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RESUMEN

En el presente trabajo me propongo realizar un estudio de diferentes fenémenos
fisicos observados en distintos tipos de sistemas binarios que albergan compo-
nentes compactas, tales como estrellas simbiéticas y binarias emisoras de rayos X.
Estos estudios abarcan: un anélisis espectroscépico de la estrella simbiética PU Vul,
utilizando observaciones tomadas a lo largo de 32 afios, con el objetivo de estudiar
los cambios que ha sufrido el sistema como consecuencia natural de su evolucién;
el estudio de la composicién quimica del sistema V4641 Sgr, para examinar el
escenario de formacién de los sistemas binarios con agujeros negros; un estudio
multi-frecuencia del sistema binario Swift J1753.5—0127, para determinar la corre-
lacién entre las propiedades Opticas y los estados de la fuente en rayos X; y un
andlisis espectroscopico del sistema IGR J17062—6143, para estudiar la naturaleza
de la fuente de acuerdo a los diferentes escenarios propuestos. Estos sistemas abar-
can un gran nimero de fenémenos comtnmente observados en el Universo, pero
pobremente comprendidos. El objetivo general de este trabajo es analizar algunos
de estos fendmenos para entender mejor el rol que juegan los objetos compactos
en la evolucion estelar y los sistemas binarios en la evolucién de la propia Galaxia.

ABSTRACT

In this thesis I develop a study of different physical phenomena that take place
in different types of binary systems that harbour compact components, such as
symbiotic stars and X-ray binaries. These studies include: a spectroscopic analysis
of the symbiotic star PU Vul, using data taken during 32 years, for studying the
changes the system suffered as a natural consecuence of its evolution; a study of
the chemical composition of the system V4641 Sgr, for examining the formation
scenario of binary systems with black holes; a multi-wavelenght study of the bi-
nary system Swift J1753.5—0127, for determining the correlation between optical
properties and the X-ray states of the source; and a spectroscopic analysis of the
system IGR J17062—6143, for studying the nature of the source, according to the
different proposed scenarios. These systems comprise a big amount of phenomena
commonly observed, but poorly understood, in the Universe. The main objective
of this thesis is to analyze some of these phenomena to better understand the role
the compact objects play in stellar evolution and the role the binary systems play
in the evolution of the Galaxy.
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INTRODUCCION

Los objetos compactos (enanas blancas, estrellas de neutrones y agujeros negros),
representan la tiltima etapa en la evolucién de las estrellas. Durante su estadia en
la secuencia principal las estrellas queman su ntcleo de H, transformandolo en
He. Luego, las mismas evolucionan fuera de la secuencia principal a medida que
las reacciones nucleares contintian, desarrollando capas de masa concéntricas com-
puestas por los diferentes materiales sintetizados. Las reacciones nucleares pueden
cesar a diferentes tiempos, lo que genera un reajuste de la estructura de la estre-
lla. Finalmente, cuando la estrella agota todo su combustible nuclear, colapsa bajo
alguna presién de soporte que le permite alcanzar una nueva configuraciéon de
equilibrio. Si la masa de la estrella en la secuencia principal era menor a ~ 8 Mg,
la misma se contrae y se forma una enana blanca. Una enana blanca es una estrella
muy pequefia y caliente en su superficie, pero de masa comparable a la del Sol,
que brilla tinicamente por la energia que genera al contraerse. Por otro lado, si la
masa de la estrella en la secuencia principal era mayor a ~ 8 M, se producen reac-
ciones termonucleares que dan origen a eventos de supernova. En consecuencia,
se forma como remanente una estrella de neutrones, una estrella mas compacta
que una enana blanca, con una presién y densidad tan grandes que los protones
y electrones son obligados a interactuar formando un gas de neutrones; o un agu-
jero negro, una estrella cuya masa ha colapsado hasta confinarse en unos pocos
kilémetros de didmetro, con una gran densidad y con una fuerza de gravedad tan
intensa que nada puede escapar de su interior (ver, por ejemplo, Woosley et al.,
2002; Hansen et al., 2004; Carroll & Ostlie, 2006).

Debido a la baja luminosidad intrinseca de las enanas blancas y las estrellas de
neutrones, y dado que los agujeros negros no emiten ningtn tipo de radiacion de
manera directa, los objetos compactos son generalmente dificiles de detectar. Sin
embargo, se los puede identificar cuando los mismos forman parte de un sistema
binario, debido a los efectos que ejercen sobre su entorno. Dado que los sistemas
binarios son bastante comunes en el Universo (ver, por ejemplo, Duquennoy &
Mayor, 1991), estas fuentes no resultan dificiles de descubrir. Al tratarse de obje-
tos compactos, su fuerza de gravedad es muy intensa, por lo que suelen acretar
material proveniente de su estrella compafiera en el sistema binario, desatando
una gran cantidad de fenémenos fisicos. En los tltimos afios se han desarrollado
métodos muy variados para el estudio de los diferentes fenémenos observados en
estos sistemas. No obstante, muchos de ellos todavia representan una incégnita, ya
que sus propiedades son tan variadas que resulta dificil encontrar cierto ntimero
de sistemas donde un mismo fenémeno se presente de igual manera. La acrecién
propiamente dicha, por ejemplo, se ha manifestado de formas muy diversas: en pe-
riodos largos o cortos de tiempo, por tinica vez o repetidamente, con flujo continuo
o de manera entrecortada, etc. Todas estas caracteristicas han generado un gran in-
terés en el andlisis de estos sistemas, buscando similitudes entre sus propiedades,
intentando incrementar el ntiimero de sistemas estudiados y tratando de englobar
las diferentes manifestaciones en un escenario tinico que las abarque a todas. Sin
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embargo, el andlisis no ha resultado sencillo y atin quedan muchas cuestiones sin
resolver (ver, por ejemplo, Charles & Coe, 2006; Remillard & McClintock, 2006).

Con el objetivo de realizar un estudio espectroscépico de los diferentes fené-
menos observados en distintos sistemas binarios que albergan una componente
compacta, en esta tesis analizamos 4 sistemas diferentes, elegidos, en cada caso,
de acuerdo a propiedades que los diferencian de otros sistemas de la misma clase.
En el Capitulo 1 introducimos las caracteristicas y propiedades generales de las
estrellas simbiéticas, sistemas binarios compuestos, generalmente, por una enana
blanca y una estrella evolucionada de tipo espectral tardio. Se presenta, ademas,
un compendio de la evolucién del sistema PU Vul, una binaria simbiética com-
puesta por una enana blanca y una gigante roja de tipo espectral M6, en base a
estudios de la literatura. El Capitulo 2 compila un estudio espectroscépico de la
evolucion en los tltimos afios del sistema binario PU Vul, que realizamos con ob-
servaciones propias, adquiridas a lo largo de 32 afios. El seguimiento de la fuente
a lo largo de tantos afios, la convierten en una herramienta muy interesante para el
estudio de los procesos fisicos en sistemas simbidticos, en largos periodos de tiem-
po. En el Capitulo 3 exponemos el escenario de evolucién de las estrellas masivas y
presentamos distintos estudios de abundancias quimicas en sistemas binarios con
componentes compactas, obtenidos de la literatura. En el Capitulo 4 analizamos la
composiciéon quimica de la compafiera 6ptica del sistema binario V4641 Sgr, elegi-
do para este estudio dado su brillo relativamente alto, en comparacién con otros
sistemas binarios que albergan componentes compactas, en longitudes de onda
Opticas (V ~ 13.7, Orosz et al., 2001), lo que facilita su observacién. V4641 Sgr esta
compuesto por un agujero negro y una estrella de tipo B tardia, y en este trabajo
proponemos un escenario de formacién para el sistema y para la explosién de su-
pernova que originé el agujero negro. Las propiedades generales de los sistemas
binarios emisores de rayos X se resumen en el Capitulo 5. En el Capitulo 6 rea-
lizamos un estudio multi-frecuencia del sistema binario Swift J1753.5—0127, que
alberga un agujero negro, comparando las caracteristicas 6pticas con las observa-
das en rayos X. Esta fuente particular permite el estudio multi-frecuencia gracias al
seguimiento que se ha realizado de la misma en rayos X desde su descubrimiento
y a observaciones 6pticas realizadas en diferentes épocas que se suman a nuestras
propias observaciones. Finalmente, en el Capitulo 7 analizamos el primer espectro
6ptico del sistema binario IGR J17062—6143, que alberga una estrella de neutrones,
obtenido a partir de observaciones propias. Este sistema ha sido pobremente estu-
diado en la literatura y en este trabajo nos proponemos estudiar la naturaleza del
mismo.



Parte I

BINARIAS SIMBIOTICAS: ANALISIS EVOLUTIVO DEL
SISTEMA PU VUL

Desde su descubrimiento en el afo 1932 (Merrill & Humason, 1932),
se ha tratado de explicar la gran diversidad de fenémenos fisicos ob-
servados en un conjunto de objetos que presentan en su espectro, de
manera simultdnea, tanto caracteristicas asociadas a estrellas gigantes
rojas, como a nebulosas planetarias. Si bien atiin no es posible dar una
descripcién absoluta, que englobe todas las propiedades observadas
para estos objetos, se los ha denominado estrellas simbidticas, en refe-
rencia justamente a las dos componentes combinadas observadas en su

espectro.






ESTRELLAS SIMBIOTICAS Y EL SISTEMA PU VUL

Las estrellas simbitticas fueron descubiertas en el afio 1932 por Merrill y Hu-
mason en el observatorio de Mt. Wilson, en California, Estados Unidos (Merrill
& Humason, 1932). Estos autores observaron los espectros de 3 estrellas gigan-
tes de tipo espectral M con la linea de He II (A4686 A) en emisién, inusualmente
intensa. Esto llamé mucho la atencién, debido a que estas caracteristicas son pro-
ducidas por fenémenos muy diferentes. Estas estrellas eran variables fotométricas
de largo periodo y dos de ellas habian sufrido una erupcién tipo nova de 3 mag-
nitudes en afios anteriores. Con el tiempo se fueron sumando objetos a este grupo
de variables peculiares. Algunos de ellos presentaban las variaciones de velocidad
radial observadas normalmente en sistemas binarios, mientras que otros sistemas
parecian fluctuar aleatoriamente y se pens6 que eran estrellas simples. Finalmente,
Merrill (1950) adopt6 el término “estrellas simbidticas” para denominar a estos ob-
jetos cuyo espectro muestra simultdneamente caracteristicas asociadas a estrellas
gigantes rojas, como bandas de TiO de la fotdsfera de la gigante roja, y a nebulo-
sas planetarias, como lineas de emisién de H I, He II y [O III], y, algunas veces,
un continuo azul débil. La Figura 1 muestra el espectro de la binaria simbiética
RW Hydrae, donde se observan claramente las lineas del H (Hy, Hg y Hy) y del
He I (A5876) en emision, superpuestas a las caracteristicas de gigante roja, como
las bandas de TiO en ~ 6800, 7100 y 7600 A (Kenyon & Fernandez-Castro, 1987).

Actualmente, las binarias simbitticas se definen como sistemas binarios en los
cuales una estrella tardia, evolucionada, pierde masa que es acretada por su compa-
fiera caliente (ver, por ejemplo, Aller, 1984; Kenyon, 1986b). Debido a la intensidad
de los vientos desde la gigante roja, el sistema binario estd rodeado por una ne-
bulosa densa que es ionizada por radiacién UV de la fot6sfera de la componente
caliente y/o del disco de acrecién. En algunas simbiéticas, la nebulosa puede ser
ionizada ademas por la regién donde chocan los vientos de ambas fuentes (Will-
son et al., 1984). Algunos sistemas pueden incluso presentar jets (ver, por ejemplo,
Taylor et al., 1986; Brocksopp et al., 2004). Como las lineas de emisién son muy
intensas, estos sistemas se pueden observar a grandes distancias.

Las estrellas simbiéticas representan un laboratorio natural en el cual examinar
procesos fisicos como: la pérdida de masa de gigantes rojas y la formacién de
nebulosas planetarias, la acrecién sobre estrellas compactas y la evolucién de erup-
ciones tipo nova, y la fotoionizacién y transferencia radiativa dentro de nebulosas
gaseosas. Las condiciones fisicas encontradas en estos sistemas son normalmente
muy extremas y, por lo tanto, presentan actividad que no se observa facilmente en
otras binarias. Histéricamente se intent6 caracterizar a las estrellas simbiéticas co-
mo sistemas que presentan, por ejemplo, variabilidad 6ptica irregular y lineas de
emisién de iones con un potencial de ionizacién que excede los 55 eV. Sin embar-
go, cada estrella simbidtica conocida ha violado alguna vez todos los criterios de
clasificacién inventados. Posteriormente, se redefinieron los criterios de clasifica-
cién de acuerdo a las caracteristicas que presentan dos sistemas prototipo, CI Cyg
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Figura 1: Espectro de la binaria simbiética RW Hydrae, donde se observan simulta-

neamente las caracteristicas de gigante roja, como las bandas de TiO en
~ 6800, 7100y 7600 A, y las de nebulosa planetaria, como las lineas del H (H,
Hg y Hy) y del He I (A5876) en emision (Kenyon & Fernandez-Castro, 1987).
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Figura 2: Evolucién espectral de la binaria simbiética CI Cygni entre 1995 y 2009 (Siviero
et al., 2009).

y V1016 Cyg, cuyas propiedades observadas representan mejor las encontradas
entre estos objetos (Kenyon, 1986b):

1. presentan las caracteristicas de absorciéon de una estrella gigante de tipo tar-
dio (una estrella G, K o M); esto incluye Ca I, Ca II, Na I, Fe I, H20, CN, CO,
TiO y VO, entre otros;

2. presentan lineas de emisién de H 1y He I brillantes e incluso:

a) lineas brillantes adicionales de iones con un potencial de ionizacién de
al menos 20 eV (por ejemplo [O III]) y un ancho equivalente que excede
1A 0

b) un continuo tipo A o F con lineas de absorcion de H I, He I y metales
una vez ionizados. Esta ultima caracteristica representa el estado de
estallido (outburst) de una estrella simbiética tipica.

La Figura 2 muestra la evolucién del espectro de una de las binarias prototipo,
CI Cygni, entre 1995 y 2009 (Siviero et al., 2009). Los espectros de 1995 y del 2003
estaban dominados por absorcién molecular de la gigante roja y lineas de emisién
de alta ionizacién, como [Ne V], [Fe III] y He II. En 2008 el sistema se encontraba
en outburst y se observé que las lineas de alta ionizaciéon desaparecieron, mientras
que las de baja ionizacion, las lineas de Balmer, las de He I y los multipletes de
Fe II, se mantuvieron. Finalmente, se observé en el dltimo espectro que las lineas
de alta ionizacién, como el He II, comenzaron a reaparecer.

7
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CLASIFICACION

Existen diferentes criterios de clasificaciéon. A continuaciéon se mencionan los
mas comunes.

1. La estrella gigante roja puede transferir material a diferentes tipos de com-

pafieras compactas. A aquellas que tienen enanas blancas como compafieras,
se las llama “Simbiéticas con Enanas Blancas”, mientras que aquellas cuyas
comparfieras son estrellas de neutrones o incluso agujeros negros, son llama-
das “Binarias Simbi6ticas de Rayos X” (Masetti et al., 2006). También existen
sistemas donde la compafiera caliente es una estrella de secuencia principal
con un disco de acrecion.

Aunque en las simbidticas con enanas blancas éstas suelen tener masas de
0.6 M (Mikolajewska, 2007), existen sistemas con enanas blancas més ma-
sivas, incluyendo algunas con masas cercanas al limite de Chandrasekhar
(~ 1.44 M), que experimentan explosiones tipo nova' recurrentemente, o
producen fuerte emisién de rayos X duros (por ejemplo RS Oph, RT Cru,
Sokoloski et al., 2006; Luna & Sokoloski, 2007).

. Las estrellas simbiéticas se pueden dividir en dos clases, en base a las ca-

racteristicas observadas en el infrarrojo cercano (Webster & Allen, 1975). Si
presentan un exceso de emision infrarroja que resulta del polvo, se llaman
tipo D (“dust”, polvo en inglés). En estos sistemas, la gigante roja es una
variable Mira®> muy evolucionada rodeada de polvo caliente. En los casos
donde la emisién del continuo de la compafiera gigante domina el espectro
infrarrojo, las simbidticas pertenecen al tipo S (“stellar”, estelar en inglés), en
las cuales la estrella gigante es una gigante roja regular, usualmente llenan-
do su lébulo de Roche3. Los periodos orbitales de las simbidticas tipo S son
de 2 — 3 afios, mientras que los de las tipo D son de al menos un orden de
magnitud mads largos (Schmid & Schild, 2002).

. De acuerdo al tipo de outburst, estos sistemas se pueden clasificar en base a la

amplitud (AV) y duracién (At) de los mismos en longitudes de onda 6pticas
en: simbidticas cldsicas (AV < 2—3 mag, At < 1—2 afios) y novas simbidticas
(AV Z 3—6 mag, At 2 10— 100 afos). A su vez, entre las novas simbiéticas,
se distinguen dos clases de acuerdo a su evolucion espectral. El primer gru-
po, que incluye sistemas como AG Peg, RT Ser, RR Tel y PU Vul, presenta un
espectro de supergigante A-F en el maximo 6ptico, evoluciona gradualmente

1 Una nova es un evento termonuclear (outburst) en una enana blanca, producido por la rapida fusién
del material acretado desde su compafiera. Después de que sucede el estallido de la cascara de
hidrégeno, la envoltura de la enana blanca se expande a un tamafio gigante. Luego de alcanzar
el pico 6ptico, la envoltura se estabiliza. La magnitud 6ptica decrece a medida que la masa de
la envoltura lo hace, mientras que la temperatura fotosférica aumenta con el tiempo. La fase de
decaimiento puede ser sucedida por una secuencia cuasi estatica (Kato et al., 2011).

2 Una variable Mira es una estrella gigante roja, evolucionada, pulsante, caracterizada por periodos
de pulsacién mayores a 100 dias, amplitudes de mas de una magnitud aparente, masas inferiores a
las 2 M y luminosidades miles de veces superiores a la del Sol.

3 Ell6bulo de Roche representa el punto, ubicado entre las dos componentes de un sistema binario, a
partir del cual la materia deja de estar ligada gravitacionalmente a la estrella secundaria y es acretada
por la primaria.
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hacia temperaturas mayores y luego desarrolla lineas de emisién intensas si-
milares a las de una nebulosa planetaria (ver, por ejemplo Iben, 1982; Kenyon
& Truran, 1983; Mikolajewska & Kenyon, 1992; Iben & Tutukov, 1996). En el
segundo grupo, que incluye Vio16 Cyg, HBV 475 y HM Sge, el estado de
supergigante A-F es muy corto y el espectro nebular con fuertes lineas de
emision aparece casi inmediatamente después de alcanzar el méximo 6ptico
(Murset & Nussbaumer, 1994).

1.1.1 Las Novas Simbidticas

Las novas simbié6ticas son binarias de largo periodo, donde el viento de la com-
ponente fria es acretado por la enana blanca. La componente fria de una nova
simbidtica es una variable Mira. Las novas simbiéticas son similares a las novas
clasicas en el sentido de que se componen de un sistema binario cercano y un me-
canismo de outburst termonuclear. Sin embargo, los sistemas simbiéticos albergan
una gigante evolucionada como componente secundaria en lugar de una estrella
de secuencia principal. Ademds, como mencionamos anteriormente, los outbursts
de las novas simbiéticas tienen largas duraciones, del orden de décadas, y grandes
amplitudes, de mds de 5 magnitudes, mientras que los outbursts correspondientes
a las novas clasicas pueden durar entre uno y varios meses, y las variaciones de
brillo se encuentran entre 2 y 3 magnitudes. Segtin la teoria actual, los outbursts
en las novas simbiéticas son el resultado de escapes termonucleares del material
acretado sobre la superficie de la enana blanca (ver, por ejemplo, Allen, 1980; Ken-
yon & Webbink, 1984, Webbink et al., 1987; Murset & Nussbaumer, 1994; Iben &
Tutukov, 1996). La Figura 3 muestra, a modo de ejemplo, imagenes de las novas
simbitticas AG Peg, He 2-104, HM Sge, RR Tel, RT Ser y V1016 Cyg.

1.2 LA NOVA SIMBIOTICA PU VUL

PU Vulpecula es un sistema variable descubierto independientemente por Ku-
wano (Kozai et al,, 1979) y Honda (Argyle et al., 1979) en el outburst de 1979. Se
encuentra ubicada en la constelacion Vulpecula del hemisferio norte (ver Figura 4),
a una distancia de 4.7 Kpc (Kato et al., 2012). El andlisis de sus propiedades foto-
métricas y espectroscopicas revel6 que este objeto no se comporta como una nova
clasica, por lo que se clasific6 como nova simbidtica. El sistema estd compuesto
por una gigante roja de tipo espectral M6 y una enana blanca, con un periodo de
13.4 afios. La Tabla 1 muestra las caracteristicas principales del sistema PU Vul.

1.3 CURVA DE LUZ DE PU VUL

La Figura 5 muestra la curva de luz de PU Vul en 4 bandas diferentes: I, R, V
y B. Se observa que el sistema presenté cambios lentos en su evolucién en com-
paracion con las novas clédsicas. Antes del lento incremento de brillo en 1978-1979
(JD ~ 2443500 — 2443800), el sistema oscilaba entre B = 14.5 y B = 16.6 (Liller &
Liller, 1979). Al alcanzar el maximo 6ptico, PU Vul logré una magnitud V =38.6 y
mantuvo aproximadamente ese valor hasta que se produjo un minimo repentino

9
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Figura 3: Imédgenes, de izquierda a derecha y de arriba hacia abajo, de las novas sim-
biéticas AG Peg, RR Tel, RT Ser, V1016 Cyg (DSS - Digitized Sky Survey, Ala-
din Lite), He 2-104 (HST - Hubble Space Telescope, HST images) y HM Sge (http:
//slideplayer.com/slide/5102385/).

