Variables Cataclismicas poseen un minimo
de periodo orbital de ~ 80 minutos (Kalomeni et al., 2016). La probabilidad de deteccién de un
sistema en un determinado rango de periodo orbital es inversamente proporcional al valor de

P,,, en ese rango: (Génsicke et al., 2009):

1
XX 0
’Porb’

N(Po) (3.1)
Dado que P,y = 0 en Poin, los sistemas pasan un tiempo considerablemente largo en el minimo
de periodo orbital. Por esto se espera una cantidad significativa de Variables Cataclismicas en
el minimo de periodo orbital. Se suele referir a dicha acumulacién como el pico del minimo de
periodo (Kolb & Baraffe, 1999), cuyo valor predicho por la teoria (Pp:n =~ 62 min) es mucho
menor que el que muestran las observaciones (P, ~ 82 min) (Knigge et al., 2011).

En muchos de estos sistemas se observan espectros de tipos tardios junto con lineas de emision.
Los tipos espectrales G, K o M se cree que pertenecen a estrellas que llenan su l6bulo de Roche
e inician una transferencia de masa a través del punto de Lagrange L;. Como ya mencionamos,
este material no cae directamente, sino que forma un disco de acrecién alrededor de la estrella
companera, el cual produce lineas de emisién (Paczynski, 1971). Las magnitudes absolutas My
de los discos de acrecién en Variables Cataclismicas se pueden derivar de técnicas diversas.
Para novas enanas, cuyas distancias se pueden obtener con observaciones en el infrarrojo de sus
componentes secundarias, es posible encontrar una relacién entre la magnitud absoluta méaxima

de la erupcién (My (mazx)) y el periodo orbital (Warner, 1987):

My (maz) = 5,64 — 0,259 P, (h) (3.2)
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La idea de que las enanas blancas deberian tener campos magneticos intensos se desarroll6 len-
tamente, hasta que en 1965 Mestel L. mencioné que el flujo magnético se conserva durante el
colapso del ntucleo, con lo cual, la energia magnética puede llegar a ser un cuarto de la energia
gravitacional de una enana blanca. Esto podria afectar la relacién masa-radio y producir que
la estrella se vuelva no-esférica. La posibilidad de que existan Variables Cataclismicas magnéti-
cas también se desarrollé lentamente. La primera binaria cataclismica fuertemente magnética se
descubri6 en 1976 (Warner, 1995). Hoy en dia sabemos que, dependiendo de la intensidad del
campo magnético de la enana blanca, la acreciéon de materia de la estrella donante a la estrella
acretante puede ocurrir a través de un disco de acrecién (Variables Cataclismicas No Magnéti-
cas) o a través de un canal hacia los polos magnéticos (Variables Cataclismicas Polares) o de

una manera intermedia (Variables Cataclismicas Polares Intermedias) (Giovannelli, 2008).
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Figura 3.1: En la imagen podemos visualizar la relacién entre el periodo orbital del sistema y
el periodo de rotacion de la enana blanca de la VC. También se evidencia el gap de periodos
orbitales entre 2 y 3 h. (Giovannelli, 2008).

En Variables Cataclismicas Polares, el campo magnético de la enana blanca es tan fuerte que
el radio de Alfvén (dicho radio es la distancia donde la densidad de energia magnética iguala a
la densidad de energia cinética), Belenkaya et al. (2015), se hace mayor que el radio de circulari-
zacion (radio caracteristico para el cual el flujo de transferencia de masa desde la estrella donora

orbitara luego de interactuar con el flujo mismo o con el disco de acrecién si este ya estuviera
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presente), Bu & Yuan (2014), con lo cual no se formaria el disco de acrecién y la estructura de
acrecion serd, en este caso, gobernada completamente por el campo magnético, canalizando la
acrecion de materia sobre las lineas de campo. Debido a la intensidad del campo magnético, se
sincroniza la rotacién de la enana blanca con el periodo orbital (Giovannelli, 2008).

En el caso de las Variables Cataclismicas Polares Intermedias, el campo magnético de la enana
blanca es moderado. Luego, en este caso, el radio de Alfvén es mas pequeno que el de circula-
rizacién, pero serd mayor que el radio de la enana blanca. Asi, se forma un disco de acrecion
interrumpido en su parte mas interna. La materia fluye a través de las lineas del campo magnéti-
co, pero dentro del radio de Alfvén.

Las Variables Cataclismicas No Magnéticas son aquellas en los que el campo magnético de la
enana blanca no es relevante para gobernar la estructura de acrecién. En dichos sistemas, se
forma un disco de acrecién que se extiende hasta la superficie de la enana blanca y se forma una
envoltura limite.

Los tres tipos de Variables Cataclismicas recién mencionados, obedecen una relacion entre el
periodo orbital del sistema y el periodo de rotacién de la enana blanca, donde la intensidad del

campo magnético juega un papel fundamental (figura 3.1), Giovannelli (2008).

3.1.1. Evolucién de sistemas binarios interactuantes - Variables Cataclismicas

Una caracteristica importante de estrellas de 2.5 Mg < M < 8Mg es la formacion en la
secuencia principal de un niicleo rico en helio y no degenerado de masa ~ 0,1(Msp/Mg) M2,
y una vez que el helio se quema por completo en su nicleo se forma una enana blanca degenerada
con carbono y oxigeno en su nticleo de masa ~ 0,6(Mgp/Mg)%* Mg, (Tutukov & Cherepashchuk,
2020).

En esta seccién veremos el camino por el cual la evoluciéon de sistemas binarios compuestos
por dos estrellas de las caracteristicas mencionadas en el parrafo anterior pueden conducir a la
formaciéon de Variables Cataclismicas.

Una vez que se inicia la transferencia de masa en el sistema por desborde del 16bulo de Roche,
tenemos dos escenarios posibles de evolucion (ver figura 3.2).

Si las masas de las componentes son cercanas entre si (el cociente de masa es del orden de
qo 2 0,5) se forma un sistema semiseparado de tipo Algol con un tiempo de vida del orden de la
escala de tiempo térmica de la estrella donante. Si por el contrario, las masas de las componentes
son diferentes (g < 0,5) se forma una envoltura comun. La evolucién de este tltimo escenario
queda determinada por la separaciéon de sus componentes (si las mismas son suficientemente
cercanas, una vez que eyectan parte de su envoltura comun, se fusionan generando una unica
estrella gigante, cuya etapa final de evolucién serda una enana blanca degenerada de carbono y
oxigeno), Tutukov & Cherepashchuk (2020).

Para el caso del sistema de tipo Algol, una vez que la transferencia de masa se termina, el

sistema evoluciona a una estrella no degenerada rica en helio junto con una estrella de secuencia

2Msp es la masa de la estrella en la secuencia principal
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principal. Una estrella de helio de masa ~ 1M puede llenar su lébulo de Roche durante su
evolucién y llevar al sistema a una fase de envoltura comun rica en helio y pasar por un estado
R CrB (son estrellas de carbono deficientes en hidrégeno, suelen presentar variabilidad debido a
pulsaciones o a material circumestelar (“Estrellas Binarias”, curso de posgrado FCAG a cargo
de M. A. De Vito)), para terminar como una enana blanca degenerada de carobono y oxigeno o
una enana blanca degenerada de oxigeno y neén. Esta ultima opcién es posible mientras que la

masa inicial de la estrella se encuentre entre ~ 6Mq vy 8Mg.

-
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Figura 3.2: En la figura se observan distintos escenarios evolutivos partiendo de un sistema
binario compuesto por dos estrellas de masa intermedia en la secuencia principal (Tutukov &
Cherepashchuk, 2020).

La evolucion de la segunda componente en este rango inicial de masas resulta en la formacién
de una estrella con nicleo no degenerado y rico en helio.
Dado que nuevamente se forma un sistema semiseparado, es usual que nuevamente el sistema pase
por una fase de envoltura comun. Esto puede resultar en la formacion de una tnica gigante roja
luego de la fusién de ambas estrellas o en un sistema separado con una estrella no degenerada
rica en helio y una enana blanca de carbono y oxigeno. Si la masa de la estrella secundaria,
de secuencia principal, tiene valores entre 0,3Mg y 1,5Mg (baja masa) y tiene una separacién
respecto de su companera de a < 10Rg, se forma un sistema semiseparado Cataclismico (Tutukov
& Cherepashchuk, 2020).
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Finalmente, dicho sistema puede evolucionar de dos maneras diferentes: si la masa de la envoltura
de la estrella acretante es suficientemente grande, la quema de helio en esta envoltura puede
causar la detonacién del niicleo de carbono y oxigeno, produciendo una supernova de tipo Ia.
También puede ocurrir que el sistema se quede “dormido” en un tiempo equivalente al tiempo

de Hubble (la etapa final es una enana blanca de carbono y oxigeno).