Tabla 1: Caracteristicas principales de PU Vul.

« (J2000) 20 21 13.317 Heog et al. (2000)

5 (J2000) +21 34 18.72 Hog et al. (2000)

D [Kpc] 4.7 Kato et al. (2012)
Componente primaria Enana Blanca Nussbaumer & Vogel (1996)

Componente secundaria Gigante Roja, M6 Nussbaumer & Vogel (1996)

P [afios] 13.4 Nussbaumer & Vogel (1996)
Pputs [dias] ~218 Chochol et al. (1998)
Meg [Mg] ~0.6 Kato et al. (2011)

Mgy [Mp] ~05—-0.9 Kato et al. (2012)

en 1980 (JD ~ 2444200), donde el brillo del sistema decay¢ casi 5 magnitudes en V,
permaneciendo en ese nivel por mds de un afio. Después del minimo, el sistema
recuper6 el maximo 6ptico hasta ~ 1988 (JD ~ 2447100), donde comenz6 a declinar.
En 1994 (JD ~ 2449350), después de alcanzar V ~ 11.3, el sistema atravesé un segun-
do minimo, menos profundo, con una magnitud minima de V ~ 11.8 (Kato et al.,,
2012), dejando claro que PU Vul es una binaria eclipsante con un periodo orbital
de 13.4 afios y una duracién del eclipse de la componente caliente de ~ 300 dias
(ver, por ejemplo, Nussbaumer & Vogel, 1996; Shugarov et al., 2012). El pico plano
de larga duracién (outburst) y la lenta evoluciéon de la curva de luz, diferencian a
este objeto de las novas cldsicas.


http://aladin.u-strasbg.fr/AladinLite/
http://aladin.u-strasbg.fr/AladinLite/
https://www.spacetelescope.org/images/opo9932a/
http://slideplayer.com/slide/5102385/
http://slideplayer.com/slide/5102385/
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Figura 4: Arriba: Constelacion Vulpecula en el hemisferio norte (IAU - Constellations). Aba-
jo: Imagen 6ptica combinada (azul, verde y rojo) de PU Vul (DSS - Digitized Sky
Survey, Aladin Lite).
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Figura 5: Curva de luz de PU Vul en las bandas B, V, R, I, desde 1978 hasta 2011 (Shugarov
et al., 2012). Los eclipses sucedieron en los JDs 2444532, 2449447 Y 2454362, sin
embargo, el tercer ecplipse solo se detect6 en la banda U.

El tercer eclipse, esperado para el 2007 (JD ~ 2454100) de acuerdo al periodo de
la binaria, solo fue detectado en la banda U (Shugarov et al., 2012), dado que la
enana blanca se encontraba muy oscurecida en la banda 6ptica para ese entonces.
La Figura 6 muestra la curva de luz en la banda U, donde se observan claramente
los 3 eclipses que atravesé el sistema. Shugarov et al. (2012) reportaron ademads
un incremento gradual en las magnitudes U, By V después del tercer eclipse, lo
que indica que una componente nebular originada por la enana blanca (Kato et al.,
2012) estd rodeando a la misma y ademads estd esparcida por la 6rbita, por lo que
esta vez la gigante roja eclipsé un periodo completo de la fase orbital.

Poco después de la ultima fase del outburst, cuando la enana blanca comen-
z6 a oscurecerse, se comenz0 a observar una modulacién periddica de la magni-
tud V, que sugiere que la gigante roja es una estrella pulsante con un periodo de
~ 218 dias (Chochol et al., 1998; Kato et al., 2012; Shugarov et al., 2012). La Figura 7
muestra las variaciones en la amplitud y la forma de la pulsacién como funcién
de la fase orbital para AV. Las pulsaciones solo son visibles alrededor del eclipse
primario (en las fases 0.875 y 1.375, respectivamente), cuando la enana blanca es
eclipsada por la gigante (Shugarov et al., 2012). Esto se observa mds claramente
alrededor del tercer eclipse, entre los JDs ~ 2454000 y 2455000, en la Figura 5, por
ejemplo en la banda R. Se estima que la masa pulsante de la estrella gigante es
Mg = 0.5-0.9 Mg (Kato et al., 2012), mientras que la masa de la enana blanca es
~ 0.6 My (Kato et al., 2011).
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Figura 6: Curva de luz de PU Vul en la banda U, desde 1978 hasta 2011 (adaptada de
Shugarov et al., 2012). Los eclipses, sefialados con flechas, sucedieron en los
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Figura 8: Evolucién espectral de PU Vul, de ~ 3900 — 5000 A, durante el outburst. De arriba
hacia abajo, los espectros corresponden a Abril de 1979, Mayo de 1979, Septiem-
bre de 1979, Noviembre de 1979, Julio de 1981 y Agosto de 1981 (Yamashita et al.,
1982).

1.4 EVOLUCION ESPECTRAL DE PU VUL

A lo largo de la evolucién de PU Vul, los datos espectroscépicos en el 6ptico
y el ultravioleta (UV) han permitido el estudio de la estrella eruptiva. Durante el
outburst y antes del minimo, entre 1979 y 1980, el espectro 6ptico reflejaba el de
una supergigante A tardia, evolucionando hacia un tipo espectral F (Yamashita
et al., 1982; Kanamitsu, 1991). La Figura 8 muestra la evolucién espectral durante
el outburst, antes y después del minimo. Durante el eclipse, en 1980, el espectro
cambid, presentando caracteristicas de gigante de tipo espectral M, como las ban-
das de TiO observadas en la Figura 9, en los espectros tomados en Abril de 1980
(arriba) y Septiembre de 1980 (abajo). También se observaron, durante el minimo
varias lineas en emisién. En la Figura 10 se observan dos espectros correspondien-
tes a Junio de 1979 (arriba) y Agosto de 1980 (abajo), mostrando el cambio que se
produzco en lineas como las del doblete del Na (~ A5890) (panel izquierdo) y H
(panel derecho). Al recobrar el brillo el sistema, luego del minimo, se recuperaron
las caracteristicas de supergigante A—F, tal como se observa en los espectros de
1981 en la Figura 8. En el espectro obtenido en Junio de 1981 (espectro superior de
la Figura 11), Hy se observa claramente en emisién, lo que indica que el sistema
comenzd a cambiar.

Desde 1982 y hasta 1990, el espectro evolucion6 desde el de una estrella de
tipo espectral A con las lineas de Balmer ocasionalmente en emisién, hacia el de
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Figura 9: Espectros de PU Vul, de ~ 3900 — 5100 A, durante el minimo de 1980, correspon-
dientes a Abril de 1980 (arriba) y Septiembre de 1980 (abajo, Yamashita et al.,
1982).
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Figura 10: Espectros de PU Vul correspondientes a Junio de 1979 (arriba) y Agosto de 1980
(abajo), en las regiones espectrales del doblete del Na (~ A5890, panel izquierdo)
y Hu (panel derecho, Yamashita et al., 1982).
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Figura 11: Espectros de PU Vul, de ~ 5570 — 7060 A, durante el minimo, en Septiembre de
1980 (abajo), y después del minimo, en Junio de 1981 (arriba, Yamashita et al.,
1982).
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Figura 12: Evolucién espectral de PU Vul entre Septiembre de 1982 y Octubre de 1983
(Kanamitsu, 1991).

una estrella de tipo espectral B con intensas lineas de Balmer en emisién y lineas
débiles de Fe II también en emision, y finalmente al de una estrella muy azul con
lineas anchas de He II, caracteristicas de estrellas Wolf-Rayet (Belyakina et al., 1989;
Kenyon, 1986a; lijima, 1989; Kanamitsu et al., 1991; Gochermann, 1991; Tomov
et al., 1991; Vogel & Nussbaumer, 1992; Sion et al., 1993; Klein et al., 1994). En la
Figura 12 se observa la variacion del espectro de PU Vul entre Septiembre de 1982
y Octubre de 1983. Lo més llamativo de las variaciones es el cambio en Hg, que
paso6 de la absorcién a la emision entre Julio y Septiembre de 1983.

En Octubre de 1987, cuando muchas de las lineas comenzaron a observarse en
emision (lijima, 1989; Kanamitsu et al., 1991), el espectro se volvié nebular. La Fi-
gura 13 muestra los espectros de PU Vul tomados entre Noviembre de 1986 y Junio
de 1988. Se puede observar que entre Abril y Diciembre de 1987 el espectro cam-
bi6é de manera drastica a uno nebular, ya que la mayoria de las lineas se observan
en emision. Estas lineas de emisién intensas, se asocian a una atmdsfera expan-
dida de la enana blanca, aunque la emisién nebular en sistemas simbiéticos esta
normalmente relacionada al viento desde la gigante fria (Vogel & Nussbaumer,
1992).

Durante el eclipse de 1994, las lineas altamente ionizadas desaparecieron. La
Figura 14 muestra la evolucién espectral de PU Vul entre Agosto de 1992 y Abril
de 1995. En este periodo, se observa claramente la desaparicién de las lineas de
alta excitaciéon, como por ejemplo He II (A1640) y N IV (A1718), en los espectros de
Noviembre de 1993 y Abril de 1994, durante el eclipse, y la posterior reaparicion
de las lineas en el espectro de Julio de 1994. Se cree que esa ausencia se debe a que
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Figura 13: Espectros de PU Vul, de ~ 3700 — 7000 A, tomados entre Noviembre de 1986 y
Junio de 1988 (lijima, 1989).

las lineas de alta excitacién son generadas cerca de la enana blanca y, por lo tanto,
ocultadas durante el eclipse (Nussbaumer & Vogel, 1996).

Entre el segundo y tercer eclipse, el espectro de emisién de PU Vul sufri6 varios
cambios. Se observé una atenuacion en el nivel de la parte azul del continuo del
espectro, los flujos de algunas lineas también disminuyeron, mientras que los flu-
jos de otras lineas se incrementaron considerablemente (Tatarnikova et al., 2011).
Todos estos datos demuestran que PU Vul es un sistema binario compuesto por
una gigante M6 pulsante y una enana blanca eruptiva (Friedjung et al., 1984; Ken-
yon, 1986a; Nussbaumer & Vogel, 1996; Tatarnikova et al., 2011; Kato et al., 2012;
Shugarov et al., 2012). Luego de la erupcion, la enana blanca comenzé a ionizar la
nebulosa que rodea al sistema, formada por un viento desde la gigante roja y el
material eyectado por la propia enana blanca, oscureciendo al sistema. Se observa-
ron ademas tres minimos, en 1980, 1994 y 2007 (este Gltimo solo en la banda U),
durante los cuales la gigante roja oculta a la enana blanca y al material ionizado
que la rodea. Asi, los tres minimos permitieron una estimacién del periodo orbital
del sistema de 13.4 afios. Este sistema resulta entonces muy interesante para el es-
tudio de una gran variedad de procesos fisicos que ocurren y ocurrieron a lo largo
de su evolucion.
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Figura 14: Evolucién espectral de PU Vul entre Agosto de 1992 y Abril de 1995 (Nussbau-
mer & Vogel, 1996).
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2.1 INTRODUCCION

Como se mencioné en el capitulo anterior, el anélisis de las propiedades fotomé-
tricas y espectroscopicas de PU Vul permitié determinar que este sistema binario
estd compuesto por una enana blanca eruptiva y una gigante roja pulsante de ti-
po espectral M6. Este sistema pertenece a las denominadas “binarias simbidticas”.
Atraveso un solo outburst en 1980 y después de 7 — 8 afios su brillo comenzé a
decaer debido a un oscurecimiento provocado por la atmdsfera extendida de la
enana blanca, eyectada durante el outburst, y un viento proveniente de la gigante.
El sistema presento tres eclipses, en 1980, 1994 y 2007, donde la estrella gigante
ocultd a la enana blanca y todo el material ionizado que la rodea. Esto permiti¢
calcular el periodo orbital de 13.4 afios.

Durante el declive del méximo 6ptico en las novas simbiéticas, la temperatura
efectiva de la enana blanca deberia evolucionar, a luminosidad aproximadamente
constante, de 5000 — 6000 K a 150000 — 200000 K y luego evolucionar a luminosi-
dades menores a radio aproximadamente constante. Para PU Vul, un andlisis deta-
llado de datos UV parecen apoyar esta prediccion (Kato et al., 2012): dentro de un
factor dos, la enana blanca mantuvo una luminosidad constante entre 1982 y 2011,
mientras que su temperatura efectiva se incrementé de aproximadamente 6500 K
a 150000 — 165000 K. Sin embargo, espectros opticos sugieren una caida dramatica
en luminosidad, de ~ 10*Lg a ~ 1031, entre 1992 y 2008.

Para tratar de resolver esta diferencia, el Dr. Scott Kenyon realiz6 un seguimien-
to del sistema PU Vul entre los afios 1984 y 2016, obteniendo espectrofotometria
Optica de la fuente. Estos datos se presentan y analizan por primera vez en el
trabajo que describiremos a continuacién. Ademads de colaborar con nuestro enten-
dimiento de la evolucién de una supergigante de tipo espectral F en una estrella
de tipo Wolf-Rayet (ver también Kenyon, 1986b), estos datos prueban la evolucién
de las lineas de emisién durante la época en que la luminosidad se mantuvo apro-
ximadamente constante (Kato et al., 2012) o decliné en un factor 10 (Tatarnikova
et al., 2011). La densidad del cubrimiento temporal de nuestros espectros nos per-
mite probar la evolucién de la componente compacta en escalas de tiempo cortas
y largas.

2.2 OBSERVACIONES Y REDUCCION

Entre los afios 1984 y 1992, el Dr. Scott Kenyon obtuvo 21 espectros 6pticos de
baja resolucién (2 —3 A/ pixel) de PU Vul con el Intensified Reticon Scanner (IRS) de
doble haz y con el CCD GoldCam, montados en el espectrégrafo White del telesco-
pio de 0.9 metros del observatorio KPNO (Kitt Peak National Observatory) en Tucson,
USA. Los tiempos de exposicion de estos datos variaron entre 150 y 1200 segundos.
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Se calibraron en longitud de onda los espectros usando NOAO IRAF'. Después de
recortar el final de la ranura de cada imagen del CCD, se corrigieron las imagenes
por nivel de bias, se aplicé la correcciéon por flat en cada una de ellas, se aplic6 la
correccién por iluminacién y se derivé una solucién de longitud de onda a partir
de lamparas de calibracién adquiridas inmediatamente después de cada exposi-
ciéon. La solucién de longitud de onda para cada imagen tiene un error estimado
de +0.5 A o0 mejor. Para construir los espectros unidimensionales finales, se ex-
trajeron los espectros de objeto y cielo usando el algoritmo de extraccién 6ptima
APEXTRACT dentro de IRAFE. Observaciones de 5 — 10 estrellas estdindares permi-
tieron calibrar en flujo los espectros de acuerdo con la escala de Hayes & Latham
(1975). La dispersion entre las diferentes calibraciones, revelaron errores tipicos
en la calibracion en flujo que varfan entre 3% y 5 %. Los errores en la region es-
pectral roja (1% — 2 %) son menores que en la regién azul (3 % — 4 %), donde las
variaciones en la extincién atmosférica a lo largo de la noche producen errores
mayores. Para los datos del IRS, la region de superposicion de los espectros azules
(3500 — 6200 A) y rojos (5800 — 8400 A) obtenidos en noches consecutivas, permiti6
una estima independiente de la precisiéon de la calibracion en flujo. Para esa region
de superposicién, la diferencia en el nivel del continuo es pequefia, < 3 %. Para
estos espectros, la relacion sefial-ruido (S/N) tipica en el continuo a 5500 A es de
15 — 20 por pixel.

Por otro lado, la muestra mds grande de observaciones se realiz6 entre 1994
y 2016. P. Berlind, M. Calkins y varios otros observadores, adquirieron espectros
6pticos de baja resolucién (~ 6 A) de PU Vul con FAST (FAst Spectrograph for the
Tillinghast Telescope), un espectrégrafo de ranura de alto rendimiento montado en
el telescopio Tillinghast de 1.5 metros del observatorio Fred L. Whipple en Mount
Hopkins, Arizona, USA (Fabricant et al., 1998). Para estas observaciones se us6
una rendija de 300 lineas/mm, con un dngulo de Blaze tal que la longitud de onda
central fuera 4750 A, una ranura de 3” y un CCD de 512 x 2688 pixeles. Estos
espectros cubren el rango espectral 3800 — 7500 A. Ejecutamos la reduccién de
estos datos de manera andloga a lo realizado para los espectros obtenidos entre
1984 y 1992. Obtuvimos en total 458 espectros FAST con tiempos de exposicién de
1 — 300 segundos. Para estimar la S/N en el continuo, examinamos tres regiones
diferentes relativamente libres de lineas de emisién (4750 — 4840 A, 5900 — 6070 A
y 6700 — 6800 A) y medimos fluctuaciones relativas al nivel del continuo. Dado que
los valores para la S/N no varian significativamente de una regién del espectro a
otra, los promediamos para cada espectro. La mayoria de los espectros tiene una
S/N moderada, S/N Z 15, para un tiempo de exposicién de 100 segundos.

Para la calibracién en flujo de estos espectros en noches fotométricas, se obser-
varon varias estrellas estdndares del manual IRS de Barnes & Hayes (1982). Para
cada espectro, derivamos la extincién como funcién de la longitud de onda utili-
zando la curva de extincién de KPNO y una rutina de interpolacién polinomial de
Press et al. (1992). Después de aplicar la correccién por extincién, agrupamos las
cuentas en bines de 50 A centrados en las longitudes de onda de los archivos de es-
trellas estandares de NOAO incluidos en IRAF (por ejemplo el directorio “irscal”).
La comparacion con las magnitudes de las estrellas estdndares arrojé el factor de
correccién para cada bin. Usamos una rutina de interpolacion polinomial (Press

1 http://iraf.noao.edu/
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2.2 OBSERVACIONES Y REDUCCION

et al., 1992) para aplicar los factores de correccién bineados al espectro original de
la estrella estandar. El espectro resultante se calibra luego en flujo usando la escala
de Hayes & Latham (1975) (ver también Massey et al., 1988). Para testear la calibra-
cién en flujo, integramos los espectros corregidos sobre las curvas de respuesta de
los filtros B y V; nuestra aproximacion arroja las magnitudes B y V correctas para
cada estdndar dentro de £0.01 magnitudes.

En todas las noches, la mayoria de las estdndares son observadas a masas de
aire de entre £0.1 — 0.2 de cada espectro de PU Vul. Para aplicar la calibraciéon en
flujo a los espectros de PU Vul, derivamos la calibracién media para el set de estre-
llas estdndares. El rango inter-quartile* provee entonces una estimacién del error en
la calibracién. Para noches con al menos 4 observaciones de estrellas estandares,
las calibraciones promedio y media concuerdan en +0.02 magnitudes. Cuando las
noches son aproximadamente fotométricas, el rango inter-quartile de las calibracio-
nes es 0.02 — 0.03 magnitudes. En noches no fotométricas, el rango inter-quartile es
0.1 — 1.5 magnitudes.

2.2.1 Aundlisis de las observaciones

Entre 1984 y 1992, el espectro 6ptico de PU Vul evolucioné dramaticamente. En
la Figura 15 se observa una muestra de nuestros espectros en este periodo. Antes
de 1987, el espectro reflejaba el de una supergigante A-F, con las lineas Hy y Hpg
ocasionalmente en emisién (ver Kenyon, 1986a; Ivison et al., 1991). Como las carac-
teristicas de absorcion A-F desaparecieron en 1987-88, el continuo azul se fortalecio.
También aparecieron lineas de emisién prominentes de He Iy Fe II/[Fe II]. Para
Mayo de 1991, las lineas de He I, como A4471, alcanzaron una intensidad maxima
dos o tres veces mayor que la linea de He II (A4686), mucho més ancha. Lineas an-
chas de He II se intensificaron entre 1992 y 1993. La Figura 16 muestra la evolucién
de la linea He II (A4686) entre 1991 y 2000. Se observa que la linea es muy ancha al
principio, luego desarrolla una caracteristica angosta que se superpone a la ancha
para Octubre de 1995 y finalmente la caracteristica ancha desaparece para Mayo
de 1996.

Para ilustrar la evolucién de PU Vul entre 1994 y 2016, la Figura 17 muestra 8
espectros FAST. A lo largo de este periodo, las caracteristicas espectrales también
cambiaron apreciablemente. Desde Septiembre de 1994 hasta Junio de 2000, las
lineas de H I (por ejemplo Hg y H,) ganaron intensidad en relacion a lineas de
[O III] vecinas. Entre Septiembre de 1994 y Junio de 1996, la linea de He II (A4686)
también se volvié mds intensa. Para Junio de 2005, el espectro se volvié mucho mas
rico, con fuerte emisién de [Fe VII] (A3758 y A6087) y la banda de dispersién de
Raman3 O VI en A6830. Para Septiembre de 2007, He II A4686 se volvié més intensa
que Hpg. Después de Junio de 2009, lineas permitidas de alta ionizacién y las lineas

El rango inter-quartile es una medida de la dispersion estadistica, igual a la diferencia entre el 75% y
el 25 % de la dispersién de una dada cantidad.

La dispersiéon Raman es la dispersién ineldstica de un fotén por moléculas excitadas a niveles de
energia rotacional o vibracional, mayores. Cuando un fotén es dispersado por un d4tomo o molécula,
la mayoria de esas dispersiones son elasticas (dispersién de Rayleigh), tal que los fotones tienen la
misma energia (frecuencia y longitud de onda) que los fotones incidentes. Una pequefia fraccién de
esos fotones dispersados (aproximadamente uno en un millén) son dispersados por excitacién a una
frecuencia diferente, generalmente menor, que la de los fotones incidentes.
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Figura 15: Muestra de los espectros de PU Vul obtenidos entre 1984 y 1992. Los flujos
estdn en unidades de erg s~ cm—2 A1, Se observa que hasta Octubre de 1986
la fuente presenta un espectro de absorcién con eventuales lineas en emisién,
mientras que a partir de Noviembre de 1988 el espectro es completamente de
emision.
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Figura 16: Evoluciéon de He II (A4686) entre 1991 y 2000. Cada espectro fue desplazado
un factor mdltiplo de 0.5 del nivel de flujo base para una mejor visualizacién.
Se observa que la linea presenta una caracteristica ancha en 1991, luego desa-
rrolla una caracteristica angosta que se superpone a la ancha para Octubre de
1995 V, finalmente, la caracteristica ancha desaparece a partir de Mayo de 1996,
volviéndose la angosta cada vez méds intensa.
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Figura 17: Muestra de los espectros de PU Vul obtenidos entre 1994 y 2014. Los flujos nor-
malizados son los flujos relativos a Hg, normalizados a un valor de 2. Durante
todo el periodo el espectro se mantuvo completamente en emisién, sin embargo,

de emision nebular decaen considerablemente. De 2005 a 2009, la intensidad de
[O III] (A5007) rivalizé con la de Hg. El flujo en esta linea es menor al 30% de
Hg en Mayo de 2011 y menor al 10% de Hg en Junio de 2014. A lo largo de este
periodo, la intensidad de He II (A4686) relativa a Hp decae en un factor de 3 —4.
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las intensidades de las lineas fueron variando.

2.2.2  Determinacion de anchos equivalentes y flujos

Para derivar anchos equivalentes y flujos en las lineas, usamos la tarea splot de
IRAF. Para esto, elegimos dos puntos, uno a cada lado de la linea de interés, para
trazar el continuo y ajustar un perfil gausiano* a las lineas. También obtuvimos

4 Dada la intensidad de las lineas de interés (ninguna alcanza la saturacién) y la baja resolucién
espectral, lo que predomina en las lineas es el ntcleo Doppler, por lo que el ajuste gausiano resulta

adecuado para las mediciones.
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estos mismos pardmetros usando la tarea sbands, especificando la longitud de onda
central de la linea, dos puntos bien espaciados para definir el continuo y un ancho
de banda adecuado para medir el flujo en la linea. Al comparar los valores, tanto
de anchos equivalentes como de flujos, obtenidos con ambos tareas, encontramos
que las diferencias se encuentran dentro de los errores de medicién, donde el nivel
del continuo representa la principal fuente de error. En la discusion que sigue,
usaremos los anchos equivalentes y flujos medidos con splot.

Para la mayoria de las noches tenemos un set de 3 espectros observados con
diferentes tiempos de exposicion. Las exposiciones cortas evitan la saturacion de
las lineas mds intensas, pero tienen una S/N pobre para el resto del espectro.
Exposiciones largas e intermedias, arrojan una S/N 6ptima para lineas moderadas
y débiles. Es por esto que para cada linea en este estudio, adoptamos los anchos
equivalentes y flujos de los espectros con el mayor tiempo de exposicién tal que
no saturara la linea. Asi, tenemos una medicién 6ptima por linea, por noche.

Los tres paneles superiores de la Figura 18 muestran los flujos en las lineas He I
(A4471), He II (AM4686) y Hpg (A4861) de PU Vul, en funcién del tiempo y de la fase
para el periodo comprendido entre Abril de 1984 y Junio del 2016. La fase fue
estimada para el eclipse de 1980, usando JD = 2444532 dias para el dia del eclip-
se medio y P = 4915 dias (Kato et al., 2012). Los puntos negros corresponden a
cada noche de observacion. Después de analizar diferentes fuentes de error, como
estadisticos o sistemadticos, correspondientes a la calibracién en longitud de onda
de los espectros, el ajuste gausiano de las lineas y la determinacién del nivel del
continuo, concluimos que la calibracién en flujo es la mayor fuente de error. Por
lo tanto, las barras de error en la Figura 18 corresponden a la incerteza en la cali-
bracién en flujo, de acuerdo a la calidad de la noche de observacién. Descartamos
los flujos correspondientes a noches con errores mayores al 50 %. Por otro lado,
los puntos rojos corresponden a la media mévil de los flujos, estimados sobre un
periodo de 6 meses, es decir, cada punto rojo representa un promedio de los flujos
obtenidos 3 meses antes y 3 meses después de la fecha considerada. Esta es una
técnica muy utilizada para estos casos donde los datos presentan cierta dispersion,
ya que permite observar mejor la tendencia de los mismos.

Como comparacion, el dltimo panel de la Figura 18 muestra la curva de luz
correspondiente al mismo periodo que los paneles superiores, construida a partir
de datos recolectados de AAVSO5, ASAS®, Yoon & Honeycutt (2000), Shugarov
et al. (2012), Kolotilov et al. (1995), Klein et al. (1994) y Kanamitsu (1991). Durante
este periodo, la curva de luz muestra dos eclipses, los observados en 1994 y en
2007, los cuales se sefialan con flechas negras en la Figura. La curva de luz refleja
la variacién generada por la pulsacién de la gigante roja, mds visiblemente después
del segundo eclipse (ver, por ejemplo, Shugarov et al., 2012).

Debido a que el espectro se encontraba en permanente cambio antes de 1994
y a que no contamos con muchos datos de esa época, vamos a analizar el com-
portamiento de los flujos después del segundo eclipse (fase 1 en la Figura 18). El
objetivo es determinar las regiones del sistema en las que estdn siendo emitidas las
diferentes lineas y estudiar asi el aporte de cada componente a las observaciones.

5 https:/ /www.aavso.org/lcg
6 http://www.astrouw.edu.pl/asas/?page=acvs
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Figura 18: Flujos en funcién del tiempo y de la fase para las lineas He I (A4471), He II
(AMd686) y Hp (A4861) (paneles superiores) y la curva de luz (panel inferior)
de PU Vul. Los flujos estan en unidades de erg s~! cm™2 A~'. La curva de
luz contiene datos de AAVSO, ASAS, Yoon & Honeycutt (2000), Shugarov et al.
(2012), Kolotilov et al. (1995), Klein et al. (1994) y Kanamitsu (1991). Las flechas
negras sefialan el segundo y el tercer eclipse, en las fases 1 y 2, respectivamente;
las flechas rojas sefialan las épocas de brillo médximo, en las fases ~ 1.3 - 14y
~24—245.
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Se observa que la variaciéon de Hg sigue aproximadamente la forma de la curva
de luz, mostrando méaximos cerca de los brillos maximos, sefialados con flechas
rojas en la curva de luz. Esto sucede aproximadamente en la mitad del periodo
orbital, cuando la enana blanca se encuentra frente a la gigante roja: hay un ma-
ximo bastante claro en flujo y magnitud en ~ 2.4 —2.45, mientras que la mitad
del periodo orbital se da en 2.5. Hay otro maximo en la curva de luz antes de la
mitad del periodo orbital, ~ 1.3 — 1.4, entre los eclipses 2 y 3. Aunque no tenemos
un buen cubrimiento de ese periodo, incluso los flujos de Hg parecen presentar
un méaximo. La similitud entre la curva de luz y los flujos de Hg, indica que la
emision mdas importante de Hg es generada en la nebulosa que rodea a la enana
blanca. El minimo entre las fases 1.8 y 2.25 es plano, pero no nulo, lo que sugiere
que también hay emisiéon de H desde la gigante roja o que la nebulosa que rodea
a la enana blanca es lo suficientemente grande como para continuar emitiendo du-
rante los eclipses. Durante el segundo eclipse, la nebulosa no era tan extensa, ya
que el minimo es angosto, pero también se detecté H. Entonces, probablemente
exista emisién desde la gigante roja, pero para cuando sucede el tercer eclipse, la
nebulosa se volvié tan extensa que la emision mds importante proviene de ella.

Para la linea de He I (A4471) se observa un decaimiento permanente, indicando
que se forma muy cerca de la enana blanca y que fue oscurecida gradualmente
por la nebulosa ionizada en expansién. Sin embargo, también presenta el mismo
comportamiento que Hg: durante el tercer eclipse el flujo es muy débil, pero no
nulo, indicando que también hay emision de He desde la gigante o que la nebulosa
que rodea a la enana blanca estd muy expandida. El maximo alrededor de la fase
~ 2.45 también se observa en esta curva.

Para el caso de la linea de He II (A4686) no es tan facil determinar si los flujos
siguen el mismo comportamiento que para las otras lineas. Estos flujos parecen
permanecer constantes con un leve incremento, presentando una gran dispersion.
Esto podria sugerir que esta linea estd siendo emitida en algtn lugar cerca de la
gigante roja, que es siempre visible, y el leve incremento puede deberse a una
expansion del material que rodea a la gigante roja.

El minimo de flujo entre las fases 1.8 y 2.2 implica que la fuente es menos lu-
minosa en este periodo o que estd mds caliente. Por este motivo vamos a analizar
la evolucién de la temperatura y las luminosidades de la componente caliente del
sistema.

2.2.2.1  Comparacién de las mediciones con otros trabajos

Para testear nuestros flujos medidos, los comparamos con valores de la literatura.
En primer lugar, contrastamos nuestros flujos medidos con los observados por
Tatarnikova et al. (2011). A pesar de que sus datos cubren un periodo temporal
menor (2001 —2008) en comparacién con nuestros datos, estimamos el cociente de
flujos para fechas aproximadas. El cociente promedio de sus flujos respecto a los
nuestros es de 3.45 4 1.81 para la linea de He I A4471, 1.87 £ 0.56 para la linea
de He II A4686 y 2.14 £ 0.68 para Hg, lo que implica que ambos sets de datos
son consistentes. Los errores en estos valores corresponden solo a la desviaciéon
estdndar del promedio, no se tuvieron en cuenta los errores en la medicién.

Como otro test, compilamos flujos de la linea Het (A1640) de la literatura (Tatar-
nikova & Tatarnikov, 2009; Kato et al., 2011). Después de desenrojecer estos flujos
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y nuestros flujos medidos de Het (M686), con un enrojecimiento E(B —V) ~ 0.3
(Kato et al., 2012) y usando los coeficientes de extincién de Savage & Mathis (1979),
comparamos los flujos de la linea He™ (A1640) con nuestros flujos de He™ (A4686).
De acuerdo con Aller (1984), el flujo de la linea He™ (A1640) deberia ser 6 — 7 veces
el flujo de He™ (A4686). Nosotros obtuvimos un valor de 3.32 £ 0.94 para el cociente
promedio de los flujos. Teniendo en cuenta que el modelo considerado por Aller
(1984) es estdndar, mientras que nuestro sistema en estudio presenta cierta com-
plejidad, consideramos que el resultado obtenido no se encuentra lejos del valor
de 6 —7 esperado; la diferencia puede atribuirse, ademds, a la contaminacién de
la linea He™ (A1640) con la linea O(A1641) para fechas cercanas al minimo y a la
diferencia temporal entre los flujos de la literatura y nuestros flujos medidos.
Finalmente, de acuerdo a Osterbrock (1989), el flujo de la linea de He™ (A5411)
deberia ser aproximadamente un 8 % del flujo de la linea de He™ (A4686), mientras
que el flujo de H, deberia ser aproximadamente el 47 % del flujo en Hg. Estima-
mos 0.098 + 0.003 para el promedio del cociente entre Het (A5411) y He™ (A4686)
y 0.427%+0.005 para el cociente entre H, y Hg. Nuevamente, teniendo en cuenta
el modelo estdndar considerado por Osterbrock (1989), los cocientes resultantes
implican que nuestros flujos son consistentes con las estimaciones teéricas.

2.3 CALCULO DE LA TEMPERATURA DE LA COMPONENTE CALIENTE

Aplicamos dos métodos diferentes para calcular la temperatura de la compo-
nente caliente. El primer método, desarrollado por Kenyon (1986b), asume que los
flujos en las lineas Hg y He II (A4686) se pueden estimar a partir del nimero de
fotones ionizantes de H y He™. Pero como los flujos de las lineas pueden medir-
se, se puede calcular el cociente de flujos para determinar el cociente del ntimero
de fotones ionizantes, asumiendo una nebulosa limitada por radiacién y que la
estrella radia como cuerpo negro, para T = 20000 K, como

Fr,/Frieri(aese) = 0.6Ny (H)/Ny (He™), (1)

donde Fyy, es el flujo en la linea Hp, Fye11(aa686) €s el flujo en la linea He II (A4686)
y Ny (H) y Ny (He") son los nimeros de fotones ionizantes de H y He*. Luego,
el cociente N (H)/N, (He™") es un indicador de temperatura para T, > 50000 K,
como se muestra en la Figura 19 (Figura 2.5 de Kenyon (1986b)). Usamos este
método para estimar las temperaturas a partir de los flujos medidos, corregidos
por extincién, para las lineas Hg y He II (A4686). Como el cociente de flujos
Fri/Frerr(aa686) €s equivalente al cociente de los anchos equivalentes de las li-
neas, usamos también los anchos equivalentes para estimar las temperaturas. Para
estos ultimos cdlculos, no es necesario calibrar en flujo los espectros. Las tempera-
turas resultantes, calculadas a partir de los flujos, se muestran en la Figura 20 en
verde. Como los valores obtenidos a partir de los anchos equivalentes se asemejan
mucho a los calculados a partir de los flujos, no los mostramos en la Figura.
El segundo método fue desarrollado por lijima (1981), asumiendo que:

» La radiacién emitida por la estrella caliente puede ser representada por un
cuerpo negro.



2.3 CALCULO DE LA TEMPERATURA DE LA COMPONENTE CALIENTE 29

b

log [N, (H¥ N, (He*)]

Temperature (K)

Figura 19: log(N+ (H)/N, (He™) como funcién de la temperatura de la componente calien-
te (Kenyon, 1986b).
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Figura 20: Evolucién de la temperatura de la componente caliente en funcién del tiempo
para los diferentes métodos utilizados.



30 32 ANOS DE ESPECTROSCOPIA OPTICA PARA PU VUL

= La radiaciéon emitida por la estrella caliente en los intervalos de frecuencia
que van de vo a vi, de vi a 4vg y de 4v(y a oo, donde vi = 1.809v( es el
limite de ionizacién de He neutro y vo y 4vo son los limites del continuo de
Lyman de H y He una vez ionizado, son completamente absorbidos por H,
He I'y He II, respectivamente.

= Para el He neutro, las recombinaciones de los estados de triplete ocurren 3
veces mas frecuentemente que las de los estados simples.

Luego, se asume que las intensidades de los flujos de radiacién absorbida se corre-
lacionan con las intensidades de sus lineas de recombinacién (Osterbrock, 1989) y
que la regién de emisién de Hp tiene temperaturas electrénicas de ~ 10 K, mien-
tras que las regiones de emision de He I (A4471) y He II (A4686) tienen valores
de ~ 1.5 x 10* K. Finalmente, se asumen densidades electrénicas de ~ 10* cm—3
para todas las regiones. Asi, se obtiene una expresiéon que calcula la temperatura
de estrellas ionizantes de nebulosas 6épticamente gruesas a la radiacién ionizante
de hidrégeno, directamente a partir de los flujos en las lineas He I (A4471), He II
(A4686) y Hp,

2
416Fp, + 9.94F o1 (raa71 @)

1/2
T x 1074 = 19.38 ( 2-22FHet1 (Aa686) ) +5.13.
)

En este caso, también necesitamos el flujo en la linea de He I (A4471), Frie1(paa71)-
Este método funciona para 70000 < Ty, < 200000 K. Las temperaturas calculadas
con este procedimiento se muestran en rojo en la Figura 20. La Figura también
muestra las temperaturas calculadas por Kato et al. (2012). A pesar de que las
épocas de observacion son diferentes, nuestras estimaciones son consistentes con
las de Kato et al. (2012), y ambos sets de datos se superponen bastante bien en
la regién de solapamiento. Debido a que la relacién de lijima (ecuacién 2) calcula
la temperatura utilizando los flujos medidos directamente, en lugar de usar la
relacién intermedia entre cociente de niimero de fotones ionizantes y temperatura
(Figura 19) como lo hace la relacién de Kenyon (ecuaciéon 1), decidimos trabajar
con las temperaturas estimadas a partir de la ecuacién de lijima. Ademds, en el
gréafico podemos ver que estos datos parecen seguir de mejor manera la tendencia
de los de Kato et al. (2012).

2.3.1  Comparacion de las temperaturas estimadas con las de literatura

Si bien consideramos que la ecuacion de lijima es mds confiable para la deter-
minacién de temperaturas, ahora queremos verificar los valores absolutos de las
mismas. Para esto, los comparamos con las temperaturas de Murset & Nussbau-
mer (1994). El método desarrollado por estos autores consiste en determinar el
mayor potencial de ionizacién observado en un espectro y usar la relacion

T

Xmax

= 1000 K/eV, (3)

donde X ax es el mayor potencial de ionizacién observado, para estimar las tem-
peraturas. Los mayores potenciales de ionizacién observados en nuestros espectros
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corresponden a [Fe VII](A6087), con un potencial de ionizacién de 128.3 eV, y O VI
(A6830), con un potencial de ionizacion de 138.12 €V, lo que da temperaturas de
128300 K y 138120 K, respectivamente. A pesar de que este método falla para tem-
peraturas mayores que 150000 K, debido a la ausencia de iones observables, al com-
parar estos valores con los de la Figura 20, podemos ver que nuestras temperaturas
se aproximan, en promedio, a los valores predichos por los mayores potenciales
de ionizacién. Particularmente, la linea de O VI(A6830) aparece en los espectros
cuando la temperatura aumenta, cerca de JD = 2453875 dias en la Figura 20 (la
misma es visible en los tdltimos 3 espectros de la Figura 17), por lo cual representa
un test confiable para las temperaturas calculadas.

2.4 LUMINOSIDADES

Para determinar la luminosidad de la fuente ionizante a partir de los flujos me-
didos, particularmente del flujo de Hp, derivamos una relacion entre estas cantida-
des. Osterbrock (1989) lista los coeficientes de emisién para Hg, Kg7, como funcién
de la temperatura y la densidad electrénica del gas. Multiplicando Kg por la medi-
da de la emision, npn.V, donde n, es la densidad de protones, n. es la densidad
de electrones y V es el volimen de la regién HII, obtenemos la luminosidad del
gas emitida en la linea,

Lg(Hg) =npneVKg. (4)

Para derivar la medida de la emisién usamos la ecuaciéon para el radio de la
esfera de Stromgren® (Osterbrock, 1989), que integra el flujo de fotones a partir
de vo (la frecuencia minima de un fotén capaz de ionizar H). Asumiendo que la
fuente ionizante es un cuerpo negro, obtenemos

47r3
prT3A = < 3 >npneocH, (5)

donde pT3 es el ndmero total de fotones emitidos por la estrella en todas las
longitudes de onda (p = 1.52 x 107 fotones cm™2 s—! K73), fy es la fracciéon de
esos fotones que puede ionizar H, A es la superficie de la fuente ionizante y o es

el coeficiente de recombinacién para el caso B de recombinacién®. Estableciendo

A=—S ©6)

Kp es el coeficiente de emisién en una linea que resulta de la transicién radiativa de un nivel superior
a uno inferior.

47R? fffz) ”hFVV dv = 4?7%3 n% o, donde R es el radio de la estrella, Fy es el flujo estelar por unidad de
area, tiempo y frecuencia y oy es el coeficiente de recombinacién para el caso B de recombinacién.
El caso B de recombinacién asume que no todos los fotones emitidos en una nebulosa pueden
escapar sin ser absorbidos, causando nuevas transiciones. Este caso se aplica a nebulosas 6pticamente

gruesas.
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donde L; es la luminosidad de la estrella y o es la constante de Stefan-Boltzmann,

y

Lg(Hp)
jndz ’ @

F(Hg) =

donde F(Hg) es el flujo desenrojecido observado en Hg, y combinando con las
ecuaciones de arriba, obtenemos

4TEdZO(H(TTF(H(5)

Ls(Hg) = fupKp

)

Finalmente, fijando los valores de 1 y Kg, de acuerdo a una densidad electré-
nica tipica de 20000 K, en 1.43 x 10713 cm3s~1 y 0.66 x 10725 erg cm3s™!, respec-
tivamente, obtenemos

25 %107 (&)ZTF(HS)

fH

Ls(Hp) = , )
donde L (Hp) estd en unidades de luminosidad solar. El coeficiente numérico
puede variar eligiendo diferentes valores de « y K, para otra temperatura elec-
tronica, pero la diferencia serfa menor al 5%. Analogamente, para la luminosi-
dad a partir del flujo de He II (\4686), fijando ajye+ = 9.08 x 10713 cm3s~ ! y
Kie+ =7.16 x 10722 erg cm3sT, para una densidad electrénica tipica de 20000 K,
obtenemos

2
15 %107 (-4} TF(He*)
Ly(He") = (sc) .

fHe+ (10)
Los valores de f1{ y fye+, se pueden estimar a partir de la temperatura y la
energia requerida para ionizar Hy He™ (13.6 €V y 54.4 €V, respectivamente). Luego,
calculamos las luminosidades usando las ecuaciones de arriba y los flujos en las
lineas Hg y He II (A4686), para una distancia de 4.7 Kpc (Kato et al., 2012). La
Figura 21 muestra las luminosidades calculadas a partir de los flujos de He II
(A4686, panel izquierdo) y Hg (panel derecho), para las temperaturas estimadas
a partir de la ecuacién de Kenyon, en verde, y de lijima, en rojo. Ademads, se
muestran las luminosidades estimadas por Kato et al. (2012), en azul. En ambos
paneles se observa que si bien el trabajo de Kato et al. (2012) tiene menos datos y
presenta una gran dispersion, en la region en que nuestros datos se superponen,
nuestros valores resultan en promedio menores que los determinados por Kato
et al.. Notar que, a pesar de que se observaba una diferencia en las temperaturas
determinadas por las ecuaciones de Kenyon e Iijima, no sucede lo mismo con las
luminosidades, ambos métodos predicen practicamente los mismos valores.
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Figura 21: Luminosidades calculadas a partir de los flujos en las lineas He II (A4686, iz-
quierda) y Hg (derecha) en funcién del tiempo (puntos rojos y verdes) para los
diferentes métodos usados en el calculo de las temperaturas, en comparaciéon
con las luminosidades de Kato et al. (2012, puntos azules).