3.1.2. Pérdidas de Momento Angular

Las Variables Cataclismicas estan afectadas por dos grandes procesos de pérdida de momento
angular, a saber: radiacién gravitacional y frenado magnético. Entender estos procesos es de
vital importancia, ya que los mismos dominan la evolucién a largo plazo del periodo orbital de
nuestros objetos de estudio.

Las estrellas completamente convectivas, que suelen ser rotadores rapidos, poseen campos magnéti-
cos intensos y de configuracién simple (dipolar), Hussain (2011). La presencia e intensidad de
dichos campos genera que un sistema binario interactuante pierda momento angular (frenado
magnético).

El frenado magnético suele operar en sistemas con estrellas de baja masa (0,4Mgy < M, <
1,5Mg), en otras palabras, estrellas con envoltura exterior convectiva. En las estrellas de baja
masa pertenecientes a sistemas binarios interactuantes, el frenado magnético también es respon-
sable de determinar la separacién entre las componentes, ya que, cuando la estrella donante del
sistema pierde momento angular, el mismo se pierde del sistema por bloqueo de marea (tidal
locking). Esto provoca que la separacién entre las componentes del sistema decrezca.

Ademas, todos los sistemas binarios interactuantes pierden momento angular por radiacién gra-

vitatoria (ondas gravitacionales), a una tasa de:

dJor  M2MZM2
dt as

(3.3)

Vemos que la misma depende de la masa de las estrellas e inversamente de la separacién orbital.
M es la suma de las masas de las estrellas. Resulta evidente entonces, que la radiacion gravita-
toria es considerablemente mas débil en sistemas con separacién orbital mayor. De modo que
la tasa de transferencia de masa observada en Variables Cataclismicas s6lo puede ser explicada
por otro proceso de pérdida de momento angular: el frenado magnético. En este caso se asume
que las estrellas convectivas de los sistemas binarios interactuantes presentan los mismos nive-
les de frenado magnético que las estrellas convectivas aisladas. El modelo de frenado magnético

que utilizamos en la estrella donante es proporcional a su masa, radio y rotacién (Hussain, 2011):

dJvB
dt

Se cree que tanto el gap de periodo orbital como el minimo de periodo orbital marcan un cambio

~ MyRiw? (3.4)

estructural en la estrella donante. Estas estrellas son de secuencia principal y, por lo tanto, se
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espera que sigan una relaciéon masa - radio de la forma (Knigge, 2011):

Ry/Re = f(M2/Mg)® (3.5)
Con f ~ a ~ 1. Combinando esta expresién con la relacién periodo - densidad, se obtiene:

My /Mg ~ 0,1Fg[h] (3.6)

La ecuacién 3.6 muestra que para el gap de periodos orbitales (entre 2 - 3 h), la masa corres-
pondiente para la donante es de My ~ 0,2 — 0,3Mg), que es donde dicha estrella se espera que
cambie de estructura de parcialmente radiativa a completamente convectiva (Knigge, 2011).

Una prueba importante de la teoria del modelo estdndar en relacién al gap fue encontrada por
Patterson et al. (2005). Ellos encontraron que las masas de las estrellas donantes por encima
y por debajo del mismo, eran muy similares (lo cual es esperable dado que la teoria establece
que durante el gap la transferencia de masa se detiene y el sistema evoluciona como una bina-
ria separada). En el contexto del frenado magnético, las estrellas donantes por encima del gap
estdn mas infladas que aquellas por debajo. Knigge et al. (2011) lograron ajustar los tamartios de
las donantes y encontraron que esto no podria explicarse considerando sélamente frenado por

radiacion gravitacional.

3.1.3. Masa de la Enana Blanca del Sistema

En esta secciéon vamos a justificar, a partir de trabajos disponibles en la literatura, la eleccién
de la masa de las enanas blancas que utilizaremos en capitulos posteriores para estudiar sistemas
progenitores de Variables Cataclismicas.

Las enanas blancas suelen utilizarse como cronémetros cosmologicos para determinar la edad
de distintas poblaciones estelares, incluyendo la edad de la Via Léactea (en particular, es posible
encontrar un gran numero de enanas blancas en el halo de nuestra galaxia), Fantin et al. (2021).
Es por esto que estudiar la edad de estos objetos resulta de gran interés. Para poder conocer la
edad de las enanas blancas, es necesario determinar la edad de enfriamiento y el tiempo de vida
de la estrella progenitora de la enana blanca, con lo cual, es necesario poder conocer al masa, la
temperatura y la composicién atmosférica de las mismas. Es por esto que el rango de masas de
las enanas blancas estd intensamente estudiado en la literatura.

A partir de estudios espectroscépicos y fotométricos y simulaciones numéricas con el método de
Monte Carlo, diversos autores lograron estimar la masa de un gran nimero de enanas blancas
pertenecientes al halo galactico. Los mismos ademas construyeron graficos que representan la
distribucién de masa que encontraron para dichos objetos, que aqui presentamos (ver figuras
3.3,3.4,35y 3.6).



28 CAPITULO 3. VARIABLES CATACLISMICAS

0-25 i T ' T T T I T T T | T T T ' T L T I T ]

I (My;)=0.589 M, ]

0.20 04, =0.072 M, ]
0.15 |- ]

h_'z o .
0.10 F .
0.05 |- 1
0.00 Lt .. P Y I R

0.4 0.8 1.0 1.2
de (MG)

Figura 3.3: En la figura se observa la funcién de masa de enanas blancas observadas con Gaia.
Para esta muestra de 95 enanas blancas del halo galactico a 100 pc, los autores (Torres et al.,
2021) encontraron como valor medio de las masas (Myp) = 0,589Mg, donde el 71 % de las
masas estudiadas se encuentran por debajo de 0.6 M.
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Figura 3.4: En la figura se observa la distribucién de masa de enanas blancas obtenidas a
partir del catdlogo SDSS. Ademads, los autores (Tremblay et al., 2016) realizaron simulaciones
numéricas con el método de Monte Carlo para el modelado de la distribucién de masa. La
linea negra representa las observaciones, mientras que el relleno azul representa la simulacion.
Notamos que en este caso, el valor medio estd centrado en (Myp) = 0,680. Se cree que las
enanas blancas con masas menores a ~ 0,45Mg, tienen nicleo de Helio y son producto de la
evolucién de sistemas binarios interactuantes. Los autores no tuvieron en cuenta este tipo de
estrellas para determinar el valor promedio de las masas.
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Figura 3.5: En la figura se observa la distribucién de masa de 18 enanas blancas pertenecientes
al halo galactico, obtenidas a partir de distintos catdlogos: Canada-France Imaging Survey, Pan-
STARRS1 DRI1 37 y Gaia. Vemos que el valor medio de las masas obtenido por los autores
(Fantin et al., 2021) es ~ (M p) = 0,58Me.
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Figura 3.6: En la figura se observa la distribucién de masa de enanas blancas pertenecientes al
halo galactico, obtenidas a partir del catdlogo SDSS. Los autores (Kepler et al., 2017) usaron
el método de Monte Carlo para ajustar la curva de distribuciones. Vemos que el valor medio de
las masas obtenido fue (My p) = 0,64Mg.

Analizando todos los trabajos de los distintos autores, podemos notar que hay un fuerte

consenso en que la media de las masas de las enanas blancas perteneciente al halo galactico (atin
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utilizando distintos métodos de ajuste, como el método de Monte Carlo, y obteniendo las masas
de las estrellas con distintos métodos, espectoscépicos y fotométricos, y a partir de distintos
catalogos) ronda el valor ~ (M p) = 0,6Me.

Asi, los valores de las masas de enanas blancas que utilizaremos en los capitulos posteriores, para
realizar los calculos evolutivos para determinar posibles progenitoras de Variables Catalismicas,

tienen fundamentacién observacional y numérica.