2.4.1  Comparacion de las luminosidades con los flujos

Si observamos atentamente la forma de la curva de luminosidades, vemos que
presenta un comportamiento similar a la de los flujos en Hpg (ver panel 3 de la
Figura 18), es decir que el sistema es mas luminoso cuando los flujos son mayores
y viceversa. Se observa ademads, que el comportamiento de las luminosidades en
Hp y He II (A4686) es el mismo. Sin embargo, habiamos visto que resultaba dificil
discernir si la curva de flujos en He II (A4686) (panel 2 de la Figura 18) seguia
el mismo comportamiento que las otras lineas. Por lo tanto, las luminosidades
indican que, a pesar de la dispersién observada para los flujos de He II (A4686), la
curva se comporta de la misma manera que las de Hg, He I (A4471) y que la curva
de luz. Concluimos entonces, que esta linea también esté siendo emitida, en mayor
parte, en la regién cercana a la enana blanca.

2.4.2 Dispersion

Debido a que las luminosidades muestran cierta dispersion, filtramos los datos
de acuerdo a la calidad de las noches de observacién, eliminando los datos co-
rrespondientes a noches lejos de ser fotométricas, para determinar si la dispersién
corresponde a esas noches. Para saber cudl fue la calidad de cada noche, calcu-
lamos una magnitud de calibracién promedio, en diferentes longitudes de onda,
para cada noche, para varias estrellas estindares. Dado que en una misma noche
el error de la magnitud no vari6 significativamente para las diferentes longitudes
de onda consideradas, con el objetivo de obtener un error representativo de la
magnitud en cada noche, promediamos los valores obtenidos para cada longitud
de onda. También promediamos temperaturas y luminosidades para cada noche
y, finalmente, filtramos aquellas noches con errores en la magnitud de calibracién
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Figura 22: Temperaturas filtradas de acuerdo a los diferentes errores estimados para cada
noche de observacién.

< 0.1,0.3, 0.7 y 1.0. Las temperaturas y luminosidades filtradas, en comparacién
con la muestra completa y los datos de Kato et al. (2012), se muestran en las Figu-
ras 22, 23 y 24. Como puede verse en las figuras, la dispersién se mantiene a pesar
del filtrado de acuerdo a la calidad de la noche. Por este motivo, decidimos testear
las luminosidades de una manera diferente.

2.4.3 Determinacion de luminosidades a partir de datos fotométricos

Para testear los valores de luminosidades obtenidos, aplicamos el método de
Murset & Nussbaumer (1994) para calcular las luminosidades a partir de datos
fotométricos, usando la ecuacién

L d \’
Rl 1004 (Mo —mv+BCyv+Ay) (11)
Lo 10 pc ’
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Figura 23: Luminosidades calculadas a partir del flujo en la linea He II (A4686) filtradas de
acuerdo a los diferentes errores estimados para cada noche de observacion.



36

15

0.5

15

0.5
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a los diferentes errores estimados para cada noche de observacion.
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Figura 25: Correcciones bolométricas en las bandas U, B y V para binarias simbiéticas tipo
sy d, en funcién de la temperatura (Murset & Nussbaumer, 1994).

donde Mgol = 4.64 es la magnitud bolométrica del Sol, BCy es la correccién
bolométrica en la banda V y Ay = 0.93. Para estimar los valores de la correc-
cién bolométrica para nuestras temperaturas, utilizamos el grafico de la Figu-
ra 25 (Murset & Nussbaumer, 1994). Los sistemas tipo s contienen nebulosas
densas, N. = 107 cm—3, mientras que los tipo d tienen densidades menores,
N. = 10° ¢m 3. Para nuestros céalculos usamos los valores de la banda V, pa-
ra una densidad electrénica de 10° cm 3. Las magnitudes V se obtuvieron de
una interpolacién de las magnitudes V proporcionadas amablemente por los Drs.
Drahomir Chochol y Sergey Shugarov (Shugarov et al., 2012). La Figura 26 mues-
tra las luminosidades calculadas en comparacién con las luminosidades de Kato
et al. (2012) y las estimadas en la Seccién 2.4 para las lineas Hp y He II (A4686).
Los datos fueron promediados para cada noche de observacion. Las luminosida-
des calculadas a partir de los datos fotométricos parecen seguir de mejor manera
la tendencia de los limites superiores estimados por Kato et al. (2012). Sin embar-
go, debido a las interpolaciones realizadas para las magnitudes y debido a que las
correcciones bolométricas no se pueden determinar de manera muy precisa para
este tipo de estrellas, creemos que este método no es confiable para determinar
las luminosidades con precision, y simplemente lo usamos como test del orden de
valores esperados.

2.4.4 Diagrama de temperatura vs. luminosidad

Para testear de una manera diferente las temperaturas y luminosidades que ob-
tuvimos en la Seccién 2.4, construimos un diagrama de temperaturas vs. luminosi-
dades analogo al realizado por Tatarnikova et al. (2011, ver Figura 27). La Figura 28
muestra el diagrama para nuestros datos, calculado para una distancia de 4.7 Kpc,
en comparacioén con el mismo diagrama pero con luminosidades calculadas para
una distancia de 3.5 Kpc como en Tatarnikova et al. (2011), para los flujos en las
lineas Hg y He™ (A4686). Se observa que nuestras luminosidades decrecen con la
temperatura de la misma manera en que lo hacen las luminosidades en Tatarni-
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Figura 26: Luminosidades calculadas con el método de Murset & Nussbaumer (1994) en
comparacién con las luminosidades de Kato et al. (2012) y las estimadas en la
Seccién 2.4 para las lineas Hg y He II (A4686). Los datos fueron promediados
para cada noche de observacién.



2.5 CLOUDY, UN CcODIGO DE SINTESIS ESPECTRAL

10g{‘r‘tmlj"" o)
i 1986 59
10000 - |
i [ 1991 G0
[ | 1979
- /
5000 F /
L |
#1996
p"f’
,.F
2000 - /
,o"
..l'!
f;’
1000 |- ¢2008
C 1 L 1 i Il 1 L 1 | | T - L 1
2% 10° 10° 5% 108 2% 10° 10 5% 107
log Ty, [K]

Figura 27: Diagrama de temperatura vs luminosidad para PU Vul (Tatarnikova et al., 2011).
El intervalo de temperaturas que abarcan nuestros datos (2 x 10> — 10° K) van
desde el punto marcado en 2008 hasta el de 1996.

kova et al. (2011). La dnica diferencia entre los sets de datos para las diferentes
distancias son los valores de luminosidad menores obtenidos para la distancia de
3.5 Kpc.

2.4.5 Correlacion de color

Con el objetivo de determinar la calidad de la calibraciéon en flujo de nuestros
espectros, analizamos si existe alguna correlacién entre el color (B—V) y las lumi-
nosidades. Una correlacién implicarfa que las calibraciones no fueron muy buenas.
Para esto, medimos las magnitudes B y V usando la tarea sbands del paquete de
reduccion IRAF, con 4350 A y 5550 A como longitudes de onda centrales para B y
V, respectivamente, 970 A y 850 A como anchos de banda para B y V, respectiva-
mente, y las curvas de sensibilidad para cada filtro tomadas de la literatura (ver,
por ejemplo, Johnson & Morgan, 1951; Landolt, 1992). La Figura 29 muestra las
luminosidades para las lineas Hg y He™ (A686) vs el color (B—V). No se observa
ninguna correlaciéon entre las luminosidades y el color, por lo que consideramos
que nuestras calibraciones son confiables.

2.5 CLOUDY, UN CODIGO DE SINTESIS ESPECTRAL

Con el objetivo de testear de una manera més confiable, con un modelo mas
completo, los pardmetros que estamos obteniendo para nuestro sistema y de deter-
minar un escenario que explique nuestras observaciones a lo largo del periodo en
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Figura 28: Diagrama de temperatura vs luminosidad calculadas a partir de los flujos en las
lineas de He™ (A4686) (izquierda) y Hg (derecha), para una distancia de 4.7 Kpc
(puntos negros) y 3.5 Kpc (puntos rojos).

estudio, utilizamos el c6digo de libre acceso Cloudy'® (Ferland et al., 2013). Cloudy
es un cédigo de sintesis espectral disefiado para simular el estado de la materia
interestelar bajo un amplio rango de condiciones. Permite simular las condiciones
fisicas de un gas que no se encuentra en equilibrio, que posiblemente estd expues-
to a una fuente de radiacién externa y predice el espectro resultante, a partir de
principios bésicos. Es decir, permite predecir muchos pardmetros observados espe-
cificando tdnicamente las propiedades de la nube y el campo de radiacién que la
afecta.

El cédigo resuelve las ecuaciones de equilibrio estadistico, conservacién de la car-
ga y conservacion de la energia. Esto determina el nivel de ionizacién, la densidad
de particulas, la temperatura cinética del gas, el estado quimico, la poblacién de
niveles en los 4tomos y el espectro completo, que normalmente incluye cientos de
lineas. El objetivo es determinar los parametros libres a partir de las observaciones.

Para realizar un célculo, se crea un archivo de entrada donde se especifican la
forma y el brillo del campo de radiacién afectando a la nube, la densidad de H
total, la composicion del gas y si hay particulas de polvo presentes, y el grosor de
la nube. A menos que se especifique lo contrario, las abundancias del gas serdan
cercanas a los valores solares y no se incluiran particulas. La densidad de H total
se mantendra constante a lo largo de la nube ya que este es el comportamiento por
defecto.

Cloudy utiliza un modelo mds simplificado que nuestro sistema; solo considera
una fuente ionizando una nebulosa a su alrededor, mientras que en nuestro sistema
también existe una gigante roja. Sin embargo, nuestros célculos corresponden a
los pardmetros de la componente caliente, cuya temperatura de ~ 100000 K es
mucho mayor que la de la gigante roja (~ 5000 K), volviendo el aporte de la dltima
despreciable. Por este motivo, Cloudy representa un test bastante aproximado de
los parametros de nuestro sistema.

10 http://www.nublado.org/
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Figura 30: Comparacién de temperaturas utilizadas por Cloudy, Tin,, con las calculadas
utilizando la ecuacién de lijima, Tii;, para diferentes valores de densidad de H.

2.5.1  Comparacion del método utilizado para determinar temperaturas, con las prediccio-
nes de Cloudy

En primer lugar queremos determinar qué tan bien predice las temperaturas la
ecuacion de lijima (ecuacién 2) en comparacién con las predicciones que realiza
Cloudy. Para esto, ejecutamos el programa fijando la luminosidad en 1000 Ly y la
densidad de H en tres valores: 10°, 102 y 10'® ¢cm ™3, y variamos la temperatura
entre 103° y 10 K. Como resultado, obtuvimos un espectro para cada valor de
temperatura, del cual extrajimos los flujos de las lineas necesarios para utilizar la
ecuacion de lijima. Luego, calculamos las temperaturas utilizando esos flujos pre-
dichos por Cloudy y la ecuacién de Iijima. En la Figura 30 se observa el cociente de
temperaturas, donde Ti,, es la temperatura ingresada en Cloudy y Tii; es la calcu-
lada con la ecuacién de Iijima, versus Tin, para los diferentes valores de densidad.
Este gréfico nos dice que para temperaturas menores a los 100000 K la ecuacion de
lijima predice temperaturas mayores que Cloudy, mientras que para temperaturas
mayores a los 100000 K predice temperaturas menores. Sin embargo, los métodos
son consistentes alrededor de los 100000 K, que es el orden de los valores que
obtenemos para nuestro sistema.
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Figura 31: Comparacién de luminosidades utilizadas por Cloudy, Li,, con las calculadas
utilizando la férmula de lijima, Lijer1(a4686) (panel izquierdo) y Lyp (panel
derecho), para diferentes valores de densidad de H.

2.5.2  Comparacion del método utilizado para determinar luminosidades, con las predic-
ciones de Cloudy

Andlogamente a lo realizado en la Seccién anterior, utilizamos Cloudy para tes-
tear las luminosidades que obtuvimos a partir de la férmula que derivamos en la
Seccién 2.4. Para esto, fijamos la temperatura en 100000 K y la densidad de H en
los mismos tres valores que antes (10°, 103 y 10'° cm~3), y variamos la luminosi-
dad entre 1000 y 10000 L. Luego usamos los flujos que predice Cloudy tras esas
corridas para estimar temperaturas, usando la ecuacién de lijima, y calculamos las
luminosidades para Hg y He II (A4686) con nuestra férmula (ecuaciones 9 y 10).
En la Figura 31 graficamos el cociente de las luminosidades usadas como entrada
de Cloudy vy las calculadas con nuestra férmula, versus las usadas como entrada,
para ambas lineas y diferentes densidades de H. Vemos que, si bien existe cierta
dispersion, las luminosidades para He II (A4686) (panel izquierdo) se aproximan
bastante a las predicciones de Cloudy, mas que las de Hg (panel derecho), para
una densidad de 10'° ¢cm 3. Concluimos entonces, que la férmula derivada pa-
ra el cdlculo de luminosidades funciona correctamente. Notar que el cociente de
luminosidades es independiente del valor de luminosidad.

2.5.3 Comparacién de nuestros flujos medidos con los predichos por Cloudy

En las secciones anteriores analizamos la consistencia de los métodos que utili-
zamos para calcular temperaturas y luminosidades con las predicciones de Cloudy.
A continuacién queremos comparar nuestros datos medidos con los que predice
el codigo. Para testear si el rango de flujos predichos por Cloudy para diferentes
luminosidades coincide con el rango de nuestros flujos observados, nuevamente
variamos la temperatura de la misma forma en que lo hicimos en la Seccién 2.5.1,
entre 103 y 10° K, tijando la densidad de H en 108 cm—3 y fijando la luminosidad
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Figura 32: Flujos predichos por Cloudy para las lineas H I(AM471) (panel superior izquier-
do), He II (A4686) (panel superior derecho) y Hg (panel inferior), como funcién
de la temperatura, para diferentes valores de luminosidad. Los flujos estdn en
unidades de erg s~ cm™2 A~'. Las lineas negras horizontales denotan los
limites entre los cuales se encuentran nuestros valores de los flujos medidos.

en diferentes valores: 1000, 3000, 5000, 7000 y 10000 L. La Figura 32 muestra los
flujos predichos por Cloudy en las diferentes lineas, como funcién de la tempera-
tura, para los diferentes valores de luminosidad considerados. Las lineas negras
horizontales denotan los limites entre los cuales se encuentran nuestros valores de
los flujos medidos. Se observa que para una temperatura de alrededor de 100000 K,
el valor de temperatura promedio para nuestros datos, todos los valores de lumi-
nosidad considerados caen dentro de los limites de nuestros flujos, exceptuando
los valores limite de 1000 y 10000 L. Sin embargo, esas luminosidades limite no se
corresponden con los valores que estamos obteniendo de los calculos y simplemen-
te las consideramos para que el andlisis resultara mas completo. Podemos concluir
entonces, que Cloudy predice los valores de flujos que estamos obteniendo, por lo
que constituye un test 1til para el andlisis de nuestros datos.
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2.5.4 Comparacion de los pardmetros calculados con los predichos por Cloudy

Finalmente, utilizamos Cloudy en el sentido inverso, es decir le dimos como
entrada nuestros flujos medidos para que simule las condiciones de la nube: tem-
peratura y luminosidad. Hicimos esto para 3 fechas particulares, dos en los puntos
donde Hpg muestra maximos (JD = 2451902 y JD = 2456489 en el panel 3 de la
Figura 18) y una en medio de estas dos (JD = 2454346), donde muestra un minimo.
La Tabla 2 muestra las temperaturas y luminosidades obtenidas por Cloudy y las
calculadas con nuestras férmulas. Vemos que nuestros calculos de temperatura son
consistentes con las predicciones de Cloudy, sin embargo, las luminosidades no lo
son. A pesar de que los 6rdenes de luminosidades son similares, las determinadas
por Cloudy son menores que las nuestras. En los méximos, nuestros calculos son,
en algunos casos, hasta un factor ~ 4 mayores que los de Cloudy, mientras que en
los minimos la diferencia no es tan importante. Si bien mencionamos anteriormen-
te que el aporte de la gigante roja en los valores de temperaturas y luminosidades
es despreciable, los resultados que acabamos de manifestar sugieren que la dife-
rencia entre los sistemas considerados podria ser importante. Vimos que Cloudy
es un modelo que considera todos los procesos fisicos que pueden estar teniendo
lugar, pero a su vez la geometria es muy simplificada, solo tiene en cuenta una
fuente que ioniza la nube a su alrededor, mientras que nuestro sistema es binario
y tenemos material rodeando a cada una de las componentes.

En sintesis, Cloudy es un codigo bastante complejo que considera tanto las ecua-
ciones de equilibrio y conservacién, como los diferentes procesos fisicos que pue-
den tener lugar en una nube rodeando a una fuente ionizante, una geometria sim-
plificada. Su aplicacién nos permitié verificar que los valores de temperaturas y
luminosidades que estamos derivando son razonables, dadas las diferencias entre
los sistemas considerados.

Tabla 2: Parametros calculados

Calculos de Cloudy
D Temp. [1000 K] Lum. [1000 Lg]
2451902 107.15 1.42
2454346 187.68 1.03
2456489 106.44 1.45
Nuestros célculos
JD Temp. [1000 K] Lum. He II (A4686) [1000 L] Lum. Hg [1000 L]
2451902 113.27 5.47 4.11
2454346 181.60 1.98 1.09
2456489 131.13 6.13 4.59

2.5.5 Cdlculo de densidades tales que la region de emision tenga un volumen igual al de
la gigante roja

A continuacién queremos determinar las densidades de las regiones de emisién
de He I (A4471), He II (A4686) y Hp, que vimos que se encuentran cerca de la
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enana blanca, tales que la gigante roja quede oculta, es decir, tales que tengan un
volumen igual al de la gigante roja. Entonces, calculamos la densidad como:

N2V = (F/k)4nd?, (12)

donde F es el flujo en la linea, k es el coeficiente de emisiéon, d = 4.7 kpc es la
distancia (Kato et al., 2012) y V = (47r3) /3 = 7.89 x 1037 cm? es el volumen de la
gigante roja, usando r = 0.247a (Kato et al., 2012) y a =5 x 10'3 ¢cm (Taylor & Sea-
quist, 1984), donde r es un radio de equilibrio debido a la pulsacién de la gigante
roja. Los valores de los flujos corresponden a la media mévil de los mismos. En la
Figura 33 se observa que las densidades tales que las regiones tengan un tamafio
igual al de la gigante roja, son del orden de 10° cm™3 parael He Iy el He II, y
del orden de 10'° ¢cm—3 para Hpg. Habiamos visto, en la seccion 2.5.2, que nuestros
célculos de luminosidades son consistentes con las predicciones de Cloudy para
densidades de H del orden de 10'° ¢m 3, los mismos valores que estamos obte-
niendo en estos calculos para un volumen igual al de la gigante roja. Este resultado,
indica que la regién de emisioén de estas lineas tiene aproximadamente el mismo
volumen que la gigante roja, por lo que pueden ocultar a la misma. Sin embargo,
consideramos que este cdlculo no es muy realista, ya que se asume que la nebulosa
tiene un volumen igual al de la gigante roja, lo que no parece muy probable dada
la evolucién del sistema desde el outburst. Para poder determinar densidades mas
realistas necesitamos una mejor estimacion del tamafio de la nebulosa.

2.6 GEOMETRIA DE LA NEBULOSA

Para tener una visiéon mds clara del sistema, la Figura 34 muestra un esquema
de la geometria de PU Vul, donde adoptamos una forma esférica como una pri-
mera aproximacién para la nebulosa. En este caso consideramos que la nebulosa
estd formada solo por el material proveniente del viento de la gigante roja, por lo
cual la nebulosa se centra en ella. Sin embargo, la separaciéon entre ambas com-
ponentes del sistema binario es tan pequefia en comparacioén con el radio de la
nebulosa que vamos a considerar, que la diferencia de volumen con una nebulosa
centrada en la enana blanca, en caso de tener en cuenta la eyeccién de material
durante el outburst, es practicamente despreciable. Estimamos que en los ~ 36 afios
desde el outburst de la componente compacta hasta la tltima fecha de nuestros
datos, el material eyectado por la gigante roja puede haber alcanzado un radio
de ~ 10" cm = 60 UA. Como la edad de la gigante roja es mucho mayor, su vien-
to deberia haber llegado incluso mucho mas lejos. De todas formas, creemos que
10'> cm es una buena aproximacién para el radio de la nebulosa. Para el radio de
la gigante roja, adoptamos el valor r = 0.247a, donde a = 5 x 10'3 cm, tal como vi-
mos en la seccién anterior. En la Figura 34 se considera a la enana blanca como una
masa puntual, mientras que tanto el tamafio de la gigante roja, como la separacion
entre las componentes, se aumentaron en un factor 5 con respecto al tamano de la
nebulosa para que las componentes del sistema puedan apreciarse. Existe una por-
cién de la nebulosa, delimitada por un cono cuyo vértice es la enana blanca y cuya
amplitud estd determinada por el didmetro de la gigante roja, que no se encuentra
ionizada por los fotones provenientes de la enana blanca. La gigante roja actua
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Figura 33: Densidades para las lineas H I (A4471, panel superior), He II (A4686, panel cen-
tral) y Hg (panel inferior), como funcién del tiempo y de la fase, calculadas para
un volumen igual al de la gigante roja.
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Figura 34: Esquema de la geometria del sistema. Para la enana blanca se asumié una ma-
sa puntual, mientras que el tamario de la gigante roja y la separacién entre las
componentes se aumentaron en un factor 5 con respecto al tamafio de la nebu-
losa para que se puedan apreciar las componentes del sistema. El cono cuyo
vértice se encuentra en la enana blanca y cuya amplitud estd determinada por
el didmetro de la gigante roja, delimita la regién de la nebulosa donde los fo-
tones ionizantes, provenientes de la enana blanca, no logran llegar debido a la
presencia de la gigante roja.

como pantalla de esos fotones altamente energéticos. Tras calcular el volumen de
esa region “ocultada” por la gigante roja, utilizando relaciones trigonométricas y
los valores para los pardmetros del sistema mencionados, determinamos que la
misma representa ~ 1.77 % del volumen total de la nebulosa (~ 4.2 x 10*5 ¢cm?3).