3.2. Calculo de evolucion estelar

En este contexto de sistemas binarios con transferencia de masa a través del desborde del
l6bulo de Roche, el objetivo de este trabajo es encontrar las condiciones iniciales que conducen
a modelos capaces de reproducir las principales caracteristicas de las Variables Cataclismicas.
Para esto, realizamos una serie de cédlculos utilizando nuestro cédigo de evoluciéon binaria, el
cual fue desarrollado completamente por nuestro grupo de trabajo en la Facultad de Ciencias
Astronémicas y Geofisicas (FCAG) de la Universidad Nacional de La Plata (UNLP) y el insti-
tuto de Astrofisica de La Plata (IALP) - CONICET (Benvenuto & De Vito, 2003; De Vito &
Benvenuto, 2010).

Se define como modelo estelar una solucién r(m), P(m), L(m),T(m) para un dado tiempo t en
un intervalo [0; M], a las ecuaciones de estructura estelar, las cuales serdn presentadas aconti-
nuacioén.

Para poder realizar los cdlculos de evolucién estelar, en el caso de estrellas aisladas, consideramos
ciertas aproximaciones: planteamos una estrella con simetria esférica y en equilibrio hidrostati-
co, ignorando la rotacién y campos magnéticos. Bajo estas condiciones, las ecuaciones de la

estructura estelar son las siguientes:

oP ov ov  Gm,
E = —p (at + UE + 2 ) (37)
oM, B 9
o = Adrrep (3.8)
oL, 5 os
=4 nue — € — T ’

g Trep (e € aT) (3.9)

oT 3 kp L,
o T dac TP in? (3.10)

oT TdP
E — vconvﬁg (311)

Las ecuaciones 3.7 y 3.8 dan cuenta de la mecédnica estelar, y se denominan ecuacién de Euler
(ecuacién de movimiento para un fluido) y ecuacién de conservacion de la masa respectivamente.
La ecuacién 3.9 es la ecuacién de balance energético y las ecuaciones 3.10 y 3.11 son las ecuaciones
de transporte (radiativo y convectivo respectivamente). En estas ecuaciones, v es la velocidad

del fluido, m, es la masa estelar encerrada por el radio r (figura 3.7), p es la densidad de masa, P
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es la presion, L, es la luminosidad estelar a una distancia r del centro estelar, €,,. es la energia
nuclear liberada por unidad de masa y por unidad de tiempo, €, representa la energia perdida
por unidad de masa y por unidad de segundo en forma de neutrinos, 7" es la temperatura estelar,

S la entropia, Veony = ngITD es el gradiente de temperatura convectivo, x representa el coeficiente

de absorcién medio, a es la constante radiativa y ¢ es la velocidad de la luz (Kippenhahn et al.,
2013).
Dichas ecuaciones, estan escritas en coordenadas Eulerianas, (0/0r) ya que se usa la distancia

r desde el centro estelar como coordenada espacial.

m+dm

dr

Figura 3.7: Masa contenida en una esfera de radio r en un instante t (Kippenhahn et al., 2013).

Sin embargo, resultard de mayor utilidad considerar las coordenadas Lagrangianas (Benvenuto
& De Vito, 2003), es decir, coordenadas que estén ligadas a los elementos de masa (0/0m,).
Luego, las nuevas variables independientes seran £ y el tiempo ¢, todas las demas variables serdn
dependientes de las mismas.

La variable £ estard definida segun:

(i) 1

El radio, la presién y la temperatura se trabajan con transformaciones logaritmicas, mientras
que la luminosidad y la velocidad se trabajan de manera lineal.
Para el encendido de la conveccién se utiliza el criterio de Schwarzschild, el cual establece que

una regién es inestable cuando:

3k Pl
16macGT4m,

olnT
= = 1
Virad > Vad <8lnP>ad (3 3)
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Donde V,4q es el gradiente de temperatura radiativo (el gradiente de temperatura requerido si
toda la energia se transporta por difusién de fotones), y V.4 es el gradiente de temperatura
adiabético, k es la opacidad, P es la presion, [ es la luminosidad, a es la constante radiativa, c es
la velocidad de la luz, G es la constante de gravitaciéon, T es la temperatura y m, la coordenada
de masa local (Moore & Garaud, 2016).

Para poder aplicar este calculo a un sistema binario, debemos considerar aproximaciones adi-
cionales. Trataremos a las estrellas del sistema como objetos esféricos, despreciando el apar-
tamiento de la simetria esférica de las superficies equipotenciales y sus consecuencias en la
evolucién. Ademads, consideraremos que los objetos tienen érbitas circulares a lo largo de toda
la evolucién, y que se influencian mutuamente solo por atracciéon gravitatoria (despreciamos la
radiacion). Asumiremos que la rotacion estelar esté sincronizada con el movimiento orbital (que,
como aprendimos en el capitulo 2, es una aproximacién razonable). En el contexto particular de
Variables Cataclismicas, consideramos que el instante inicial del sistema es aquel en el cual la
enana blanca del par ya estd formada y en compania de una estrella de secuencia principal.
Resulta conveniente reescribir las derivadas temporales, ya que esto permite obtener la depen-

dencia de las derivadas con la tasa de transferencia de masa (Benvenuto & De Vito, 2003):

0 0| 0¢ 0

- == = + = 3.14
Otly,,  Otle O, — O (3:-14)

t

De esta manera se logra incorporar a la tasa de transferencia de masa como una variable mas
a iterar, al utilizar una versiéon modificada del método de Henyey (el cual es un método de
diferencias implicito), Kippenhahn et al. (2013). Asi, se puede llegar a obtener de manera auto-
consistente los instantes iniciales y finales de pérdidas de masa.

Nuestro codigo presenta un tratamiento actualizado de la fisica estelar. Por otra parte, el tra-
tamiento general del problema de transferencia de masa es no conservativo, de manera que,
ademas de existir transferencia de masa entre las componentes del par, también podra haber
pérdida de masa y de momento angular del sistema.

Para poder incorporar este tltimo fenémeno, se utiliza el método desarrollado por Rappaport
et al. (1982), en el cual se especifican dos pardmetros libres: la fraccién de masa [ perdida por
la estrella donante y que es acretada por el objeto compacto y el momento angular especifico,

. . . . 2
a, de la materia que se pierde del sistema en unidades de 27;3 :

27a?
P

0J =adM(1— ) (3.15)
donde dM es el diferencial de masa que pierde la estrella donante, §.J es el diferencial de mo-
mento angular de la materia que se pierde del sistema, y a y P son el semieje mayor (radio, ya
que consideramos Orbitas circulares) y periodo orbital respectivamente. Notamos que el semi-
eje mayor de la érbita depende de la tasa de transferencia de masa. Consideramos pérdidas de
momento angular por eyecciéon de materia del sistema, por radiacion gravitatoria y por frenado

magnético (referencias en Benvenuto & De Vito 2003).



Capitulo 4

Resultados Generales

En este capitulo voy a presentar algunos resultados para describir de manera general a la
familia formada por las variables cataclismicas. Voy a mostrar a lo largo de este capitulo, que
nuestros resultados estdn de acuerdo con la teorfa (ver capitulos anteriores). Para obtener di-
chos resultados, utilizamos nuestro cédigo de evoluciéon binaria (Benvenuto & De Vito, 2003)
descripto en la seccién 3.2.

Como mencionamos en el capitulo 3, las VC estdn compuestas por una estrella de secuencia
principal que transfiere material debido al desborde de su lébulo de Roche, y una enana blan-
ca acretante. La evolucion de estos objetos, estd directamente ligada con las propiedades de
la estrella donante de material, ya que tanto el gap de periodos orbitales como el minimo de
periodo orbital (ver capitulo 3) evidencian cambios estructurales que ocurren en la estrella do-
nante (Knigge, 2011).

Para realizar los cédlculos evolutivos necesarios para estudiar estos sistemas, consideramos como
condiciones iniciales una enana blanca acretante con masa de M, = 0,65Mg (el cual es repre-
sentativo para estos sistemas, como vimos en la seccién 3.1.3) y la fraccién de masa cretada
por la enana blanca correspondiente a § = 0,5 (el pardmetro 3 toma valores entre 0, caso com-
pletamente conservativo, y 1, caso completamente no conservativo),es decir, tomamos un valor
promedio del mismo. Estos valores iniciales los consideramos para todos los track calculados,
en combinacion de distintos valores para la masa inicial (desde 0.8 hasta 2.0 M) de la estrella
donante del sistema y del periodo orbital inicial (entre 0.25 y 0.9 dias). Mostramos estas condi-
ciones iniciales en la tabla 4.1.