2.6.1 Densidades de la nebulosa para el nuevo volumen considerado

Considerando el volumen para la nebulosa calculado en la seccién anterior, y
utilizando la ecuacién 12, determinamos las densidades correspondientes a las re-
giones de emision de cada una de las lineas en estudio. La Figura 35, analoga a
la Figura 33, muestra las densidades de las tres regiones de emisién, He I (A4471),
He II (A4686) y Hp, como funcién de la fase y del dia juliano. La diferencia fun-
damental con los resultados obtenidos en la seccién 2.5.5 corresponde al orden de
las densidades calculadas, en este caso obtuvimos densidades de 10° cm~3 para
el He I y el He II, y del orden de 107 cm~3 para Hp, menores que las obtenidas
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Figura 35: Densidades para las lineas H I (A4471, panel superior), He II (A4686, panel cen-
tral) y Hg (panel inferior), como funcién del tiempo y de la fase. El célculo se

realiz6 para un volumen de la nebulosa de ~ 4.2 x 104> cm3.

anteriormente, en todos los casos. Este resultado era de esperarse, ya que el volu-
men considerado en el presente calculo (el de la nebulosa) es mayor al utilizado
anteriormente (el de la gigante roja). Consideramos que las densidades calculadas
en esta secciéon son mds realistas que las calculadas anteriormente debido a que
contemplan una geometria para la nebulosa también mds realista. Las densidades
obtenidas en este calculo son consistentes con el valor determinado por Luna &
Costa (2005) para PU Vul, quienes estimaron N, = 1.53 x 107 ¢cm—3, basdndose en

las intensidades de las lineas de [OIII].
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2.6.2 Masa de la nebulosa

A continuacion, estimamos la masa total de la nebulosa, utilizando las densida-
des calculadas en la seccion anterior y el volumen de la nebulosa determinado en
2.6,

Mneb = NeVmy, (13)

(Osterbrock, 1989), donde my = 1.67 x 10724 g es la masa del 4tomo de Hidrégeno.
Se podria agregar también la masa de los atomos de He, pero tipicamente hay solo
un He por cada diez H (Aller, 1991), por lo que la despreciamos. Utilizando un
valor de densidad aproximado de 10® cm—3, obtenemos masas de ~ 107> M. Es-
te calculo representa la masa actual de la nebulosa, que incluye la masa eyectada
durante el outburst y la eyectada por la gigante roja. Es decir que en los ~ 36 afios
transcurridos desde el outburst, ~ 107> Mg han sido eyectadas en total. La masa
tipica eyectada en una erupcién tipo nova durante la historia completa de su out-
burst varia entre 10~/ y 1073 Mg, (ver, por ejemplo, Yaron et al., 2005; Bode &
Evans, 2008). En la binaria simbittica AG Peg, por ejemplo, el outburst ha durado
al menos 150 afios y se han eyectado ~ 107> Mg, (Vogel & Nussbaumer, 1994). Da-
do que la gigante roja contintia eyectando material a través de sus vientos, PU Vul
tiene atn un largo camino que recorrer.

2.6.3 Tasa de pérdida de masa

Teniendo en cuenta el célculo para la masa total de la nebulosa que hicimos
en la seccién anterior (Mpep ~ 107> Mg), y considerando que han trascurrido
~ 36 afios desde el outburst de PU Vul, calculamos una tasa de pérdida de masa
de ~ 2.8 x 1077 Mg /afio. Nuevamente, este valor considera tanto la masa eyecta-
da durante el outburst, como la despedida por los vientos desde la gigante roja.
Por lo general, la tasa de pérdida de masa de una gigante roja varia entre 10~/
y 107° Mg /afio (Zuckerman, 1980; Kenyon, 1986b). Esto parece indicar que la
mayor parte del gas ionizado proviene de la gigante roja. Sin embargo, nuestro
calculo representa simplemente una aproximacién, dado que para calcular la ma-
sa de la nebulosa hicimos una suposicién acerca del volumen de la misma. Sion
et al. (1993), encontraron un valor M < 107> M, /afio para la componente caliente
en PU Vul. No obstante, el valor determinado por estos autores representa sim-
plemente una cota superior del valor de la tasa de pérdida de masa de la enana
blanca.

2.7 ESCENARIO CUALITATIVO DE LAS COMPONENTES DEL SISTEMA PU VUL

A continuacién vamos a realizar un andlisis de la geometria de la nebulosa para
tratar de explicar el comportamiento de los flujos y de la curva de luz (Figura 18).
La forma de las curvas de flujo es extrafia, més visiblemente para Hg. El minimo
es plano como un eclipse, pero el maximo es mds redondeado como una varia-
cién elipsoidal o un efecto de reflexién. Para analizar lo que estd sucediendo en
el sistema, vamos a proponer un escenario donde las variaciones son debidas al
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movimiento orbital y existe un oscurecimiento debido a la expansion de la nebu-
losa. Ademads, vamos a considerar que existe un efecto de iluminacién, tal como
se describe en los trabajos de Proga et al. (1996, 1998). Este efecto podria explicar
la forma redondeada del méximo, ya que la expansién de la nebulosa no puede
hacerlo solo a partir de la geometria del sistema.

Vimos que después de 1987 (JD ~ 2447000), el espectro de PU Vul comenzé a
volverse nebular, mostrando fuertes lineas de emisiéon. Este comportamiento es-
td asociado a una nebulosa ionizada en expansién, compuesta por material del
outburst y un viento desde la gigante roja, rodeando a la enana blanca (Vogel &
Nussbaumer, 1992). A medida que la nebulosa continué con su expansion, el bri-
llo de la enana blanca comenz6 a decrecer, generando un decaimiento permanente
de la curva de luz. Después del segundo eclipse, el brillo se mantuvo aproxima-
damente constante por un tiempo, de la fase ~ 1.1 a la ~ 1.35, luego continué
decayendo hasta que ocurri6 el tercer eclipse, cuando la curva de luz alcanzé un
nuevo minimo. Pero después de este tiltimo eclipse, el brillo, en lugar de continuar
decayendo o de mantenerse constante como sucedié después del segundo eclipse,
aument6 alcanzando un méximo local antes de que la enana blanca se ubique fren-
te a la gigante roja, en la fase ~ 2.4, y luego comenz6 a decaer nuevamente. Este
comportamiento indica la existencia de algtn efecto que incrementa el brillo del
sistema antes de que la enana blanca se ubique frente a la gigante roja.

2.7.1  El efecto de iluminacion

Normalmente, las curvas de luz de los sistemas binarios presentan dos minimos,
correspondientes a los eclipses de ambas componentes, en un periodo. Para PU
Vul, observamos un minimo solo cuando la enana blanca se encuentra detrds de
la gigante roja. Pero cuando la enana blanca y la nebulosa que la rodea, que es
la componente mds brillante del sistema, se encuentran cerca de situarse frente
a la gigante roja, se observa un méximo en el brillo. Tal como sefialamos con
flechas rojas en el ultimo panel de la Figura 18, estos maximos suceden en las
fases ~ 1.3 — 1.4, aproximadamente 500 dias antes de que la enana blanca se sitte
al frente, y en la fase ~ 2.4 —2.45, cerca de 300 dias antes del medio periodo.
Creemos que estos maximos se deben a una combinacién del viento proveniente
de la gigante roja y de un efecto de iluminacién que sucede en un punto especifico
de la 6rbita.

Proga et al. (1996) modelaron el espectro emergente de una gigante roja ilumina-
da por la componente caliente de un sistema binario simbiético, encontrando que
para producir los flujos observados, la componente caliente debe iluminar el viento
de la gigante roja. La elevada temperatura efectiva del lado iluminado produce una
expansion de la atmdsfera de la gigante roja. Entonces, la tasa de pérdida de masa
de la gigante roja aumenta, produciendo una componente caliente mas luminosa
y, por lo tanto, una variaciéon sinusoidal del brillo. A modo de ejemplo, la Figura
36 muestra la curva de luz 6ptica de las binarias simbidticas AX Per y AG Peg
(paneles central e inferior, respectivamente). En ambos casos, la forma redondeada
de los maximos en las curvas de luz, se asocia al efecto de iluminacién.

En resumen, proponemos un escenario donde las variaciones observadas en las
curvas de flujo y la curva de luz se deben a un oscurecimiento provocado por la ex-
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Figura 36: Esquema del efecto de iluminacién para una binaria simbiética (panel superior)
y curvas de luz de las binarias simbiéticas AX Per y AG Peg (paneles central e
inferior, respectivamente. Figura extraida de Kenyon, 1986b).

pansién de la nebulosa, que explica el decaimiento permanente de la curva de luz,
y ademds un efecto de iluminacién que genera el aumento de los flujos y del brillo
del sistema en puntos de la 6rbita cercanos a los momentos en que la enana blanca
se encuentra por delante de la gigante roja, presentando una variacién sinusoidal
en la curva de luz.

2.7.2  Otros posibles escenarios

Se han encontrado en la literatura otros escenarios para explicar las variaciones
encontradas en la forma de las curvas de luz y de flujos:

» Excentricidad de la érbita: una posibilidad es que la 6rbita sea excéntrica y
el punto donde se produce el efecto de iluminacién, es decir antes de que la
enana blanca se sittie frente a la gigante roja, corresponda al pericentro de
la 6rbita. Shugarov et al. (2012) propusieron una 6rbita excéntrica debido a
la deteccién de un minimo secundario solo en la banda I, 194 dias después
del medio periodo entre los eclipses 1 y 2 (fase 0.5). Sin embargo, nuestros
maximos son detectados antes del medio periodo. La excentricidad es una
posibilidad factible, pero se necesitan pruebas més contundentes para confir-
marla.

= Nebulosa rodeando a la gigante roja: otra posibilidad para explicar los maxi-
mos, es que existe una nebulosa rodeando a la gigante roja, como propuso
Kato et al. (2012), que podria estar bloqueando el brillo de la enana blanca
cuando la misma no se encuentra frente a la gigante roja. Esta nebulosa po-
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dria ser mas densa en direccién a la enana blanca debido a los vientos, por
ejemplo, ya que de ser simétrica en todas direcciones, bloquearia también la
luz de la propia gigante y no seriamos capaces de observar las variaciones
debido a las pulsaciones. Sin embargo, las pulsaciones se observan y son més
evidentes durante los eclipses, cuando la enana blanca estd completamente
oculta, lo que favorece la idea de una nebulosa asimétrica.

Nussbaumer & Vogel (1996) observaron, a partir de espectros ultravioletas,
que las lineas nebulares altamente ionizadas fueron eclipsadas durante el
eclipse de 1994, mientras que las lineas de baja ionizacién no. Esto indica que
las lineas altamente ionizadas se emiten cerca de la enana blanca, mientras
que las lineas de baja ionizacién son generadas en una regiéon més extendida
(Kato et al., 2012). Kato et al. (2012), modelaron la curva de luz de PU Vul des-
de el comienzo del outburst, hasta el 2010, con un modelo de 4 componentes:
la enana blanca, la gigante roja y dos nebulosas (ver Figura 37). La primera
componente nebular es constante (V = 14) y se asocia a un viento frio des-
de la gigante roja. Ellos suponen que esta componente todavia se encuentra
presente porque Tatarnikova et al. (2011) observaron la linea O VI(A6830) de
dispersién de Raman, lo que indica la presencia de H neutro, relacionado con
el viento de la gigante roja. Sugirieron también que esta componente podria
estar parcialmente ionizada por radiacién de la enana blanca. La segunda
componente nebular se encuentra decreciendo, se desarroll6 cuando el es-
pectro se volvi6 nebular y proviene de la enana blanca, ya que fue eclipsada
con ella en 1994. Este modelo parece ajustar bastante bien las observaciones,
pero a diferencia del nuestro, utiliza una componente extra.

Disco de acrecién: otra posibilidad es la existencia de un disco de acrecién
como propusieron Tatarnikova et al. (2011) como cuarta componente del sis-
tema. Sin embargo, Kato et al. (2012) descartaron esta hipétesis debido a la
falta de pruebas de la existencia de un disco.

RESUMEN DE RESULTADOS Y CONCLUSION

Obtuvimos un total de 479 espectros de la fuente, en un periodo de 32 afios.

Medimos los flujos de las lineas He I (A4471), He II (A4686) y Hg, y determi-
namos que las mismas estdn siendo emitidas principalmente en una regién
cercana a la enana blanca. Sin embargo, existe ademds una emisién mds débil,
posiblemente asociada a la regién que rodea a la gigante roja.

Determinamos temperaturas y luminosidades de la componente caliente y
verificamos que estos pardmetros son consistentes con otros de la literatura.

Al comparar las luminosidades con los flujos, observamos que las curvas
presentan el mismo comportamiento, es decir, el sistema es mas luminoso
cuando los flujos son mayores y viceversa.

Utilizamos el c6digo de sintesis espectral Cloudy para testear los métodos uti-
lizados en la determinaciéon de temperaturas y luminosidades, encontrando
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Figura 37: Modelado de la curva de luz de PU Vul con un modelo de 4 componentes: una

enana blanca, una gigante roja y dos nebulosas (Kato et al., 2012).

que ambos predicen los mismos valores de temperatura para temperaturas
de ~ 100000 K, del orden de nuestros valores. También encontramos que las
predicciones de luminosidades son consistentes con ambos métodos.

Utilizamos Cloudy también para verificar los valores de los flujos medidos y
encontramos que el cédigo predice flujos dentro de nuestro rango.

Finalmente, utilizamos Cloudy para determinar los pardmetros del sistema a
partir de los flujos medidos y encontramos que las temperaturas son consis-
tentes, mientras que las luminosidades no lo son. Atribuimos estas diferen-
cias a la diferencia entre la geometria considerada por Cloudy y la de nuestro
sistema.

Presentamos un modelo para la geometria de la nebulosa que rodea al sis-
tema y determinamos la densidad de la regién de emisién de las lineas de
interés, la masa de la nebulosa y la tasa de pérdida de masa del sistema,
encontrando que la mayor parte del gas ionizado proviene de la gigante roja.

Finalmente propusimos un escenario para explicar la forma de la curva de
luz y de las curvas de flujos, que considera una expansién de la nebulosa y
un efecto de iluminaciéon que genera un aumento en el brillo del sistema.

Tras el andlisis espectroscépico de la binaria simbiética PU Vul, concluimos que
este sistema es tnico debido a su comportamiento y caracteristicas. Vimos que
presenta una curva de luz exética, muy variable, que refleja un niimero importante
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de fenémenos fisicos que tienen lugar en el sistema y que lo hacen muy interesante
para su estudio.






Parte II

ESTUDIO DE ABUNDANCIAS QUIMICAS: ANALISIS DE
LA COMPANERA VISIBLE DEL AGUJERO NEGRO EN EL
SISTEMA V4641 SGR

Desde los comienzos de la investigacion astronémica se han realizado
numerosos estudios tratando de explicar los variados fenémenos por
los que atraviesan diferentes objetos en el Universo y, en particular,
las estrellas, durante su ciclo de vida o evolucion. Como consecuencia
de este extenso andlisis, en la actualidad se piensa que las estrellas de
neutrones y los agujeros negros de masas estelares se forman como
resultado de la evolucion natural de las estrellas masivas, cuando las
mismas alcanzan las etapas finales de su evolucién, agotando todo su
combustible nuclear.






ESCENARIO EVOLUTIVO DE LOS OBJETOS COMPACTOS
MASIVOS

Como vimos anteriormente, de acuerdo con la teoria de evolucién estelar, las
etapas que suceden a la secuencia principal involucran reacciones nucleares, tanto
en el nicleo de la estrella como en las capas de masa concéntricas, que pueden
cesar a diferentes tiempos, generando un reajuste de la estructura de la estrella.
Este reajuste puede provocar la expansién o contraccion del ntcleo o de la cascara
exterior y el desarrollo de zonas de conveccion. El destino final de la estrella que-
dard determinado por la gran pérdida de masa desde la superficie en las etapas
finales de su evolucion.

Cuando el ntcleo de la estrella ha agotado todo su combustible nuclear, colapsa
bajo alguna presién de soporte que le permite alcanzar una nueva configuracion
de equilibrio. De acuerdo a la masa inicial (M), se produciran diferentes colapsos
o explosiones de supernova. Cuando M; < 8 Mg, no se produce la explosiéon de
supernova, solo hay contraccién y se forma una enana blanca. Sin embargo, si la
enana blanca acreta material (desde una compafiera cercana, por ejemplo), podria
también explotar como una supernova la (ver secciéon 3.2). Cuando M; > 8 Mg, a
medida que se van generando elementos quimicos cada vez mas pesados, la masa
y la temperatura del nticleo que se contrae se vuelven lo suficientemente grandes,
de manera que el nicleo colapsa rdpidamente hasta alcanzar una alta densidad
especifica. Luego, el material nuclear se vuelve repulsivo generando la expansién
de las capas externas de la estrella, resultando en una explosién de supernova (ver,
por ejemplo Woosley et al., 2002). Los remanentes de estos eventos de supernova
son estrellas de neutrones o agujeros negros. A continuacién, analizaremos las
diferentes etapas que atraviesan las estrellas masivas hasta producir las estrellas
de neutrones y los agujeros negros.

3.1 ESTRELLAS MASIVAS

Tal como mencionamos anteriormente, las estrellas de neutrones y los agujeros
negros se forman como consecuencia de la evolucién natural de las estrellas masi-
vas (M > 8 M). Estas estrellas juegan un papel muy importante en la evoluciéon
del Universo, debido a que constituyen la principal fuente de elementos pesados
y radiacién ultravioleta (UV). Durante su evolucién, expulsan al medio grandes
cantidades de material, que en algunos casos es ionizado debido a la importante
radiaciéon UV que las mismas emiten. Las estrellas masivas finalizan sus vidas en
explosiones de supernova, mediante las cuales enriquecen el medio interestelar
(ISM, del inglés Interstellar Medium) con elementos pesados como C, N y O. Este
proceso resulta en la formacién de nuevas estrellas més ricas en metales. De esta
manera, las estrellas masivas participan activamente en los procesos de formacién
de estrellas y planetas, como asi también en la composicién y estructura de las
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galaxias (ver, por ejemplo, Burbidge et al., 1957; Fowler & Hoyle, 1964; Woosley
et al., 2002; Bally et al., 2005; Kennicutt, 2005; Zinnecker & Yorke, 2007).

3.1.1  Evolucién de las estrellas masivas en la secuencia principal

La evolucién estelar es una consecuencia inevitable de la fuerza de gravedad y
de los cambios en la composicion quimica debidos a las reacciones nucleares. Cuan-
do se forma una protoestrella a partir del colapso de una gran nube molecular de
gas y polvo, la composicién inicial es homogénea, consistiendo aproximadamen-
te de un 70% de H un 28 % de He y un pequefio porcentaje de otros elementos
maés pesados. La masa inicial de la estrella depende de las condiciones locales en
la nube. Durante el colapso inicial, esta estrella de pre-secuencia principal genera
energia a partir de la contraccién gravitacional. Luego de alcanzar una densidad y
temperatura determinadas, comienza a generarse energfa en el ntcleo a través de
un proceso de fusién exotérmico que convierte H en He. Para masas superiores a
1.5 M (estrellas de tipo espectral A o mds calientes) el proceso de fusién nuclear
usa principalmente 4tomos de C, N y O como catalizadores en el ciclo CNO que
transforma H en He. Cuando la fusién nuclear del H se convierte en el proceso
de generacion de energia dominante y el exceso de energia ganado por contrac-
cién gravitacional se pierde, se tiene una estrella de secuencia principal (ver, por
ejemplo, Hansen et al., 2004). Para estrellas en la secuencia principal, el brillo y
temperatura superficial se incrementan aproximadamente con la edad. Estas es-
trellas se encuentran en equilibrio hidrostatico, donde la fuerza generada por la
presién térmica, que el nicleo caliente ejerce hacia afuera, estd equilibrada por
la fuerza que genera la presioén gravitacional, que las capas superpuestas ejercen
hacia adentro. La energia producida en el ntcleo es llevada a la superficie por
radiacién o por conveccién (donde la energia es transportada por el movimiento
de volimenes de plasma). La conveccién ocurre en regiones con gradientes de
temperatura pronunciados.

Para estrellas masivas, de mas de 10 M, la tasa de generacién de energia du-
rante el ciclo CNO es muy sensible a la temperatura. Como consecuencia, existe
un importante gradiente de temperatura en la regién del nicleo, que resulta en
una zona de conveccién que da lugar a un transporte de energia mds eficiente.
Esta mezcla de material hace que el He sea desplazado de la zona del nticleo don-
de se produce la quema del H, permitiendo que una mayor cantidad del H de la
estrella sea consumido durante su estadia en la secuencia principal. Las regiones
exteriores de una estrella masiva transportan energia mediante la radiacion. Las
estrellas masivas son las primeras en alcanzar la secuencia principal, debido a que
su gran cantidad de materia se contrae rdpidamente. En general, cuanto méds ma-
siva es la estrella, méas rdpido consume su combustible de H y, por lo tanto, menor
es su tiempo de vida en la secuencia principal. La estrella evoluciona fuera de la
secuencia principal una vez que ha consumido ~ 10 % del H en el ntcleo (ver, por
ejemplo, Iben, 1967; Hansen et al., 2004).
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3.1.2  Ewvolucién y colapso nuclear de las estrellas masivas post-secuencia principal

Vamos a analizar el proceso de evoluciéon de una estrella post-secuencia prin-
cipal con una masa inicial superior a 8 M. Como vimos, el H se convierte en
He en la secuencia principal. Lo que sigue, es la quema del He, dando lugar a
un ntcleo de carbono-oxigeno. Las altas temperaturas en los ntcleos de estrellas
masivas permiten que el C y el O puedan quemarse también. A medida que el
ntcleo de carbono-oxigeno contintia contrayéndose, eventualmente se produce la
quema del C, generando una variedad de elementos tales como O, Ne, Na y Mg.
Asumiendo que cada una de estas reacciones nucleares que se suceden alcanza
el equlibrio, se desarrolla en el interior de la estrella una estructura de “capas de
cebolla” (ver Figura 38). Lo que sigue es la quema de estos elementos, generan-
do una nueva composicién dominada por Si. Finalmente, a temperaturas cercanas
a los 3 x 107 K, se genera la quema del Si y se produce un ntcleo de Fe. A las
altas temperaturas presentes ahora en el niicleo de la estrella, los fotones poseen
suficiente energia como para destruir ntcleos pesados, un proceso conocido como
“fotodesintegraciéon”. Cuando la masa del nicleo de Fe que se contrae es lo sufi-
cientemente grande y la temperatura lo suficientemente alta, la fotodesintegracién
puede desarmar el Fe en protones y neutrones individuales. La energia térmica es
removida del gas, pues de otra manera aportaria la presiéon necesaria para sopor-
tar el nicleo de la estrella. Las masas del ntcleo para las cuales este proceso tiene
lugar varfan desde 1.3 M, para estrellas con 10 M en la secuencia principal, a
2.5 Mg, para estrellas con 50 Mg en la secuencia principal (Iben, 1967; Hansen
et al., 2004; Carroll & Ostlie, 2006).

Bajo estas condiciones extremas (temperatura nuclear de ~ 8 x 10 K y densi-
dad nuclear de ~ 10'3 kg m~3, para una estrella de 15 M), los electrones libres
que ayudaban a soportar la estrella por medio de la presion, son capturados por
los ntcleos pesados y por los protones producidos por la fotodesintegraciéon. La
cantidad de energfa que escapa de la estrella en forma de neutrinos es muy gran-
de, de ~ 3.1 x 1038 W. Como consecuencia, el soporte generado por la presién de
los electrones en el ntcleo desaparece y el mismo comienza a colapsar extrema-
damente rdpido (en un segundo, un volumen del tamafio de la Tierra se puede
comprimir a un radio de 50 km). Este colapso contintia hasta que la densidad ex-
cede los 8 x 10'7 kg m—3, aproximadamente tres veces la densidad de un nicleo
atomico. En este punto, el material nuclear, que ahora produce el endurecimiento
del ntcleo debido a la intensa fuerza (usualmente atractiva), se vuelve de repen-
te repulsivo, como consecuencia del principio de exclusién de Pauli aplicado a los
neutrones. El resultado es que el niicleo comienza a expandirse enviando ondas de
presion hacia afuera. Cuando la velocidad de estas ondas alcanza la velocidad del
sonido, las mismas se transforman en ondas de shock que contintian moviéndose
hacia afuera. En el interior de estas ondas se desarrolla una esfera de neutrones,
debida al proceso de fotodesintegracion y a la captura de electrones. El shock ge-
nera que las capas exteriores de la estrella y la materia que resulta del proceso
nuclear se expandan hacia afuera. La energia cinética total en la expansién es del
orden de 10** J, aproximadamente un 1% de la energfa liberada por los neutri-
nos. Finalmente, cuando el material se vuelve 6pticamente delgado a un radio de
aproximadamente 10'3 m, se produce un impresionante espectdculo 6ptico, en el
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Figura 38: Esquema representativo de las distintas capas de elementos que se desa-
rrollan en el interior de una estrella masiva durante su evolucién, a me-
dida que se produce la quema de los distintos materiales (adaptado de
http:/ / galaxiasyfosiles.blogspot.com.ar/2009_11_01_archive.html).

cual se liberan aproximadamente 10%? J de energia en forma de fotones, con un
pico de luminosidad de ~ 107 L, que es capaz de competir con el brillo de una
galaxia completa. Esta explosién de materia y energia es lo que llamamos una “su-
pernova”. La explosién de supernova se produce siempre que la masa del ntcleo
remanente supere el limite de Chandrasekhar (1.46 My, Carroll & Ostlie, 2006).

3.2 EXPLOSIONES DE SUPERNOVA

Si bien hoy en dia se observan supernovas frecuentemente, estos eventos son
extremadamente raros, con una ocurrencia de ~ 1 cada 100 afios en una galaxia.
Debido a un cuidadoso estudio del espectro y la curva de luz de las supernovas,
se han encontrado diferentes clases, con distintos progenitores y mecanismos de
produccién. Las supernovas tipo I fueron identificadas como aquellas que no exhi-
ben lineas de H en su espectro. Dado que el H es el elemento més abundante en el
Universo, este hecho sugiere algo inusual acerca de estos objetos. Por el contrario,
el espectro de las supernovas tipo II contiene fuertes lineas de H (ver, por ejemplo,
Doggett & Branch, 1985; Filippenko, 1997). Las supernovas tipo I pueden dividir-
se a su vez segun su espectro: aquellas que muestran una fuerte linea de Si II en
~ 6150 A se llaman tipo Ia, mientras que las tipo Ib o Ic se basan en la presencia
(Ib) 0 ausencia (Ic) de fuertes lineas de He (ver, por ejemplo, Filippenko, 1997). La
Figura 39 muestra un ejemplo del espectro tipico de cada uno de los cuatro tipos
de supernova.
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Figura 39: Espectro representativo de los cuatro tipos de supernova cerca de sus méximos
de luz (Carroll & Ostlie, 2006).

La falta de lineas de H en las supernovas tipo I indica que las estrellas involu-
cradas se han desprendido de sus envolturas de H. Las diferencias en las caracte-
risticas espectrales entre las tipo Ia y las tipo Ib y Ic, indican que son diferentes
los mecanismos que las producen. Este hecho se refleja en los diferentes ambientes
en los cuales se producen las explosiones. Las supernovas tipo Ia son observadas
en todos los tipos de galaxias, incluyendo las elipticas, que muestran muy poca
evidencia de formacién estelar reciente. Por otro lado, las supernovas tipo Ib y Ic
han sido observadas solo en galaxias espirales, cerca de los lugares de formacién
estelar reciente (regiones H II). Esto implica que las estrellas masivas de corta vi-
da, probablemente estan involucradas con las supernovas tipo Ib y Ic, pero no con
las de tipo Ia (Filippenko, 1997). Las supernovas tipo Ia serian el resultado de la
acrecion de masa por parte de una enana blanca desde una estrella compariera.
Si la enana blanca recibe suficiente masa de su compafiera como para superar el
limite de Chandrasekhar, se produce la fusién en su ntcleo que da lugar a una ex-
plosién termonuclear, expulsando practicamente todo el material que la formaba.
Por otro lado, las supernovas tipo Ib y Ic se producirian como resultado del colap-
so gravitacional de una estrella masiva, tal como se explicé en la seccién anterior
(Filippenko, 1997). Se cree que las de tipo Ib se producen tras el colapso de una
estrella Wolf-Rayet (WN), que ha expulsado toda su envoltura de H por medio de
los intensos vientos propios de este tipo de estrellas. Mientras que las de tipo Ic
se producen en casos extremos, en los cuales no solo escapa el H de la estrella
Wolf-Rayet, si no también el He, quedando expuesto el nicleo de carbono (WC)
(ver, por ejemplo, Massey, 2003; Carroll & Ostlie, 2006).
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Figura 40: Curvas de luz para supernovas tipo I (panel superior izquierdo), tipo II-P (panel
superior derecho) y tipo II-L (panel inferior), en longitudes de onda azules (filtro
B, Doggett & Branch, 1985). Las curvas combinan observaciones realizadas para
varios eventos de supernova.

El panel superior izquierdo de la Figura 40 muestra la curva de luz en longitudes
de onda azules (filtro B), para supernovas de tipo I. El pico de brillo tipico para una
tipo Ia es M = —18.4, mientras que las curvas de luz de las tipo Ib y Ic son mas
débiles en brillo por 1.5 0 2 magnitudes en la banda B, aunque para otras bandas
son muy similares. Todas las supernovas tipo I muestran, luego del maximo, tasas
de disminucién de brillo muy similares, de ~ 0.065 £ 0.007 mag/dia. A los 50 dias
aproximadamente, esta tasa disminuye su velocidad y se vuelve constante, con
las tipo Ia disminuyendo un 50 % mads rdpidamente que las otras (0.015 mag/dia
vs 0.010 mag/dia, Carroll & Ostlie, 2006). Una aplicacién muy importante de las
supernovas tipo Ia es en el cdlculo de distancias extragaldcticas. Dada la similitud
en las formas y en la magnitud de las curvas de luz de este tipo de supernovas, las
mismas se utilizan como medida estdndar de luminosidad. Gracias a que pueden
ser detectadas en galaxias muy lejanas, permiten calcular distancias que de otra
manera no podriamos determinar.

Observacionalmente, las supernovas tipo II se pueden clasificar en tipo II-P (del
inglés plateau, con mesetas) o tipo II-L (lineales, sin mesetas, Barbon et al., 1979).
Se cree que esta diferencia se debe a la existencia de los distintos tipos de envol-
turas de las estrellas. Las supernovas tipo II-P poseen una gran envoltura de H
que atrapa la energia liberada en forma de rayos vy y la libera en frecuencias me-
nores, produciendo la meseta. Por otro lado, las de tipo II-L poseen envolturas
menores, convirtiendo una menor cantidad de energia de rayos y en luz visible
(Chevalier, 1984; Doggett & Branch, 1985). En los paneles superior derecho e infe-



3.2 EXPLOSIONES DE SUPERNOVA
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Figura 41: Clasificacién de los eventos de supernova basada en el espectro en el méximo
de brillo y en la existencia o ausencia de una meseta en la curva de luz de las
supernovas tipo II (Carroll & Ostlie, 2006).

rior de la Figura 40 se muestran las curvas de luz para cada tipo, en la banda B.
Para las supernovas de tipo II-P se observa claramente una meseta, aunque tempo-
ral (~ 30 — 80 dias), después del pico maximo de luz. La meseta no se observa para
las supernovas tipo II-L. Las supernovas tipo II-P ocurren con una frecuencia 10
veces mayor que las de tipo II-L. La Figura 41 muestra un diagrama de 4rbol que
resume la clasificacién de los eventos de supernova en sus distintos tipos (Carroll
& Ostlie, 2006).

3.2.1 Remanentes de supernovas

En las enanas blancas y estrellas de neutrones, la presién que soporta a la estre-
lla es la presion mecanocudntica asociada con el hecho de que los electrones, los
protones y los neutrones deben respetar el principio de Pauli: solo se permite que
una particula ocupe cada estado mecanocudntico. Las enanas blancas son soporta-
das por la presién electrénica degenerada y sus masas se encuentran por debajo de
la masa limite de Chandrasekhar. Cuando la densidad es mayor, el gas electrénico
degenerado se vuelve relativista, y cuando la energia total del electrén excede la
diferencia de masa entre el neutrén y el protén, se pueden convertir protones en
neutrones. Es la presion degenerada de este gas de neutrones la que previene el
colapso gravitatorio y resulta en la formacién de una estrella de neutrones. Las
estrellas de neutrones se soportan de la misma manera en que lo hacen las enanas
blancas, solo que ahora es la presion de degeneracién de los neutrones la respon-
sable de la presién de soporte. Ademds, los neutrones son 2000 veces mds masivos
que los electrones y la presién de degeneraciéon que sostiene a la estrella se pro-
duce a densidades mayores. Tipicamente, una enana blanca posee densidades del
orden de 10° g/cm?, mientras que las de las estrellas de neutrones son del orden
de 10'7 g/cm?3. La masa de las estrellas de neutrones estd acotada por el limite de
Tolman-Oppenheimer-Volkoff, que no estd fijado analiticamente porque depende
de las ecuaciones de estado para la materia nuclear. De todas formas, la mayoria
de las ecuaciones de estado no permiten que la presiéon de degeneracién de los
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neutrones soporte mas de ~ 3 Mg, indicando que las estrellas que llegan a esta
instancia con masas mayores completan el colapso gravitacional, produciendo un
agujero negro (ver, por ejemplo, Carroll & Ostlie, 2006).

Las estrellas de neutrones son pequefias y compactas, con radios del orden de
10 km y densidades de ~ 7 x 10'* g cm 3. La fuerza de gravedad en la superfi-
cie de estas estrellas es del orden de 2 x 10’ cm s=2 y sus temperaturas son de
~ 10® K. Rotan muy rdpidamente, producto del colapso gravitacional, y poseen
campos magnéticos muy intensos, aproximadamente 10'® veces mas intensos que
el campo magnético terrestre. Por otro lado, los agujeros negros colapsan concen-
trando toda la masa de la estrella en unos pocos kilémetros de didmetro, por lo que
las densidades son muy elevadas y la fuerza de gravedad muy intensa (al punto
de no dejar escapar siquiera la luz).

El tamafio de estos objetos y el hecho de que no emitan ningtn tipo de radiacion
directamente, en el caso de los agujeros negros, dificulta su deteccién cuando se
encuentran aislados en el Universo. Sin embargo, cuando los mismos son parte de
un sistema estelar, se pueden detectar gracias a la influencia que ejercen sobre su
entorno. Los sistemas estelares mds comunes son los sistemas binarios. En un siste-
ma binario, las dos estrellas se encuentran ligadas gravitacionalmente y orbitando
en torno a su centro de masas.

3.3 ESCENARIO DE CONTAMINACION ATMOSFERICA

Como vimos, las estrellas de neutrones y los agujeros negros de masas estela-
res son consecuencia del evento de supernova que sucede al colapso gravitacional
de las estrellas masivas (M; > 8 M®) durante las etapas finales de su evolucién.
Cuando estos eventos ocurren en un sistema binario, en el cual una de las compo-
nentes explota como supernova, se cree que parte del material eyectado durante
el evento de supernova podria ser capturado por su compariera en el sistema bi-
nario, contaminando su atmésfera. Cuando la estrella compafiera resulta visible,
permitiendo un andlisis espectroscépico, se espera que las abundancias quimicas
de la misma provean informacién acerca de los productos de la nucleosintesis en
explosiones de supernova de estrellas masivas. Este andlisis, podria acotar muchos
de los parametros involucrados en los modelos de explosion de supernova, tales
como el corte en masa, es decir la masa minima que queda atrapada por el rema-
nente, la cantidad de material que es acretado por el nicleo compacto, la posible
mezcla durante la fase de colapso, la energia de la explosiéon y la geometria de la
misma (Israelian et al., 1999; Gonzdalez Herndndez et al., 2004, 2005).

Con el objetivo de establecer una relacién entre los objetos compactos y sus estre-
llas progenitoras, diversos autores han estudiado y verificado el escenario propues-
to. Israelian et al. (1999) estudiaron las abundancias de la compafiera del agujero
negro en el sistema GRO J1655—40, encontrando varios elementos o' (O, Mg, Si,
Sy Ti) enriquecidos en un factor 6 — 10. Debido a que estos elementos no pueden
generarse en una estrella compariera de baja masa, su presencia se interpreté como
evidencia del evento de supernova que originé el objeto compacto. Tras el analisis
de las abundancias relativas, se determiné que el progenitor del objeto compacto

Los elementos « son el producto del proceso «, una de las clases de fusién nuclear, bajo la cual la
estrella convierte He en elementos mds pesados.



3.3 ESCENARIO DE CONTAMINACION ATMOSFERICA

en este sistema se encontraba en el rango de masas 25 —40 M. Las sobreabun-
dancias encontradas en este trabajo, se compararon con diferentes modelos de
explosion de supernova: el modelo estdndar, el de hipernova y un modelo simple
de la evolucién de la binaria y la contaminacién de la secundaria (Brown et al.,
2000; Podsiadlowski et al., 2002). Podsiadlowski et al. (2002), demostraron que los
mejores ajustes se obtienen para estrellas de He con masas de 10—16 Mg, para
modelos de hipernova esféricos. Con el objetivo de realizar un andlisis detallado
del mismo sistema (GRO J1655—40), Gonzélez Hernandez et al. (2008a) también
estudiaron las abundancias quimicas de la compariera visible en el sistema. Estos
autores, encontraron abundancias consistentes con las solares para Al, Ca, Ti, Fe y
Ni, mientras que el Na, O, Mg, Si y S resultaron enriquecidos. Como consecuencia,
determinaron que el agujero negro en este sistema se formé en una explosiéon de
hipernova de una estrella progenitora con una masa de 30 — 35 M. Sin embargo,
estos modelos producen abundancias de Al y Na casi 10 veces mayores que los
valores observados.

Gonzélez Herndndez et al. (2004) estudiaron la composicién quimica de la com-
pafiera visible del agujero negro en el sistema Ao620—00, encontrando sobreabun-
dancia de Fe, Ca, Ti, Ni y Al. Los autores determinaron que estas abundancias se
pueden obtener si un progenitor con un ntcleo de He de ~ 14 Mg exploté con
un corte en masa en el rango 11—12.5 M), tal que ninguna cantidad significativa
de Fe pudiese escapar del colapso de las capas internas. Se encontré ademads, una
sobreabundancia de Li en la estrella secundaria, en comparacién con estrellas de
campo tardias, de secuencia principal. Esto indicarfa que se trata de un sistema
joven o que existe algiin mecanismo de preservaciéon del Li producido.

Por otro lado, el sistema Cen X—4 fue estudiado por Gonzdlez Hernandez et al.
(2005), quienes encontraron que la compariera de la estrella de neutrones en este
sistema presenta sobreabundancias de Fe, Ca, Ti, Al y Ni. Estas abundancias se
pueden justificar si la estrella secundaria capturé parte del material eyectado por
la explosiéon de supernova esféricamente simétrica de un ntcleo de He de 4 Mg,
y un corte en masa de ~1.5 Mg, tal que una cantidad significativa de Fe pudo
escapar del colapso de las capas internas, enriqueciendo la abundancia de Fe en la
estrella secundaria.

Gonzélez Hernandez et al. (2006, 2008b) analizaron las abundancias quimicas de
la compariera del agujero negro binario XTE J1118+480. Estos autores encontraron
un enriquecimiento de Mg, Al, Ca, Fe, Ni, Li, Si y Ti, en relacién con las abun-
dancias solares. Tras estudiar diferentes escenarios para la formacién del agujero
negro, determinaron que las abundancias observadas se pueden explicar con un
modelo de supernova no-esféricamente simétrico.

Las abundancias quimicas de la compariera visible del agujero negro en el sis-
tema V404 Cygni, fueron estudiadas por Gonzdlez Hernandez et al. (2011). La
sobreabundancia de O, Na, Mg, Al, Si, Ca, Ti, Cr, Fe y Ni encontrada en la at-
mosfera de la estrella compariera sugiere que el objeto compacto se puede haber
formado como consecuencia tanto de una explosién de supernova rica en metales
esféricamente simétrica, como de una explosion asférica. Sin embargo, ninguno de
los dos modelos es capaz de reproducir las abundancias de O y Mg, que resultan
muy alta y muy baja, respectivamente, en comparacién son las predicciones de los
modelos.
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Finalmente, Sudrez-Andrés et al. (2015) analizaron la composicién quimica de la
estrella compafiera de la estrella de neutrones en el sistema Cyg X—2, encontrando
que los elementos «, como el Mg, Si, S y Ti son sobreabundantes, mientras que
elementos como el Ni y el O resultaron subabundantes. Los autores lograron re-
producir las abundancias observadas con un modelo de explosiéon de supernova
no-esféricamente simétrico, con un corte en masa en ~1.4—1.6 Mg, lo que permi-
te que elementos como el Ni, Ti, S y Si, escapen del colapso, contaminando la
atmosfera de la secundaria.

El estudio de las abundancias quimicas de las atmésferas estelares de las compa-
fieras visibles de estrellas de neutrones y agujeros negros resumido arriba, refleja,
en todos los casos, metalicidades cercanas a las solares y abundancias quimicas
que difieren de las solares, independientemente de la ubicacién de los sistemas
con respecto al plano galdctico. Con el objetivo de confrontar el escenario descrip-
to maés extensivamente con nuevos datos observacionales, se realizé un estudio
espectroscopico de los objetos del catdlogo de agujeros negros de masas estela-
res en la Galaxia de Ctineo & Gomez (2012), con los telescopios del Observatorio
Gemini.