Para comenzar, realizamos diagramas de Hertzprung - Russell (luminosidad en funcién de la tem-
peratura efectiva) para la estrella donante del sistema, agrupando los tracks evolutivos segin
cada valor de masa inicial de la donante en consideracién (en un grafico mostramos todos los
tracks con M.; = 0,8Mg, en otro todos los tracks con M.; = 0,9Mg, etc). Ademads, considera-
mos un esquema de colores para visibilizar los distintos valores del periodo orbital inicial. Este

esquema fue aplicado en todos los graficos que mostramos en las figuras 4.1, 4.2, 4.3, 4.4 y 4.5.

33



,
0 T T T T T 0 T T T
KRS Mc;=0.8 Mgy Mgy =065Mgy A Mci=0.9 Mgy Mgpi=0685Mgy
2 i
2+ .
< <
= a -3 F g
g - B
4 - i
4 i
5| i
5| ]
1 L 1 L 1 1 L 1 _6 L L L 1 1 1 1 1
38 37 36 35 34 33 32 31 3 29 38 37 36 35 34 33 32 31 3 29
Log(Ten)K] Log(TeflK]
1 T T T T T 1 T T T T T T
of \\ R of g
N\ M= 1.0 Mgy Mgy = 0.65 Mgy Me; = 1.25 Mgy Mg, = 0.65 Mgq,
RS Por = 0.25 . Ak 3 Porp = 0.25 b
Porb = 0.30 Porb = 0.30
Por, = 0.35 Pop =035 Py =060
~ ol Por = 0.40 | ~ 2l Porp = 0.40 |
5 3 Porp = 0.45
=} 3
o o
S 5t 1 S st |
4+ | 4 4
5| - 5t i
_6 L L 1 1 1 _6 1 L 1 1 1 1
38 3.6 34 3.2 3 4.2 4 38 3.6 34 3.2 3
Log(TenK] Log(TenlKI
1 - 2 T T
1+ |
ot |
Mc,i =15 Msol Meb,i =065 Msol ol
1k Porp = 0.30 o] Mci=1.75Mso Mgy j = 0.85 Mgq
Por = 0.35 Porp = 0.60 Por = 0.40 or = 0.70
Porp = 0.40 ERs P, = 0.45 Porp = 0.75 §
Porp = 0.45 P,y =0.70 _ Porp, = 0.80
= 2| orb ¢ 3 Por = 0.85
3 Porp =0.75 B N orb = -
3 3 -2 F Por, = 0.60 Porp = 0.90 ,
> D
S 5t | 3
3+ R
4 -
4 i
5 | . 5| i
" ! . . . s . 6 ‘ - ‘ - ‘
4.2 4 38 36 34 3.2 3 2.8 4 38 36 34 32 3 2.8
Log(TeIK]

Log(TedIKI

Figura 4.1: En la figura mostramos los track evolutivos correspondientes a las estrellas donantes
de los sistemas, con valor inicial de M, = 0,8Mg, M, = 09Mg, M, = 1,0Mg, M. = 1,25Mg),
M. =15Mgy y M. =1,75Mg. En todos los casos el periodo esta expresado en dias. El esquema
de colores utilizado, al igual que el grosor de las lineas, hace referencia a los distintos valores de
periodo orbital inicial.
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Tabla 4.1: Valores de las condiciones iniciales que utilizamos para realizar cdlculos de modelos
genéricos de Variables Cataclismicas. En todos los modelos calculados, consideramos un valor de
Mgy, = 0,65Mg para la masa de la enana blanca y de § = 0,5 para la fraccién de masa acretada
por la enana blanca. M. y P, representan la masa de la estrella donante y el periodo orbital
del sistema, respectivamente.

Mc[Mg] | Mep[Mo)] | Porsld] | B Corte Mc[Mg] | Mep[Mo)] | Porsld] | B Corte
0.8 0.65 0.25 0.5 Terminado 1.5 0.65 0.5 0.5 Terminado
0.8 0.65 0.30 0.5 Edad grande 1.5 0.65 0.55 0.5 Terminado
0.8 0.65 0.35 0.5 Edad grande 1.5 0.65 0.6 0.5 Terminado
0.9 0.65 0.25 0.5 | Transfiere en ZAMS 1.5 0.65 0.65 0.5 Terminado
0.9 0.65 0.26 0.5 Terminado 1.5 0.65 0.7 0.5 Terminado
0.9 0.65 0.27 0.5 Terminado 1.5 0.65 0.75 0.5 Se abre
0.9 0.65 0.28 0.5 Terminado 1.75 0.65 0.4 0.5 | Transfiere en ZAMS
0.9 0.65 0.29 0.5 Terminado 1.75 0.65 0.45 0.5 | Transfiere en ZAMS
0.9 0.65 0.3 0.5 Edad grande 1.75 0.65 0.5 0.5 Demasiada MTR
0.9 0.65 0.35 0.5 Edad grande 1.75 0.65 0.55 0.5 Terminado
1.0 0.65 0.25 0.5 | Transfiere en ZAMS 1.75 0.65 0.6 0.5 Terminado
1.0 0.65 0.30 0.5 Terminado 1.75 0.65 0.65 0.5 Terminado
1.0 0.65 0.35 0.5 Terminado 1.75 0.65 0.7 0.5 Terminado
1.0 0.65 0.40 0.5 Terminado 1.75 0.65 0.75 0.5 Terminado
1.0 0.65 0.45 0.5 Terminado 1.75 0.65 0.8 0.5 Terminado
1.0 0.65 0.5 0.5 Edad grande 1.75 0.65 0.85 0.5 Terminado
1.25 0.65 0.25 0.5 | Transfiere en ZAMS 1.75 0.65 0.9 0.5 Terminado
1.25 0.65 0.3 0.5 | Transfiere en ZAMS 2.0 0.65 0.45 0.5 | Transfiere en ZAMS
1.25 0.65 0.35 0.5 Terminado 2.0 0.65 0.5 0.5 Demasiada MTR
1.25 0.65 0.4 0.5 Terminado 2.0 0.65 0.55 0.5 Demasiada MTR
1.25 0.65 0.45 0.5 Terminado 2.0 0.65 0.6 0.5 Demasiada MTR
1.25 0.65 0.5 0.5 Edad grande 2.0 0.65 0.65 0.5 Demasiada MTR
1.25 0.65 0.55 0.5 Terminado 2.0 0.65 0.7 0.5 Demasiada MTR
1.25 0.65 0.6 0.5 Edad grande 2.0 0.65 0.75 0.5 Demasiada MTR
1.5 0.65 0.3 0.5 | Transfiere en ZAMS 2.0 0.65 0.8 0.5 Demasiada MTR
1.5 0.65 0.35 0.5 | Transfiere en ZAMS 2.0 0.65 0.85 0.5 Demasiada MTR
1.5 0.65 0.4 0.5 | Transfiere en ZAMS 2.0 0.65 0.9 0.5 Demasiada MTR
1.5 0.65 0.45 0.5 Terminado 2.0 0.65 0.95 0.5 Demasiada MTR

En las figuras 4.1 y 4.2 mostramos dichos tracks evolutivos de la estrella donante. Podemos

notar que no todas las combinaciones de condiciones iniciales que tomamos para realizar estos
calculos producen modelos que evolucionan hacia configuraciones convergentes. Aquellos tracks
correspondientes a estrellas donantes de hasta M, = 1,75Mg y que siguen una forma compacta
y apretada resultan ser progenitores de VC. Aquellos tracks que no siguen esta forma y se abren
resultan no convergentes. Los tracks que calculamos correspondientes a estrellas donantes de
M. = 2,0Mg, se abren (ver figura 4.2). Estos casos corresponden a las estrellas donantes més
masivas respecto del rango de valores que consideramos. Para este caso, la tasa de transferencia
de masa es alta, posiblemente debido a que la estrella donante presenta envoltura convectiva.
Con lo cual, la tasa de pérdida de masa es tan grande que lleva al sistema a un estado de
envoltura comun. Este problema, de suma complejidad, excede el tratamiento que planteamos

hacer en este trabajo, pero esperamos poder incorporarlo a futuro.
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Figura 4.2: Diagrama de Hertzprung - Russell para las estrellas donantes con valor inicial de
M. = 2,0Mg. En todos los casos el periodo estd expresado en dias. El esquema de colores
utilizado, al igual que el grosor de las lineas, hace referencia a los distintos valores de periodo
orbital inicial.