El Observatorio Gemini consiste de dos telescopios gemelos de 8.1 metros de
didmetro, ubicados uno en cada hemisferio (en Mauna Kea, Hawaii, y en Cerro
Pachén, Chile), lo que permite la observacién del cielo completo. Cada telescopio
cuenta con un conjunto de instrumentos que cubren las longitudes de onda 6pti-
cas e infrarrojas. Algunos instrumentos se encuentran montados en los telescopios
de manera simultdnea, permitiendo una gran flexibilidad con respecto a la adap-
tacion a cambios climéticos, la observacién de multiples programas que requieran
diferentes instrumentos en una noche, y la rdpida respuesta a observaciones de ul-
timo momento, como por ejemplo eventos transitorios tales como los estallidos de
rayos y. En particular, los telescopios cuentan con dos espectrégrafos multi-objeto
(GMOS, Gemini Multi-Object Spectrographs), uno en cada telescopio, que permiten
realizar espectroscopia de ranura larga y multi-ranura (0.36 — 0.94 um), e imagen
sobre un campo de 5.5” cuadrados. Los espectrégrafos GMOS utilizaron en un prin-
cipio CCDs EEV, consistentes en un arreglo de 3 chips, de 2048 x 4608 pixeles cada
uno. Un CCD de mejor respuesta, el e2v DD, pero con caracteristicas similares al
anterior, fue instalado en GMOS-N en Octubre del 2011. Por otro lado, en el GMOS-
S comenz6 a utilizarse el CCD Hamamatsu, con 3 chips de 2048 x 4176 pixeles cada
uno, que representan un campo de 15 pm? (6266 x 4176 pixeles), en Junio del 2014.
Cada espectrografo posee varias redes de difraccion que permiten alcanzar un po-
der resolvente R* de hasta ~ 4400 (para una ranura de 0.5”). Las caracteristicas de
estos telescopios y de los espectrégrafos GMOS, sumado a la disponibilidad de
los instrumentos, de ~ 40 horas por telescopio y por semestre para observadores
Argentinos, los convierten en herramientas ideales para el estudio de los sistemas
binarios con estrellas de neutrones o agujeros negros, dado que esta clase de obje-
tos son normalmente débiles (V > 15).
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ABUNDANCIAS QUIMICAS DE LA COMPANERA VISIBLE
DEL AGUJERO NEGRO BINARIO V4641 SGR

4.1 INTRODUCCION

El sistema binario con agujero negro V4641 Sgr (XTE J1819—254), fue descubierto
simultdneamente por los telescopios BeppoSAX (in 't Zand et al., 1999) y Rossi
X-ray Timing Explorer (Markwardt et al., 1999), durante un outburst en rayos X,
con una intensidad que vari6 entre 1 y 80 mCrab® (2 — 10 keV), y un pico de
~ 8.8 magnitudes en la banda V (Stubbings et al., 1999), en Febrero de 1999. La
fuente fue detectada en radio, en Septiembre de 1999 (Hjellming et al., 2000), poco
después de otros dos outbursts de rayos X. Estas observaciones evidenciaron la
presencia de un jet expandiéndose a muy grandes velocidades, con un movimiento
propio de ~ 0.22 — 1 segundos de arco por dia, lo que convierte a la fuente en uno
de los pocos micro-cudsares® con radio jets relativistas bien resueltos.

V4641 Sgr presenta algunas caracteristicas que lo diferencian de los demdas LMXBs
(del inglés, Low-Mass X-ray Binaries; ver Capitulo 5 para més detalles). La estrella
compafiera del agujero negro es la mas masiva, brillante y azul de las estrellas
compafieras de todos los LMXBs. Es 6pticamente brillante en inactividad (V ~ 13.7)
(Orosz et al., 2001), es decir cuando el objeto compacto no se encuentra acretando,
en comparacién con las magnitudes normales en inactividad para esta clase de
objetos (V > 15). Ademads, los outbursts en rayos X no siguen el comportamiento
general de estos sistemas transitorios: un aumento rapido de brillo y un decreci-
miento exponencial (Chen et al., 1997). En lugar de esto, los outbursts son repen-
tinos y decaen con la misma velocidad. Por ejemplo, durante un outburst sufrido
en Septiembre 1999, la fuente alcanz6 12.2 Crab en 8 horas y decay6 a 0.1 Crab en
menos de 2 horas (Smith et al., 1999). Este comportamiento sugiere que podrian
existir objetos similares en nuestra Galaxia que pasaron desapercibidos al entrar en
outburst debido a la debilidad y corta duracién de los mismos (Chaty et al., 2003).

4.1.1  Caracteristicas generales del sistema

La contraparte Optica de este sistema es una estrella variable descubierta por Go-
ranskij (1978). Goranskij et al. (2003) observaron que las curvas de luz en las bandas
V y R de V4641 Sgr estdin dominadas por variaciones elipsoidales de la estrella se-

Crab es una unidad de medida de la intensidad de una fuente emisora de rayos X, definida co-
mo la intensidad de la Nebulosa del Cangrejo (Crab Nebula, en inglés) en rayos X. La conversién
del Crab en otras unidades, depende del rango de energia considerado. En el rango de 2—10 keV,
1 Crab=2.4x10 8 ergcm=2 s~ .

Los micro-cudsares son una version pequefia de los cudsares, objetos compactos rodeados de un
disco de acrecién, que emite rayos X debido a la alta temperatura producto de la friccién durante la
acreciéon. Lo que diferencia a estos objetos de otras fuentes de rayos X es la emisién en ondas de radio,
generada por particulas subatémicas moviéndose a la velocidad de la luz, que puede manifestarse
como un jet, es decir un flujo de material saliente.
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cundaria. Se ha determinado que la compafiera 6ptica de la fuente es una estrella
Bolll tardia que evolucioné fuera de la secuencia principal, con una masa aproxi-
mada de entre 5.49 y 8.14 M, (Orosz et al., 2001). Estos autores midieron, ademés,
Terr = 10500 £ 200 K, logg = 3.5£0.1 y Vipesini =123+ 4 km s—T, y estimaron
que el objeto compacto en V4641 Sgr tiene una masa entre 8.73 y 11.7 M, y que el
periodo del sistema es de 2.817 dias. Recientemente, MacDonald et al. (2014) rede-
finieron algunos de estos pardmetros, encontrando Vyo¢sini = 100.9 £ 0.8 km s 1)
un dngulo de inclinacién i = 72°.3 £4°.1, y masas, para el agujero negro y la
compafiera 6ptica de Mgy = 6.4+0.6 Mg y My = 2.9+ 0.4 Mg, respectivamen-
te. Ademads, calcularon una distancia al sistema de 6.2+ 0.7 kpc y determinaron
Tersr = 10250 £ 300 K. Por otro lado, Charles et al. (1999) reportaron la presencia

de un fuerte viento.

4.1.1.1  Estados dpticos activo y pasivo

Los pardmetros del sistema binario, tales como funcién de masas, cociente de
masas y dngulo de inclinacién, se determinan durante los periodos de inactividad
de estas fuentes. Para esto se asume que si el sistema se encuentra en inactividad en
rayos X, no varia en las demds longitudes de onda tampoco. Sin embargo, algunos
estudios (Cantrell et al., 2008, 2010) han demostrado que esto no es siempre cierto,
ya que hay sistemas que muestran variabilidad que no puede ser explicada con
las variaciones elipsoidales. MacDonald et al. (2014) analizaron datos fotométricos
a lo largo de 10 afios y encontraron que V4641 Sgr presenta dos estados pticos,
pasivo y activo, durante el estado de inactividad en rayos X. El estado pasivo estd
dominado por variaciones elipsoidales y es estable en la forma y variabilidad de
la curva de luz, mientras que el estado activo es més brillante y variable, probable-
mente debido a un incremento en la tasa de acrecién. Estos estados pueden durar
semanas o meses. La fuente pasa aproximadamente un 85 % de su tiempo en el
estado de inactividad en rayos X, en el estado pasivo, y solo un 15 % en el estado
activo.

4.1.1.2  Distribucion espectral de energia

Con el objetivo de caracterizar a la compafiera visible en el sistema binario
V4641 Sgr, realizamos un andlisis de su distribucién espectral de energia (SED,
del inglés Spectral Energy Distribution). Lo que se busca es comparar la SED obser-
vada del objeto con la emisién de cuerpo negro que mejor se ajusta a los flujos
y determinar si existe algtin apartamiento o exceso, en particular en el infrarro-
jo, que pueda diferenciar a la comparfiera de aquellas estrellas aisladas del mismo
tipo espectral. Se piensa que la presencia del objeto compacto en el sistema bina-
rio modifica el comportamiento del mismo y en particular, de la estrella visible,
generando variaciones en sus pardmetros.

Este objeto cuenta en la literatura con un ntimero de flujos/magnitudes medi-
das adecuado como para cubrir la SED. Dada la variabilidad de la fuente, lo mds
adecuado para realizar este estudio seria contar con flujos obtenidos todos en la
misma época. Sin embargo, la variabilidad afecta sobre todo a las longitudes de
onda mads cortas, por lo que el presente andlisis, que considera principalmente
longitudes de onda infrarrojas, no se ve afectado sustancialmente por la misma.



4.1 INTRODUCCION

Los flujos utilizados en la construccién de la curva se obtuvieron de algunas de
las bases de datos que se encuentran en el sitio web del VizieR Photometry viewer3.
Utilizamos principalmente datos de WISE (del inglés, Wide-field Infrared Survey Ex-
plorer), 2MASS (del inglés, Two Micron All-Sky Survey), DENIS (del inglés, DEep
Near Infrared Survey), VVV (del inglés, VISTA Variables in the Via Lactea Survey),
SPM3y (del inglés, Yale/San Juan Southern Proper Motion Catalog 4, Girard et al., 2011)
y del All-sky catalog of solar-type dwarfs (Nascimbeni et al., 2016). En diversos tra-
bajos (ver, por ejemplo, Kennedy & Wyatt, 2012) se ha observado que los flujos
correspondientes a la banda 4 de WISE, W4 (22 um), corresponden a emision difu-
sa galdctica o extragaldctica, o estdn contaminados por ella. Dado que para nuestra
fuente solo el flujo correspondiente a esta banda se aparta significativamente de
los demds, decidimos descartarlo ante la posibilidad de que no corresponda a la
fuente.

A la curva observada le ajustamos un cuerpo negro correspondiente a una estre-
lla aislada de diferentes temperaturas y determinamos cual de ellas ajusta mejor
las observaciones. La Figura 42 muestra la SED de V4641 Sgr, junto con las curvas
de cuerpo negro correspondientes a T = 8000 K (curva roja) y Teer = 10500 K
(curva azul). Como vimos anteriormente, en la literatura se encuentra una tempe-
ratura de 10500 K (Orosz et al., 2001) para este objeto. Al ajustar a los datos un
cuerpo negro de 10500 K, observamos que el ajuste es bueno, sin embargo, el cuer-
po negro de 8000 K ajusta los datos con una mejor aproximacién. Se observa en el
gréfico que la fuente no presenta exceso alguno.

Se encuentran en la literatura diversos trabajos en los que se analizan las SEDs
de las compafieras visibles en sistemas binarios con objetos compactos. Gelino et al.
(2010), por ejemplo, estudian las SEDs de 5 compafieras visibles de agujeros negros
estelares, encontrando excesos en el infrarrojo medio para dos de ellas. Esto nos
demuestra que en este tipo de sistemas los excesos pueden presentarse o no. Para
los casos donde se observan excesos, existen diferentes escenarios para explicar
los mismos: un disco de acrecién, material circumbinario o emisién no térmica de
un jet, son algunos de ellos. La no deteccién de excesos en nuestra fuente llama
la atencién, dado que la misma, tal como mencionamos anterioremente, posee un
jet. En cualquier caso, los excesos reflejan la existencia de estructuras en estos
sistemas generadas por la presencia del objeto compacto, que podrian modificar
los pardmetros de las comparieras visibles y del propio sistema, en comparacién
con estrellas aisladas de los mismos tipos espectrales.

4.1.1.3 Actividad de V4641 Sgr en rayos X

V4641 Sgr es un sistema binario que ha presentado una intensa actividad desde
su descubrimiento como fuente emisora de rayos X. Después de la variabilidad en
rayos X sufrida por la fuente en Febrero de 1999, lo que di6 lugar a su descubri-
miento como LMXB transitoria, la misma experimenté en Septiembre del mismo
afio un outburst que alcanzé un pico de 4.5 Crab y otro de 12.2 Crab de intensi-
dad, tal como se mencioné anteriormente, en la banda 2 — 12 keV (Stubbings et al.,
1999). La Figura 43 muestra una imagen 6ptica de la fuente durante el principio del
outburst (panel izquerdo) y una durante su méximo (panel derecho, Uemura et al.,

3 http:/ /vizier.u-strasbg.fr/vizier/sed/
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Figura 42: SED de V4641 Sgr. Las lineas roja y azul representan los ajustes de cuerpo negro
para temperaturas de 8000 y 10500 K, respectivamente.

2002). Claramente, puede apreciarse la diferencia en el brillo 6ptico (~ 3 mag) entre
ambas imédgenes. La fuente volvi6 a la actividad en rayos X en Mayo del 2002, cuan-
do alcanz6 picos de 4.5 mCrab y 10 mCrab (2 —10 keV, Markwardt & Swank, 2002)
y en Agosto del 2003, cuando presentd erupciones que alcanzaron los 100 mCrab
(Bailyn et al., 2003). En la Figura 44 se graficaron las intensidades de los diferentes
outbursts sufridos por la fuente a lo largo de los afios, después del intenso outburst
de Septiembre de 1999, mencionado. En Julio del 2004, V4641 Sgr nuevamente en-
tré en actividad, con flujos que llegaron a los 8.2 mCrab (2 — 10 keV, Swank, 2004).
La fuente sufrié otro outburst en Junio del 2005 (Swank et al., 2005) y otro mads
en Julio del 2007 (Cackett & Miller, 2007), mas débiles que los experimentados
anteriormente. Otros dos outbursts débiles, ocurrieron en Octubre del 2008 (Ya-
maoka et al., 2008), donde la fuente present6 una intensidad de ~ 0.6 — 0.7 mCrab
(0.3—10y 2—10 keV), y entre Julio y Septiembre del 2010 (Yamaoka & Nakahira,
2010; Yamaoka et al., 2010b), donde la intensidad fue de 1 —3 mCrab (2 — 10 keV).
Sin embargo, este tltimo periodo de variabilidad evolucioné hacia uno maés inten-
s0, alcanzando 9 mCrab (2 — 10 keV) hacia finales de Septiembre (Yamaoka et al.,
2010a). En Junio del 2014, se detect6 nueva actividad de la fuente en rayos X (Ta-
chibana et al., 2014), cuando la misma sufrié dos outbursts con intensidades de 32
y 22 mCrab (2 —4 y 4 — 10 keV, respectivamente). Finalmente, el tltimo periodo
de actividad de V4641 Sgr se detect6 en Julio del 2015 (Yoshii et al., 2015; Altami-
rano et al.,, 2015). En esta oportunidad, la fuente alcanzé intensidades de 17.3 y
26.9 mCrab, en los rangos de 2 — 4 y 4 — 10 keV, respectivamente.
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Figura 43: Imdgenes Opticas sin filtro de V4641 Sgr, obtenidas durante el principio del
outburst de Septiembre de 1999 (panel izquierdo) y durante su maximo (panel
derecho; Figura obtenida de Uemura et al., 2002).
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Figura 44: Intensidad de los outbursts en rayos X sufridos por la fuente V4641 Sgr en fun-
cién del tiempo, para el periodo comprendido entre el 2002 y el 2015. Los flujos,
en la banda de ~ 2 — 10 keV, se encuentran en unidades de mCrab.
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4.1.2  Revision de los estudios de abundancias quimicas en V4641 Sgr

Orosz et al. (2001), realizaron un andlisis de la estrella secundaria usando espec-
tros de mediana resolucién (R ~ 1200—7700) para estimar abundancias quimicas
de varios elementos. Encontraron sobreabundancias de N, O, Mg, Ca y Ti, y abun-
dancia solar para el Si. Sin embargo, sefialaron que para establecer anomalias en
las abundancias, son necesarios datos de mayor resolucién y mejores modelos. Sa-
dakane et al. (2006), también realizaron un estudio de la composicién quimica de
V4641 Sgr, pero utilizando espectros de alta resolucién (R ~ 40000). Tras el analisis
de abundancias de 10 elementos, encontraron sobreabundancias en dos de ellos: N
y Na. De la comparacion de las lineas de los otros 8 elementos (C, O, Mg, Al, Si, Ti,
Cr y Fe) con espectros de estrellas de referencia observadas en la misma noche y
con la misma configuracién instrumental, concluyeron que no hay diferencias, por
lo que V4641 Sgr presenta abundancias solares para estos elementos, al igual que
las estrellas de referencia. Estos autores estudiaron también diferentes escenarios
de formacion del objeto compacto, para explicar las abundancias observadas, y
determinaron que la progenitora del agujero negro fue una estrella de secuencia
principal de ~35 M, y que después de transformarse en una estrella de He de
~10 M, atraves6 una explosién “oscura” que eyecté solamente una capa externa
rica en N y Na, de la estrella de He, sin 56N radiactivo.

4.2 OBSERVACION Y REDUCCION

El 13 de Agosto del 2013 obtuvimos espectros de ranura larga de V4641 Sgr con
el espectréografo GMOS, montado en el telescopio Gemini Norte, bajo el programa
GN-2013B-Q-12. Cuatro espectros de 300 segundos de exposicién, dos centrados
en 5400 A y dos en 6800 A para evitar los intervalos vacios del CCD, se tomaron
utilizando la red B120o (1200 1/mm), una ranura de 0.5” y un bineado de 1 x 1.
Esta configuracion permitié alcanzar una resolucién intermedia R ~ 3700 y un
cubrimiento del rango espectral comprendido entre 4700 y 7500 A.El seeing en el
momento de la observaciéon fue de 0.6”. Se observé ademds una ldmpara CuAr
(cobre-argén) para cada configuracion, inmediatamente antes o después de cada
espectro de ciencia, para realizar la calibracién en longitud de onda.

Para reducir los espectros se usaron las tareas del paquete GMOS, dentro del pa-
quete de Gemini v1.13 para el software de reduccion IRAFE. Se aplicaron las tareas
gbias y gsflat para construir los bias y los flats, respectivamente, y se utiliz6 la tarea
gsreduce para aplicar estas correcciones a los espectros. Las tareas gswavelength y gs-
transform permitieron la calibracién en longitud de onda de los espectros, mientras
que gqecorr, gscrrej y gsskysub, se utilizaron para corregir los espectros por eficien-
cia cudntica, eliminar rayos cdsmicos y extraer las lineas de cielo, respectivamente.
Finalmente, se extrajeron los espectros utilizando la tarea gsextract. Con el objeti-
vo de aumentar la relacién sefial-ruido (5/N), se combinaron los cuatro espectros
para obtener un espectro final con S/N de ~ 270 en ~ 4750 A, ~ 345 en ~ 6050 A
y ~ 380 en ~ 6800 A. El ajuste del continuo se realiz6 con la tarea splot de IRAF.
Utilizando las lineas del H como referencia (Hy y Hg) y un modelo estelar con una
temperatura Te¢e = 10500 Ky log g = 3.5 (Orosz et al., 2001), se corrigi6 el espectro
final por el movimiento de velocidad radial, llevdndolo a velocidad cero. Debido
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Figura 45: Espectro observado de la compafiera 6ptica en el sistema binario V4641 Sgr.

a la presencia de lineas de origen teltrico en la regién comprendida entre 6850 y
7500 A, el espectro final fue recortado de manera de conservar la region espectral
entre 4700 y 6850 A.Enla Figura 45 se muestra el espectro de V4641 Sgr, donde se
sefialaron algunas lineas del medio interestelar conocidas, denomindas DIBs (del
inglés Diffuse Interstellar Bands), las cuales se encuentran listadas en Herbig (1995).

4.3 ANALISIS DE ABUNDANCIAS QUfMICAS

Con el fin de determinar posibles diferencias en las abundancias de la estrella
observada con respecto a las solares para una estrella del mismo tipo espectral, se
trabajé con la técnica de sintesis espectral. Este método permite simular la radia-
cién emitida por una estrella con determinados pardmetros estelares y abundan-
cias quimicas iniciales, generando un espectro sintético. Para obtener el espectro
sintético se utilizaron los c6digos ATLASg (Castelli & Kurucz, 2004), que calcula
la energia radiada por la estrella del modelo que ingresamos, y SYNTHE (Kurucz
& Avrett, 1981), que transforma esa energia radiada en un espectro, junto con un
modelo de atmosfera estelar de Kurucz (2005), con una temperatura efectiva, gra-
vedad superficial y velocidad de rotacién iguales a las de la estrella observada.

Con el objetivo de llevar a cabo una comparacién de nuestro andlisis con los rea-
lizados por Orosz et al. (2001) y Sadakane et al. (2006), decidimos utilizar en estos
célculos los pardmetros determinados por Orosz et al. en lugar de los actualizados
por MacDonald et al.. Ademds, consideramos que estos tltimos no difieren en gran
medida de los primeros. Tal como se mencioné anteriormente, Orosz et al. calcu-
laron Te¢s = 10500 £ 200 K, a partir de la intensidad de la linea de He I (A4024),
y un valor log g=3.5+0.1, a partir de los anchos de las lineas de Balmer, ambos
pardmetros consistentes con los determinados por Sadakane et al.. Por otro lado,
si bien los valores de V;q¢sin i determinados por ambos autores difieren, usamos
para nuestro anélisis 12344 km s~ ', el valor calculado por Orosz et al., ya que los
autores ajustaron el espectro completo para determinarlo, en lugar de utilizar solo
el perfil de la linea de Mg II (A4481) como lo hacen Sadakane et al.. Ademas, la
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resolucién de los datos de Orosz et al., R ~ 1200 - 7700 es mds consistente con la
de nuestros datos que la de Sadakane et al., R ~ 40000. En el andlisis se asumio,
ademas, velocidad de microturbulencia nula.