A continucacién, nos dispusimos a realizar graficos que muestren la evolucién del periodo
orbital de los sistemas considerados anteriormente (tabla 4.1), en funcién de la masa de la
estrella donante y de la masa de la enana blanca.

Para estos graficos, respetamos el mismo sistema de colores que el utilizado para los graficos
anteriores. Dichos graficos pueden apreciarse en las figuras 4.3, 4.4 y 4.5. En ellos, podemos notar
dos grandes caracteristicas tipicas de este tipo de sistemas y en concordancia con la literatura:
el gap de periodos orbitales (representado por la evolucién a masa constante del periodo orbital)
y el minimo del periodo orbital.

Recordemos que cuando la estrella donante llega a la parte superior de gap, la estrella se vuelve
completamente convectiva, y entonces se considera que deja de estar activo el frenado magnético,
quedando fuera del equlibrio térmico. La reduccién de la pérdida de momento angular no es capaz
de sostener este desequilibrio y el alto valor del radio de la estrella donante. En consecuencia la
misma se achica y pierde contacto con su l6bulo de Roche (Knigge, 2011).

Una vez en el gap, el sistema evoluciona como una binaria separada (ya que no hay transferencia
de masa). Durante esta fase de la evoluciéon del periodo orbital, la separacién orbital sigue
disminuyendo porque sigue perdiendo momento angular por radiacion gravitatoria hasta que el
l6bulo de Roche de la estrella donante vuelve a entrar en contacto con la misma y se reinicia la
transferencia de masa. En este momento, la estrella llega al limite inferior del gap. A partir de
este momento la evolucién orbital queda dominada por la pérdida de momento angular debido
a la emisién de radiacién gravitatoria.

En dichos graficos vemos de manera consistente, como al ir disminuyendo el valor del periodo
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orbital (a medida que el sistema va perdiendo momento angular), la masa de la estrella donante
disminuye también (hasta el minimo de periodo orbital). Esto es asi ya que la masa que pierde la
estrella donante y que se escapa del sistema, también se lleva consigo una cantidad significativa
de momento angular.

Consecuentemente, observamos que la masa de la enana blanca se incrementa a medida que
disminuye el periodo orbital. Esto sucede ya que una fraccién de la masa que pierde la estrella
donante del sistema es acretada por la enana blanca. Una vez que el sistema pasa la fase del
gap, la enana blanca vuelve a acretar material, aumentando su masa.

A partir de la confeccién de estos gréaficos, pudimos notar que, a medida que tomamos mayores
valores para la masa inicial de la estrella donante, el periodo orbital inicial necesariamente tiene
que ser mayor para que el proceso de transferencia de masa no empiece desde la ZAMS (ver
tabla 4.1). Esto es asi, ya que la estrella donante es una estrella de secuencia principal, y por
tanto, obedece la relacién masa - radio (ver figura 4.6). Con lo cual, las estrellas donantes con
mayor masa inicial, tendran también tamanos iniciales mayores. Estas estrellas, por lo tanto,
llenan més rapidamente su lébulo de Roche y comienzan la etapa de transferencia de masa mas
tempranamente. Luego, si el periodo orbital es relativamente pequefio para este tipo de estrellas,
encontramos que la transferencia de masa ocurre antes de que la estrella donante logre salir de
la Secuencia Principal de Edad Cero (ZAMS).

Podemos notar, ademas, que a medida que vamos tomando periodos orbitales més grandes, el
gap se va corriendo més y mds hacia la izquierda (es decir, el sistema cada vez tarda méas en
llegar al valor del periodo orbital en el que comienza el gap), ya que la estrella donante del

sistema llega a la fase en la que se vuelve completamente convectiva a edades mas tardias.
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Figura 4.3: En la figura mostramos la evolucién del periodo orbital en funcién de la masa de la
estrella donante (izquierda) y de la enana blanca (derecha), considerando masas iniciales para
la estrella donante del sistema de M, = 0,8My. El esquema de colores utilizado, hace referencia
a los distintos valores de periodo orbital inicial.
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Figura 4.4: En la figura mostramos la evolucién del periodo orbital en funcién de la masa de la
estrella donante (izquierda) y de la enana blanca (derecha), considerando masas iniciales para
la estrella donante del sistema de M. = 0,9Mg, M, = 1,0Mq, M, = 1,25Mg. El esquema de
colores utilizado, hace referencia a los distintos valores de periodo orbital inicial.
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Figura 4.5: En la figura mostramos la evolucién del periodo orbital en funcién de la masa de la
estrella donante (izquierda) y de la enana blanca (derecha), considerando masas iniciales para
la estrella donante del sistema de M. = 1,5Mg, M. = 1,75Mg, M. = 2,0Mg. El esquema de
colores utilizado, hace referencia a los distintos valores de periodo orbital inicial.



40 CAPITULO 4. RESULTADOS GENERALES

Finalmente, en las figuras 4.3, 4.4 y 4.5 podemos notar el minimo de periodo orbital. La
estrella llega a este minimo cuando la transferencia de masa reduce lo suficiente la masa de la
estrella donante y, por lo tanto, la temperatura en su centro. Esto ocurre de manera tal que se
extingue la fusién de hidrégeno en su nicleo. De aqui en mas la estrella se enfria y adquiere un
estado degenerado. Esto produce, que el radio de la estrella se incremente como respuesta a la
pérdida de masa. Si la estrella pierde suficiente masa, la érbita del sistema se expande también

para que la estrella pueda acomodarse en su 16bulo de Roche (Savonije et al., 1986).
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Figura 4.6: En la imagen vemos la relacién masa - radio para estrellas de secuencia principal.
La misma fue obtenida de uoregon (2024).

Ahora que describimos en detalle a la familia formada por variables cataclismicas, nos dispo-
nemos a mostrar un caso particular para poder estudiar los cambios estructurales que transita
la estrella donante de una Variable Cataclismica y que dan origen al gap de periodos orbitales.
Para mostrar que efectivamente la caida abrupta del periodo orbital en las VC, correspondiente
al gap, se produce debido a que la estrella donante se vuelve completamente convectiva, conside-
ramos un sistema cuyas condiciones iniciales son: una estrella donante de material de 1Mg, una
enana blanca acretante de 0,65M¢ (por ser un valor es representativo para la masa de las enanas
blancas), un periodo orbital inicial de 0.40 dias y una fraccién de materia acretada por la enana
blanca de § = 0,5 (este valor es el més utilizado en la literatura). En la figura 4.7, muestro
la evolucién del periodo orbital de una Variable Cataclismica con las condiciones iniciales ya
mencionadas.

En el sistema que tomamos de referencia, el evento de inicio del gap ocurre para valores aproxi-
mados de M. ~ 0,245M¢, v P,y ~ 0,1135 dias. Este comportamiento estd en concordancia con
la teoria (ver capitulo 3). Realizando nuestros célculos de evolucién binaria, encontramos que la
estrella llega al borde inferior del gap con valores de masa y periodo orbital de M, ~ 0,245M¢ y

P, ~ 0,0975 dias respectivamente (la masa de la estrella donante se mantuvo aproximadamente
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constante, en concordancia con lo establecido por la teoria).
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Figura 4.7: En la imagen vemos la evoluciéon del periodo orbital de una Variable Cataclismica
en funcién de la masa de la estrella donante del sistema.
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Figura 4.8: En la figura mostramos los cambios en el tipo de transporte que transita la estrella
donante del sistema cuando la misma se encuentra en un momento muy anterior al gap (violeta),
cercano al gap (verde) y en el borde superior del gap (azul). En el eje vertical representamos el
tipo de transporte de energia en la estrella. Nuestro cédigo toma el valor 0 cuando el transporte
es radiativo y el valor 2 cuando el transporte es convectivo.

Una vez identificados estos valores caracteristicos, nos dispusimos a buscar en el track calcu-
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lado por nuestro cédigo de evolucién binaria los modelos correspondientes a los instantes muy
previo, cercano e inicial del gap de periodos orbitales. Luego, utilizando los datos contenidos en
estos modelos, graficamos el tipo de transporte de la estrella en funciéon de M, /M, donde M, es
la masa de la estrella contenida en un radio r y M es la masa total de la estrella.

Segun el modelo estandar, la estrella pasa de un interior radiativo a ser completamente convec-
tiva al comenzar el gap. Podemos ver los cambios mencionados en la estructura de la estrella de
baja masa y de secuencia principal, en el grafico 4.8.

Cuando m, = M, estamos en la superficie de la estrella, mientras que cuando m, = 0, estamos
ubicados en el centro de la estrella. Durante los calculos, el programa asigna el valor cero cuando
el transporte es radiativo y asigna el valor dos cuando el transporte es convectivo.

Dicho esto, en la figura 4.8 vemos que la curva de color violeta (obtenida a partir de un modelo
en un instante muy previo al gap) indica que el ntcleo de la estrella es radiativo, mientras que
las capas mas externas son convectivas. Esto es lo esperado para una estrella de baja masa.
La curva de color verde (obtenida a partir de un modelo en un instante cercano a comenzar la
fase del gap) indica que las capas convectivas se profundizan. Finalmente, la curva azul (obte-
nida a partir de un modelo en el inicio del gap) indica que la estrella se vuelve completamente

convectiva y es por esto que el gap toma lugar en la evolucion de este tipo de sistemas.



Capitulo 5

El caso de SS Cyg

En este capitulo voy a presentar los resultados que obtuvimos en base a mi primer trabajo
utilizando nuestro cédigo de evolucién binaria (Benvenuto & De Vito, 2003; De Vito & Benve-
nuto, 2010). Este trabajo fue presentado como contribucién mural en la 62 Reunién Anual de la
Asociacién de la Astronomia Argentina, y posteriormente publicado en el boletin de la misma
(Rodriguez et al., 2021).

El sistema SS Cyg es ampliamente conocido y estudiado. Es una Variable Cataclismica parti-
cular: una nova enana. Esta clase de sistemas tienen la particularidad de transitar episodios de
erupciones, en las que su brillo aumenta, y quietud. Durante el periodo de inactividad, la baja
viscosidad del disco permite que la masa se acumule en él. Una vez que la densidad superficial
en el disco alcanza un punto critico, comienza la inestabilidad junto con un incremento en la
viscosidad. Esto permite que la masa fluya del disco hacia la enana blanca, liberando en el pro-
ceso energia potencial gravitatoria (Hill et al., 2017). Para SS Cyg, estas variaciones de brillo se
encuentran ente ~ 12 y ~ 8.5 mag. Ademads, las novas enanas suelen tener una estrella donante
menos masiva que la enana blanca acretante. En el caso particular de SS Cyg, la estrella donante
posee una masa de M. = 0,59Mg, y la enana blanca es de My, = 0,91Mg,. Esta tltima posee un
campo magnético débil, menor a 10° G.

En las novas enanas, el disco de acrecién se extiende hasta la superficie de la enana blanca. La
acrecion toma lugar desde la capa de contacto en el borde interno del disco hasta la superficie

de la enana blanca.

Tabla 5.1: En esta tabla presentamos los valores observacionales correspondientes a SS Cyg,
obtenidos por Hill et al. (2017).

Pardmetros caracteristicos Hill et al. (2017)
Masa de la estrella donante Mz [Mg] 0.59
Masa de la estrella acretante Mep [Mc)] 0.91
Periodo orbital P, [dias] 0.2751
Temperatura efectiva T,z [K] 4750

43
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Segin las observaciones, el sistema SS Cyg tiene una temperatura efectiva de 4750K y un

periodo orbital de 0.2751 dias. El radio de la estrella donante es de 0,68f8:8§’R@ y la tasa de

pérdida de masa es de aproximadamente (1.4 - 6.4) x 10~°M, /afio.

Tabla 5.2: En esta tabla presentamos los valores observacionales correspondientes a SS Cyg,
obtenidos por Giovannelli et al. (1983).

Parametros caracteristicos Giovannelli et al. (1983)
Inclinacién de la érbita i [°] 4077
Radio de la estrella donante Ry [Ro] 0,687007
Tasa de transferencia de masa [M¢ /aflo] ~ (1.4-64) x 107°

Tabla 5.3: En esta tabla presentamos los valores observacionales correspondientes a SS Cyg,
obtenidos por Eggleton (1983).

Parametros caracteristicos Eggleton (1983)
Cociente de masas ¢ = Ma/Mep 0.628
Radio del 16bulo de Roche Ry, [Ro] 0.696
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Figura 5.1: En la imagen vemos el diagrama HR (luminosidad en funcién de la temperatura
efectiva) para la estrella donante de nuestro modelo. La linea vertical indica el valor de la
temperatura efectiva observada de la estrella donante en SS Cyg.

Ademas, el cociente de masas es de 0.628 y el radio del l6bulo de Roche es de 0.696 R. Toda
esta informacién observacional, se encuentra resumida en las tablas 5.1, 5.2 y 5.3. Ademas, este
sistema se encuentra a una distancia de 166,2 + 12,7 pc (Harrison et al., 1999).

El objetivo de este trabajo consistié en encontrar un posible progenitor para este sistema que
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reproduzca sus principales caracteristicas observacionales (ver tablas 5.1, 5.2 y 5.3). Para realizar
la bisqueda de un posible progenitor, inspeccionamos nuestra libreria de calculos evolutivos
(Benvenuto et al., 2014). Seleccionamos un rango de valores iniciales adecuados (para las masas,
periodo orbital, fraccién de masa acretada (§ y fraccién de momento angular que se llevan los
elementos de masa que se escapan del sistema «), cuya evolucién pueda conducir a un estado
compatible con el de SS Cyg. Para esto hicimos una serie de calculos evolutivos combinando estos
parametros hasta encontrar un sistema que es capaz de reproducir las caracteristicas observadas
de SS Cyg.

El progenitor seleccionado es un sistema que consiste de una estrella donante con una masa inicial
de 1M, una enana blanca acretante con una masa inicial de 0,9My, un periodo orbital inicial
de 0.375 dias, 8 = 0,1 y o = 1. Hemos considerado que la estrella donante tienen metalicidad
solar, y que el calculo es no conservativo, es decir, no toda la masa que pierde la estrella donante

es acretada por la enana blanca, sino que parte de la misma se pierde del sistema.

7
08¢ 1
— 0.6F E
7] Masa de la estrella donante
=
= 04f o 1
0.2+ 3 1
5
8
06 01 02 03 04

Porp [dias]

Figura 5.2: En la imagen vemos la evoluciéon de ambas estrellas del modelo en funcién del periodo
orbital. La linea vertical indica el valor del periodo orbital observado para el sistema SS Cyg y
las lineas horizontales indican los valores de las masas de la estrella donante (rojo) y de la enana
blanca (verde) observadas para SS Cyg.

En la figura 5.1, mostramos el recorrido evolutivo realizado por la estrella donante del pro-
genitor. Marcamos con una linea vertical el valor de la temperatura efectiva observada para la
estrella donante de SS Cyg. Notamos que este sistema resulta ser convergente, ya que respeta la
forma caracteristica que aprendimos en el capitulo 4. Luego, este modelo propuesto es un buen
progenitor de Variables Cataclismicas.

Particularmente, nuestro modelo nos provee de una estrella donante que logra reproducir la

temperatura efectiva de la componente donante en SS Cyg al momento de la observacién.
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En la figura 5.2, mostramos la evolucién de las masas de las componentes en funcién del periodo
orbital del sistema. Dicho periodo se encuentra medido en dias.

Con esta figura, logramos identificar que nuestro progenitor propuesto para SS Cyg también
logra decribir apropiadamente el valor de las masas de las componentes de SS Cyg al momento

en que el periodo orbital de este sistema fue observado.
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Figura 5.3: En la imagen vemos la evolucién del periodo orbital en funcién de la masa de la
estrella donante del modelo. La linea vertical indica el valor observado de la masa de la estrella
donante de SS Cyg, mientras que la linea horizontal indica el periodo orbital observado para el
sistema SS Cyg.

En la figura 5.3 mostramos la evolucién del periodo orbital del sistema como funcién de la
masa de la estrella donante del modelo.
A diferencia de los modelos presentados en el capitulo 4, notamos que este modelo en particular
no parece presentar el gap de periodos orbitales, tan caracteristico de las Variables Cataclismicas.
Esto puede deberse a que este evento ocurre en un lapso de tiempo muy corto en comparacion
con el tiempo de vida de la estrella. A veces, los cambios en el tipo de transporte de la estrella
suceden tan rapido que la curva de la evolucién del periodo orbital en funcién de la masa de la
estrella donante se presenta como una curva suave, sin mostrar el quiebre caracteristico del gap.
Con esta figura, logramos identificar que nuestro progenitor propuesto logra describir apropia-
damente el valor de la masa observado de SS Cyg al momento en que el periodo orbital de este
sistema fue observado.
En la figura 5.4 mostramos la evoluciéon del radio y la temperatura efectiva de la estrella donante
de nuestro modelo en funcién del tiempo. Podemos notar que la estrella donante del sistema
propuesto alcanza los valores observados para SS Cyg a una edad de 9 Giga anos. También

podemos notar que a esta misma edad, el sistema se encuentra perdiendo masa por desborde
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del 16bulo de Roche, segtin nos muestra la figura 5.5.
Notamos ademés, que el valor que calculamos utilizando nuestro cédigo de evolucién binaria

para la tasa de pérdida de masa es compatible con la estimada por Giovannelli et al. (1983) a

una edad, justamente, de 9 Giga afios.
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(a) Evolucién del radio de la estrella donante
del modelo en funcién del tiempo. La linea ho-
rizontal indica el valor observado del radio de
la estrella donante en SS Cyg.

Edad [Giga afios]

(b) Evolucién de la temperatura efectiva de la
estrella donante del modelo en funcién del tiem-
po. La linea horizontal indica el valor de la tem-
peratura efectiva observada para la estrella do-
nante en SS Cyg.

Figura 5.4: En la figura mostramos la evolucién del radio (5.4a) y la temperatura efectiva (5.4b)
de la estrella donante del modelo en funcién del tiempo.
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Capitulo 6

Modelos para VC con parametros

bien determinados

Para este capitulo voy a presentar los resultados que obtuvimos en base a mi segundo trabajo
utilizando el cédigo de evolucién binaria (Benvenuto & De Vito, 2003; De Vito & Benvenuto,
2010). Este trabajo fue presentado como una contribucién mural en las IV Jornadas de Astrofisi-
ca Estelar, y posteriormente publicado en las actas de dicha jornada (Rodriguez et al., 2023).
En el marco de la evolucién de sistemas binarios interactuantes en los que ocurre transferencia
de masa, buscamos posibles progenitores para variables cataclismicas en las que las masas de
las componentes y el periodo orbital estdn bien determinadas y disponibles en la literatura (ver
tabla 6.1).

Para lograr este objetivo, diagramamos una serie de calculos evolutivos utilizando nuestro cédigo
de evolucién binaria (Benvenuto & De Vito, 2003).

Para este trabajo en particular, consideramos enanas blancas acretantes con masas iniciales
(Megp,;) de 0.60, 0.70, 0.80 y 0.90 My, acompanadas por estrellas normales, donantes de ma-
terial, con masas iniciales (M.;) de 0.60, 0.70, 0.80, 0.90, 1.0, 1.20, 1.50 y 1.75 M. Ademas,
seleccionamos valores de periodo orbital inicial entre 0.15 y 1.00 dia, ya que buscamos sistemas
binarios que evolucionen a configuraciones convergentes, como las que estudiamos en el capitulo
4. Para estos calculos también consideramos el caso no conservativo, es decir, que no toda la ma-
teria que pierde la estrella donante es acretada por la enana blanca. Esta situacion la modelamos

a través de un parametro f3.
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Tabla 6.1: Datos obtenidos de la literatura para los sistemas binarios seleccionados. En la primera
columna se encuentra el nombre del objeto y la referencia a la que se acudié. Luego, se listan
el periodo orbital (P,), la masa de la enana blanca (M) y la masa de su companera (M,).

Finalmente, los posibles progenitores encontrados (ver el texto principal para mas detalles).

Se detallan a continuacién las referencias incluidas en la Tabla:

[1] Southworth et al. (2015);
[2] Southworth et al. (2009);
[3] Littlefair et al. (2007);

[4] Littlefair et al. (2008);

[5] Thorstensen et al. (2015);
[6] Baraffe & Kolb (2000);
[7] Hill et al. (2017)

Objeto y referencia | Porp[d] Mey[Mo] M. [Mp)] Progenitores
J100658,40 4 233724,4 [1],[2] | 0,1859 0,78 +0,12 0,4+0,10 100070340015
J150722,30 4+ 523039,8 [3 0,0463 0,94+0,01 0,056 £ 0,001 | 100070300-023
J090350,73 + 330036,1 [4] | 0,059 0,96 + 0,03 0,112+ 0,004 | 100070300-030
125070400.025
J103533,03 + 055158,4 [4] | 0,057 0,94 + 0,01 0,052 £ 0,002 —
J122740,83 + 513925,0 [4] | 0,062 0,81 4+0,03 0,096 £ 0,004 —
J143317,78 + 101123,3 [4] | 0,054 | 0,868 & 0,007 | 0,06 % 0,003 —
J150137,22 + 550123,3 [4] | 0,056 0,8+0,03 0,053 £ 0,003 | 080070250.020
J150240,98 + 333423,9 [4] | 0,058 0,82 40,03 0,09 + 0,004 | 100060350.025
125060400020
J08055 4 0720 [5], [6] | 0,2287 — 0,754+0,2 080070250.020
100070300-020
125070400_020
SSCyg [7] | 0,2751 0,91 0,59 100080375025
! Mcj =08 Mg 03 Mc; = 0.8 Mg
Mepj Mepj =
0.1 M cal 025 | 07My
. 02
= - =
g J7/ § o
01 ‘. 0.1
\/ AL —
0
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(a) Periodo orbital en funcién de la masa de la
estrella donante, para un valor inicial de la ma-
sa de esta componente de 0,8 My y diferentes
valores de la masa inicial de la enana blanca
(0,7,0,8,0,9 y 1,0 M), vy diferentes valores del
periodo orbital inicial.

(b) Periodo orbital en funcién de la masa de la
enana blanca, para un valor inicial de la masa
de la estrella donante de 0,8 Mg y diferentes
valores de la masa inicial de la enana blanca
(0,7,0,8,0,9 y 1,0 M) y diferentes valores del
periodo orbital inicial.

Figura 6.1: Evolucién del periodo orbital del sistema en funcién de las masas de las componentes
para un valor inicial de la masa de la estrella donante de 0,8 Mg. Los distintos colores, en este
caso, representan los distintos valores de la masa inicial para la enana blanca. Las cruces repre-
sentan los valores observados para los sistemas seleccionados en la tabla 6.1, con sus respectivas

barras de error.
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valor inicial de la masa de la estrella donante lor inicial de la masa de la estrella donante de
de 1,0 M@ 1,0 M@.

Figura 6.2: Similar a la Figura 6.1, con masas iniciales de las enanas blancas de 0,6,0,7,0,8 y
0,9 M. Utilizamos el mismo esquema de colores.
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Figura 6.3: Similar a la Figura 6.1, con masas iniciales de las enanas blancas de 0,6 y 0,7 Mg,.

Para los sistemas que presentamos en la tabla 6.1, buscamos posibles sistemas binarios que
reproduzcan sus principales caracteristicas. Es decir, buscamos progenitores para estos sistemas.
Para esto, estimamos valores iniciales de las masas individuales, el periodo orbital, y un ade-
cuado valor de la fraccién de masa acretada por la enana blanca 3, tales que reproduzcan los
valores observados en la actualidad para dichos sistemas.

En la quinta columna de la tabla 6.1, presentamos los progenitores que mejor ajustan a ca-
da sistema. Sin embargo, no pudimos encontrar ningiin progenitor posible para tres sistemas

presentados en la tabla 6.1.
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Figura 6.4: Similar a la Figura 6.1, con masas iniciales de las enanas blancas de 0,7 Mg.

Los nombres de cada progenitor siguen el siguiente patrén: M ;, Mey ;, Porpi-3. Por ejemplo,
el modelo 100070300030 corresponde a un sistema con las siguientes condiciones iniciales:
M.; =1,00 Mg, Mgy, ; = 0,7 Mg, Pyrp i = 0,300 d y 8 = 0,30.
En las figuras 6.1, 6.2, 6.3 y 6.4 presentamos la evolucién del periodo orbital en funcién de la
masa de la estrella donante (izquierda), y de la masa de la enana blanca (derecha). Indicamos
en las mismas utilizando diferentes colores los valores iniciales de las masas de las enanas blan-
cas consideradas en cada caso. Para realizar estas figuras exploramos distintos valores para los
periodos orbitales iniciales junto con el pardametro de la fracciéon de masa acretada por la enana
blanca . Las observaciones estan representadas con cruces.
FEn estas figuras, marcamos con linea gruesa a los candidatos a progenitores de los sistemas que
se encuentran en la tabla 6.1, es decir, aquellos modelos que logran ser un buen ajuste a los
valores observacionales de las masas de ambas componentes y del periodo orbital en simultaneo.
Podemos notar que estos sistemas reproducen la forma caracteristica de la evolucion del periodo
orbital en funcién de la masa de la estrella donante, ya que son sistemas convergentes, como los
estudiados en el capitulo 4. Es visible el gap de periodos orbitales, como asi también el minimo
del periodo orbital para la estrella donante.
Observamos en estos graficos de manera consistente con la teoria, cémo a medida que dismi-
nuye el periodo orbital (hasta el minimo del periodo) por los procesos de pérdida de momento
angular que atraviesan este tipo de sistemas, también disminuye la masa de la estrella donante.
Consecuentemente, se observa que a medida que disminuye el valor del periodo orbital, aumenta
la masa de la enana blanca por todo el material que acreta durante la evolucién del sistema.
Podemos observar que algunos de estos sistemas presentan mas de un posible progenitor. Esto
podria deberse a que contamos con una amplia variedad de valores iniciales para la masa de la

enana blanca que pueden ser combinados con distintos valores de j.



Capitulo 7

Conclusiones y Trabajo a Futuro

7.1. Conclusiones

A modo de conclusién para este trabajo de tesis, podemos mencionar que, utilizando nuestro
c6digo de evolucién binaria fuimos capaces de calcular la evolucion de sistemas que reproducen
las principales caracteristicas de las Variables Cataclismicas.

Pudimos calcular los tracks evolutivos correspondientes a estrellas donantes de sistemas que
reproducen las caracteristicas de las Variables Cataclismicas. A partir de los mismos, pudimos
notar que no todas las combinaciones de condiciones iniciales que tomamos conducen a configu-
raciones convergentes, sino que hay sistemas que se abren. Hasta valores iniciales de la estrella
donante de M. = 1,75M4, obtuvimos buenos progenitores para Variables Cataclismicas. Pero a
partir de M, = 2,0Mg, encontramos que las érbitas se abren, ya que, en estos casos encontramos
que la tasa de transferencia de masa es alta, y al presentar envoltura convectiva, esto podria
hacer que se forme una envoltura comtn. Atn no podemos calcular la evolucién de estrellas que
pasan por una fase de envoltura comin, con lo cual, aiin no podriamos decir si estos sistemas
podrian ser o no progenitores de Variables Cataclismicas.

Entre las caracteristicas méas importantes de las VC, se destaca muy especialmente el gap de
periodos orbitales, el cual es visible en nuestros graficos de la evolucién del periodo orbital en
funcién de la masa de la estrella donante de los sistemas considerados.

Pudimos notar que parece existir una relaciéon entre la posiciéon del gap de periodos orbitales, los
valores iniciales de la masa de la estrella donante y el periodo orbital del sistema: Considerando el
intervalo de masas iniciales para la estrella donante que propusimos estudiar en el capitulo 4 (de
0.8 a 2.0 M) y de periodos orbitales iniciales (de 0.25 a 0.90 dias), notamos que a medida que
tomamos condiciones iniciales grandes dentro del rango mencionado, este gap parece desplazarse
hacia valores cada vez mas pequenios de la masa, e incluso en algunos casos parece “diluirse” por
completo. Esto se debe a que, para valores mayores de la masa de la estrella donante, la misma
tarda mas tiempo en volverse completamente convectiva (y por ende, en entrar al gap).

Ademas, mientras mayor es la masa inicial de la estrella donante, encontramos que debe ser
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mayor el valor del periodo orbital inicial para que la estrella no empiece a transferir masa desde
la ZAMS. Esto es asi, ya que la estrella donante, en este tipo de sistemas, es una estrella de
secuencia principal, por lo que obedece la relacion masa - radio. Luego, las estrellas con valores
de masas iniciales més altas tendran tamanos mayores y, por tanto, llenan més rapido su lébulo
de Roche y comienzan a transferir masa a edades méas tempranas. De esta manera, si el periodo
orbital es relativamente pequeno en estos casos, encontramos que la estrella donante comienza
a transferir masa antes de lograr salir de la ZAMS.

También, en nuestros modelos, logramos calcular el minimo del periodo orbital, el cual es otra
de las grandes caracteristicas de estos sistemas. Esto ocurre cuando la estrella donante pierde
tanta masa que se vuelve degenerada. Esto implica que la misma tome tamafios mayores como
respuesta a la pérdida de masa. Luego, la 6rbita del sistema también se expande, para permitir
que la estrella pueda acomodarse en su lé6bulo de Roche.

Analizando el caso particular de un sistema con condiciones iniciales de M, = 1,0My para la
estrella donante, M., = 0,65M, para la enana blanca acretora, un periodo orbital de 0,30 dias,
una fraccién de masa acretada por la enana blanca de § = 0,5 y una fraccién de momento
angular que se llevan los elementos de masa que se escapan del sistema de o = 1,0, pudimos
calcular que, instantes previos al gap de periodos orbitales, la estrella donante del sistema posee
un interior y exterior radiativo junto con algunas capas convectivas, mientras que al iniciar el
gap, la estrella efectivamente se vuelve completamente convectiva. Esto estd en concordancia
con la literatura.

Utilizando nuestro coédigo de evoluciéon binaria, logramos encontrar un posible progenitor pa-
ra el sistema binario SS Cyg. Encontramos que dicho sistema podria haber estado compuesto
originalmente por una estrella normal de M, = 1,0Mg, una enana blanca de Mg, = 0,9Mg, y
un periodo orbital de 0,375 dias. La evolucién de este sistema conduce a un estado evolutivo
que reproduce los parametros caracteristicos observados para SS Cyg en la actualidad: masas
de las componentes, periodo orbital, temperatura efectiva de la estrella donante, valor estimado
de la tasa de transferencia de masa, y radio de la estrella donante. Nuestros calculos confirman,
ademas, el estado de desborde del 16bulo de Roche en el que se encuentra la estrella donante.
Nuestros resultados son compatibles con los obtenidos por Kalomeni et al. (2016), quienes uti-
lizaron el cédigo MESA (Paxton et al., 2011) para realizar sus célculos.

Utilizando nuestro cédigo de evolucion binaria, también pudimos encontrar posibles progenitores
para 7 de los 10 sistemas pertenecientes a la familia de las Variables Cataclismicas cuyas masas
y periodos orbitales son conocidos y estan disponibles en la literatura (excepto en un objeto
que no tiene aun estimaciones para la masa de la enana blanca). En algunos casos, la variedad
de masas iniciales que pueden considerarse para las enanas blancas, combinadas con diferentes

valores de 3, hace que para un mismo sistema podamos obtener diferentes progenitores.
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7.2. Trabajo a Futuro

Como continuacién de este trabajo esperamos estudiar algunos sistemas de particular interés,
como asi también fenémenos asociados a este grupo, entre los cuales podemos mencionar la
presencia del gap de periodos orbitales y la consideracién de estos sistemas como progenitores
de supernovas de tipo Ia.

Utilizando nuestro cédigo de evolucion binaria, podremos obtener detallados modelos numéricos,
sin embargo, sera necesario considerar modificaciones en dicho cédigo que nos permitan entender
el proceso de acrecién y expulsion de material de la enana blanca. Es fundamental conocer qué
cantidad de materia acretada es capaz de ser retenida por la enana blanca, ya que en los eventos
explosivos, parte del material recibido es expulsado. Del balance neto de este proceso de acrecion
/ expulsién dependerd si la enana blanca es capaz de alcanzar el valor limite de la masa que
la conduzca a un estallido de supernova. Nos proponemos estudiar en detalle la eficiencia de
la acrecién y la retencién de material de este objeto. Esperamos poder estudiar tanto la fisica
vinculada a la acrecién sobre la superficie de la enana blanca, como la presencia de discos de
acrecion en estos sistemas. Estudiaremos también, de qué manera se ve afectada la evolucién de
esta clase de sistemas al considerar diferentes prescripciones del frenado magnético.
Inicialmente, consideraremos metalicidad solar, pero posteriormente planeamos estudiar el efecto
de diferentes metalicidades en nuestros calulos.

Esperamos también, poder realizar una grilla de modelos mas detallada que nos permita romper

la degeneracién de progenitores encontrada en el capitulo 6.
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