Para identificar las lineas espectrales se utilizaron las tablas de lineas de Moo-
re* (Moore, 1945). A continuacién se detalla el procedimiento llevado a cabo en el
calculo del espectro sintético. En primer lugar se utilizé el modelo de atmdsfera
estelar de Kurucz’, con los mismos pardmetros que nuestra estrella, y las abun-
dancias solares como entrada de ATLASg, y la salida de éste como entrada de
SYNTHE. Esto gener6 el espectro sintético de una estrella con los mismos paré-
metros que la compafiera Optica en el sistema V4641 Sgr, pero con abundancias
solares. Al comparar este espectro con nuestro espectro observado, se identifica-
ron las lineas que necesitaban ser ajustadas y se las asoci6 a sus correspondientes
elementos quimicos utilizando las tablas de Moore. Para esto se utiliz6 un criterio
personal, el cual se describird a continuacién para una de las lineas, a modo de
ejemplo. Se observa una linea en el espectro con centro en ~ 5041 — 5042 A, pero
como la velocidad de rotacién de la estrella es alta, las lineas estdn ensanchadas,
entonces buscamos en la Tabla Moore las lineas comprendidas en un rango mayor,
entre ~ 5039 y 5044 A. De todas las lineas que aparecen en ese rango, las que tienen
menor multiplicidad y que es probable que aparezcan en el espectro de nuestra es-
trella son Ti I, Si Il y Fe I. También el C I podria ser bastante probable, pero como
no hay registros en estudios anteriores de la presencia de este elemento en nuestra
estrella, entonces lo descartamos. Tomando nota de la linea y el multiplete de cada
uno de esos elementos probables, vamos a la primera parte de la Tabla Moore, don-
de se observan las intensidades de cada linea. Vemos que la linea en 5041.063 A de
Si I, con multiplete 5, tiene una intensidad de 8, que es relativamente alta en com-
paracién con la maxima intensidad de los primeros multipletes (de ~ 10). La linea
de Ti I en 5039.959 A, del multiplete 5, presenta una intensidad de 22, mayor que
las intensidades de los primeros multipletes de este elemento. Sin embargo, se ob-
servan intensidades incluso mayores para otros multipletes. Por otro lado, la linea
en 5040.642 A, también de Ti I pero del multiplete 38, presenta una intensidad de
tan solo 6, por lo que es poco probable que la linea que observamos en el espectro
se deba al Ti. Finalmente, vemos que la linea en 5041.074 A de Fe I, del multiplete
16, presenta una intensidad de 7, mientras que la linea en 5041.759 A, también
de Fe I pero del multiplete 36, muestra una intensidad de 10. Ambos valores son
muy pequefios en comparacién con las intensidades que muestran otras lineas del
Fe. Entonces, concluimos que la linea se debe al Si y, de hecho, observamos clara-
mente como varia la intensidad de la linea al modificar la abundancia de Si en el
modelo. Una vez que se identificaron todas las lineas intensas del espectro, se re-
piti6é todo el procedimiento cuantas veces fuese necesario, manteniendo el modelo
de atmdsfera inicial, pero modificando las abundancias de cada elemento una por
una, hasta obtener un ajuste satisfactorio del espectro observado completo.

http:/ /nvlpubs.nist.gov/nistpubs/Legacy/TN/nbstechnicalnote36.pdf

Los modelos de atmésferas de Kurucz consideran que existe equilibrio termodindmico local (LTE,
del inglés Local Thermodynamic Equilibrium) en la atmosfera de la estrella. Sin embargo, en estrellas
tempranas, los efectos NLTE (del inglés Non-Local Thermodynamic Equilibrium) se pueden volver im-
portantes. Dado que la estrella en nuestro sistema, con una temperatura efectiva de 10500 K, se
encuentra al limite de lo que se considera una estrella temprana, creemos que, en primera aproxima-
cién, los modelos LTE resultan adecuados para la determinacioén de abundancias.


http://nvlpubs.nist.gov/nistpubs/Legacy/TN/nbstechnicalnote36.pdf
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Figura 46: Fragmento del espectro de la compafiera 6ptica en el sistema binario V4641 Sgr,
comprendido entre 4990 y 5080 A; en negro se muestra el espectro observado,
en azul el espectro sintético y en rojo el espectro sintético de una estrella del
mismo tipo espectral pero con abundancia solar.

4.4 RESULTADOS

En las Figuras 46, 47, 48, 49 y 50 se observan en detalle diferentes fragmentos
del espectro obtenido; en negro se muestra el espectro observado, en azul el espec-
tro sintético ajustado y en rojo el espectro sintético de una estrella con la misma
temperatura efectiva, gravedad superficial y velocidad de rotacion que la estrella
observada, pero con abundancia solar. Se han sefialado en los espectros algunas
de las lineas ajustadas, correspondientes al N, O, Mg, Si, Cr y Fe. En general, las
lineas se observan solapadas debido a un ensanchamiento producido por la alta
velocidad de rotacién de la compafiera visible, por lo que al modificar la abun-
dancia de un elemento para ajustar una linea determinada, pueden cambiar los
ajustes realizados a otras lineas debido a contribuciones de ese mismo elemento.
Esto dificulta el ajuste de todas las lineas de un elemento particular y, por ende, la
determinacion de abundancias. Sin embargo, se ajustaron las diferentes lineas del
espectro considerando los elementos que contribuyen en mayor medida en cada
una de ellas.

En la Figura 50 se observa que las lineas de N alrededor de los ~ A6483 A se
lograron ajustar bastante bien, encontrando este elemento sobreabundante en un
factor de 1.19 dex®. Este resultado es consistente con los reportados por Orosz et al.,
1.0 dex y Sadakane et al., 0.8 dex para el N, quienes, como ya se menciond, reali-
zaron estudios de sobreabundancias quimicas de la compafiera visible del sistema
binario V4641 Sgr, similares al nuestro.

Por otro lado, las lineas de O observadas en las Figuras 46, 48, 49 y 50, en
~ A5019 A, ~ A5330 A, A5958.5 A y ~ A6456 A, respectivamente, también se ajusta-
ron adecuadamente. Sin embargo, no se logré un buen ajuste para la linea de O I
en ~ A6157 A (ver Figura 49). Concluimos que el O es también sobreabundante en

6 Del inglés, decimal exponent, es la unidad en valores de la escala de logyp.
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Figura 47: Igual que la Figura 46, pero para el intervalo espectral comprendido entre 5120
y 5250 A.
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Figura 48: Igual que la Figura 46, pero para el intervalo espectral comprendido entre 5255
y 5410 A.
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Figura 49: Igual que la Figura 46, pero para los intervalos espectrales comprendidos entre
5940 y 6000 A, 6120 y 6180 A, 6217 y 6265 A y 6325y 6390 A.
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Figura 50: Igual que la Figura 46, pero para el intervalo espectral comprendido entre 6430
y 6530 A.

0.61 dex. Este resultado es consistente con el de Orosz et al., 0.48 dex, pero no con
el de Sadakane et al., quienes encontraron abundancia solar para el O.

Al analizar las lineas correspondientes al Si encontramos que, al igual que pa-
ra el O, las mismas se ajustaron correctamente para A5041.1 A, ~ A5056 A (ver
Figura 46), A5957.6 A, A6347.1 A y A6371.4 A, pero no para A5979 A (Figura 49).
Concluimos, entonces, que el Si es sobreabundante en 0.69 dex. En este caso, nues-
tro resultado no coincide con los reportados por Orosz et al. y Sadakane et al.,
quienes encontraron abundancia solar para el Si.

El Mg, si bien aparece siempre solapado con otras lineas, como se observa en la
Figura 47 para las lineas A5167.3 A, A5172.7 A y A5183.6 A, y en la Figura 48 para
las lineas A5264.1 A y A5401.1 A, se logr6 ajustar satisfactoriamente, revelando
una sobreabundancia de 0.76 dex. Nuevamente, el resultado es consistente con la
sobreabundancia encontrada por Orosz et al., 0.85 dex para el Mg, pero no con la
abundancia solar reportada por Sadakane et al..

El Cr es otro elemento que aparece siempre solapado, tal como se observa en las
figuras 47, para la linea ~ A5235 A, y 48, para las lineas ~ A5275 A, ~ A5329 A y
~ 25401 A, motivo por el cual fue de los tltimos en ser ajustado. También para este
elemento se logré un ajuste satisfactorio pero, a diferencia de lo que sucedi6 para
los elementos ajustados previamente, en este caso se encontré una subabundancia
de 0.63 dex. Este resultado difiere del encontrado por Sadakane et al., quienes
también reportaron abundancia solar para el Cr.

Finalmente, el Fe aparece a lo largo de todo el espectro observado, tal como
puede apreciarse en las Figuras mencionadas anteriormente, y fue existosamen-
te ajustado, revelando una subabundancia de 0.33 dex. Al igual que para el Cr,
Sadakane et al. reportaron abundancia solar para el Fe, difiriendo con nuestros
resultados.

En la Figura 47 se senalaron algunas lineas de Ti (A\5129.1, A5185.9 y A5226.5 A),
sin embargo, este elemento no fue modificado, ya que la abundancia solar pare-
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ce ajustar las lineas satisfactoriamente. No obstante, Orosz et al. reportaron una
sobreabundancia de 1 dex para este elemento.

Desafortunadamente, dada la baja resolucion de nuestro espectro, las lineas del
doblete de Na ubicadas en ~ A5890 A correspondientes al espectro observado, se
superponen con las intensas lineas interestelares del doblete, por lo que no fue po-
sible analizar la abundancia de este elemento. Las abundancias determinadas para
el espectro observado se resumen en la Tabla 3. La primera columna muestra el
elemento ajustado, la segunda columna las abundancias determinadas ([X/H]), la
tercera columna presenta las abundancias solares obtenidas de Anders & Grevesse
(1989) y la cuarta columna, las abundancias determinadas relativas a las solares. La
quinta columna muestra cudntas veces mds (+) o menos (—) abundante es un ele-
mento con respecto a las abundancias solares. En las demds columnas se listan los
errores en la determinacién de las abundancias. Para estimar los errores en la medi-
cién de las abundancias (A) realizamos el ajuste de diferentes lineas, modificando
las abundancias del mejor valor, hasta determinar el limite en que el ajuste deja de
ser aceptable. Luego promediamos los valores de los errores encontrados y deter-
minamos un valor de 0.15 dex. Los errores debidos a la incerteza en los valores de
temperatura efectiva, gravedad superficial y velocidad de rotacién (At,;;, Atog g ¥
Aye1, respectivamente) se calcularon considerando diferencias de 250 K en la tem-
peratura efectiva, 0.5 en la gravedad superficial y un valor Vyo¢sini = 10T kms~!,
de acuerdo al valor encontrado por MacDonald et al. (2014), para la velocidad de
rotacion. El error total que se observa en la tltima columna de la Tabla 3, se calcu-

16 usando la siguiente expresion: A[X/H] = \/ AZ + A%eff + A%O ggT A% o1+ Por otro

lado, en la Tabla 4 se muestran nuevamente las abundancias relativas (en la tltima
columna), en comparacién con los resultados de Orosz et al. y Sadakane et al.

Tabla 3: Abundancias quimicas ([X/H]) de la compafiera 6ptica en el sistema binario V4641

Sgr.
Elem.(X) [X/H] [X/Hlsor [X/Hlrer Abundancia Ay A, Aegg Avet A[X/H]
(x solar)
N 9.24 8.05 1.19 15.5 0.15  0.04 0.00  —0.05 0.16
(@) 9.54 8.93 0.61 4.0 0.15  0.05 0.05 —0.12 0.20
Mg 8.34 7.58 0.76 6.0 0.15 0.25 0.05 —0.30 0.42
Si 8.24 7.55 0.69 5.0 0.15 —-0.05 0.05 —0.15 0.22
Ti 4.99 4.99 0.00 0.0 0.15  0.10 0.15 —0.10 0.25
Cr 5.04 5.67 —0.63 —4.0 0.15  0.05 0.07 =040 0.43
Fe 7.34 7.67 —0.33 -2.0 0.15  0.05 012 —-0.17 0.26

4.5 DISCUSION

De nuestro andlisis de abundancias de la compafiera visible en el sistema bina-
rio V4641 Sgr, encontramos sobreabundancias de N y de algunos de los elementos
del proceso o (O, Mg y Si) en el espectro obtenido para este trabajo, mientras
que elementos mas pesados, como el Cr y el Fe, resultaron subabundantes. Ade-
mads, encontramos abundancia solar para el Ti (otro de los elementos del proceso
«, ver Tabla 3). Un estudio andlogo al desarrollado en este trabajo, fue llevado a
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Tabla 4: Comparacién de abundancias quimicas ([X/H]) de la comparfiera 6ptica en el sis-
tema binario V4641 Sgr relativas al Sol.

Elem.(X) Oroszetal. Sadakane etal. Este trabajo

N 1.00 0.80 1.19

o) 0.48 0.00 0.61
Mg 0.85 0.00 0.76

Si 0.00 0.00 0.69

Ti 1.00 0.00 0.00

Cr - 0.00 —0.63
Fe - 0.00 —0.33

cabo previamente por otros dos autores sobre la misma fuente: Orosz et al. (2001)
y Sadakane et al. (2006). Dada la gran variabilidad que ha presentado el sistema
V4641 Sgr desde su descubrimiento, nos propusimos verificar si las abundancias
reportadas persisten a pesar de dicha variabilidad. Las abundancias relativas a las
solares reportadas por ambos trabajos, se observan en la Tabla 4, en comparacién
con las determinadas en nuestro estudio. Orosz et al. utilizaron en el andlisis espec-
tros de baja y media resoluciéon (R ~ 1200 - 7700), obtenidos entre Septiembre de
1999 y Agosto del 2000 con varios telescopios e instrumentos. Estos autores, ade-
maés de reportar sobreabundancias de N, O, Ca (0.3 dex), Mg y Ti, en factores de 2
a 10 veces mayores con respecto a las solares, encontraron abundancia solar para
el Si. Por otro lado, Sadakane et al. encontraron sobreabundancia de Na (0.8 dex)
y abundancias solares de C y Al, ademds de sobreabundancia de N y abundancias
solares de O, Mg, Si, Ti, Cr y Fe (ver Tabla 4). En este estudio se utilizaron espectros
de alta resolucién (R ~ 40000), obtenidos con el telescopio Subaru y el espectrégra-
fo de alta dispersion HDS (del inglés, High Dispersion Spectrogrph), en Mayo y Junio
del 2005. Para una mejor visualizacién de los resultados, en la Figura 51 se grafi-
caron las abundancias quimicas como funcién del nimero atémico (Z) para los
resultados de Orosz et al. (2001), Sadakane et al. (2006) y los de este trabajo. Tanto
en la Tabla 4 como en la Figura 51, se observa que los resultados obtenidos en
nuestro andlisis de abundancias quimicas son consistentes con los de Orosz et al.
con respecto a la sobreabundancia de N, O y Mg, pero difieren del mismo respec-
to a las abundancias de Si, para el cual nosotros encontramos sobreabundancia y
ellos abundancia solar, y Ti, para el cual reportamos abundancia solar mientras
que ellos encontraron sobreabundancia. Por otro lado, nuestros resultados coinci-
den con los de Sadakane et al. solo con respecto a la sobreabundancia de N y la
abundancia solar de Ti. Para los demds elementos, los autores reportaron abundan-
cias solares, mientras que nosotros encontramos sobreabundancias (O, Mg y Si) y
subabundancias (Cr y Fe).

Las diferencias observadas probablemente se deben, tal como mencionamos an-
teriormente, a la variabilidad que caracteriza a estas estrellas y, en particular, al
sistema V4641 Sgr. Durante los tltimos ~ 50 afios se han reportado variaciones
repetitivas, de ~ 1 mag, con intervalos de unos pocos afios, como asi también cam-
bios repentinos de varias magnitudes correspondientes a erupciones en rayos X
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Figura 51: Abundancias quimicas de la estrella compafiera en el sistema V4641 Sgr para
los resultados de Orosz et al. (2001, cuadrados azules), Sadakane et al. (2006,
tridngulos rojos) y los de este trabajo (circulos negros).

(Barsukova et al., 2014). Tanto las observaciones de Orosz et al., como las de Sada-
kane et al., fueron realizadas en épocas cercanas a una erupcién, mientras que las
presentes observaciones, realizadas en el afio 2013, corresponden a un periodo de
relativa baja actividad. Se ha demostrado, ademads, que estos sistemas presentan
variabilidad en longitudes de onda épticas e infrarrojas, incluso en los periodos
de inactividad en rayos X, que no puede explicarse simplemente a partir de las
variaciones elipsoidales. Cantrell et al. (2008), por ejemplo, demostraron que el
sistema Ao0620—00 presenta tres estados diferentes en el estado de inactividad en
rayos X, a los cuales denominé estados pasivo, activo y loop. En el estado pasivo las
variaciones solo se deben al movimiento orbital, mientras que en el estado activo
la fuente se vuelve mds brillante y variable, por lo que se asocia a un incremento
en el flujo de acrecién. El estado loop representa una situacion intermedia entre
los dos anteriores. Como mencionamos anteriormente, MacDonald et al. (2014) en-
contraron recientemente que también V4641 Sgr exhibe un estado 6ptico activo y
uno pasivo, cuando se encuentra inactivo en rayos X, y atribuyen esta variabilidad
a un cambio en el flujo de acrecién del sistema. Dada la carencia de datos fotomé-
tricos de las épocas en las que se tomaron los datos espectroscépicos estudiados
por Orosz et al., Sadakane et al. y los nuestros mismos, no es posible determinar
el estado dptico (pasivo o activo) de la fuente. Sin embargo, estos estudios avalan
la hipétesis de un espectro variable de acuerdo al ritmo de acrecion del sistema.

Por otro lado, Sadakane et al. sefialaron que las diferencias entre sus resultados
y los de Orosz et al. podrian deberse a la diferencia en la resolucién espectral de
las observaciones: R ~ 1200 - 7700 para Orosz et al., y R ~ 40000 para Sadakane
et al.. En nuestro caso, la resolucién de nuestro espectro es R ~ 3700, mas cercana
a la de los espectros de Orosz et al. Esto explicarfa porqué nuestros resultados son
mads consistentes con los de estos autores que con los de Sadakane et al.

El andlisis de abundancias quimicas de las compafieras visibles en estos sistemas,
normalmente puede verse afectado por un velo generado por el disco de acrecién
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y/o por el ensanchamiento rotacional de las lineas. MacDonald et al. (2014) de-
mostraron que, al menos en el estado 6ptico pasivo, el espectro de V4641 Sgr no se
encuentra afectado por emisién correspondiente al disco de acrecién, por lo que la
radiacién proviene completamente de la compafiera 6ptica. Por otro lado, el ensan-
chamiento rotacional no es un problema para nosotros, ya que lo contemplamos
en los modelos que ingresamos en los c6digos que generan el espectro sintético.

Nuestra determinacién de las abundancias quimicas de la estrella comparfiera
en el sistema binario V4641 Sgr parece ser consistente con las determinaciones
de abundancias en otros sistemas de este tipo. En la Figura 52 graficamos las
abundancias obtenidas en este trabajo en comparacién con las calculadas para los
sistemas GRO J1655—40 (Israelian et al., 1999; Gonzalez Herndndez et al., 2008a),
A0620—00 (Gonzdlez Herndndez et al., 2004), Cen X—4 (Gonzédlez Hernandez et al.,
2005), XTE J11184+480 (Gonzélez Hernandez et al., 2008b), V404 Cygni (Gonzalez
Hernandez et al., 2011) y Cyg X—2 (Sudrez-Andrés et al., 2015). Para facilitar la
visualizacion de los resultados, no se incluyeron las barras de error. Se observa
claramente, para todos los sistemas, que los elementos del proceso o« (O, Mg, Si,
S y Ti) son sobreabundantes, con la excepcién del Mg en el sistema V404 Cygni y
del Ti para V4641 Sgr. El N solo fue analizado para V4641 Sgr y GRO J1655—40,
encontrandose sobreabundante en ambos casos. Por otro lado, los elementos pe-
sados, como el Cr, Fe y Ni, han demostrado sobreabundancias en la mayoria de
los sistemas, con la excepcién del Cr en V4641 Sgr y del Fe en el mismo sistema y
en GRO J1655—40, que resultaron subabundantes. Estos resultados contrastan con
los de Sadakane et al. (2006), quienes afirmaron que sus resultados para V4641 Sgr
resultan dnicos en comparacion con otros trabajos.

Del anélisis expuesto, resulta claro que la estrella compafiera de V4641 Sgr pre-
senta abundancias quimicas que difieren de las solares. La estrella secundaria no
tiene masa suficiente como para alcanzar las temperaturas internas necesarias pa-
ra generar los elementos o« en su interior. Dado que los modelos de supernova
usuales predicen el enriquecimiento de elementos « (Podsiadlowski et al., 2002;
Gonzdlez Herndndez et al., 2004, 2005), interpretamos las sobreabundancias de es-
tos elementos en el sistema V4641 Sgr como evidencia del material eyectado por
la supernova que originé el objeto compacto y capturado por la estrella compa-
fiera, contaminando su atmésfera. La sobreabundancia de N que encontramos en
el sistema es consistente con el resultado de Sadakane et al. (2006) para este ele-
mento. Estos autores sugieren que el aumento de N podria haberse producido
por el ciclo CNO en la capa de la estrella progenitora rica en He, durante la que-
ma del H. Por otro lado, vimos que los elementos pesados, como el Cr, el Fe y
el Ni, resultaron sobreabundantes en la mayoria de los sistemas analizados en la
Figura 52. Sin embargo, nosotros encontramos subabundancias de estos elementos
para V4641 Sgr. Israelian et al. (1999) determinaron que la abundancia de Fe en
el sistema GRO J1655—40, con una masa del agujero negro de ~ 6 M, es prac-
ticamente igual a la solar. Entonces, dado que estos elementos se generan bien
adentro de la estrella y que Israelian et al. no encontraron una sobreabundancia
importante, Gonzédlez Herndndez et al. (2004) dedujeron que la sobreabundancia
de Fe que determinaron para el sistema Ao620—00, con una masa del agujero ne-
gro mayor, de ~ 10 M, no puede atribuirse a la contaminacién de la atmdsfera de
la estrella secundaria por la eyeccién de este material durante el evento de super-
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Figura 52: Abundancias quimicas de la estrella comparfiera en diversos sistemas binarios

con objetos compactos: GRO J1655—40 (cruces y triangulos llenos rojos, Israe-
lian et al., 1999; Gonzélez Herndndez et al., 2008a, respectivamente), Ao620—00
(cruces azules, Gonzélez Herndndez et al., 2004), Cen X—4 (cuadrados verdes
llenos, Gonzélez Hernandez et al., 2005), XTE J11184+480 (pentdgonos amari-
llos llenos, Gonzdlez Herndndez et al., 2008b), V404 Cygni (cuadrados violetas
vacios, Gonzdlez Hernandez et al., 2011), Cyg X—2 (pentdgonos celestes vacios,
Sudrez-Andrés et al., 2015) y V4641 Sgr (circulos negros llenos, este trabajo).
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nova. Por lo tanto, los autores concluyen que la abundancia de Fe debe reflejar la
composicién original de la estrella secundaria. De acuerdo a este resultado y dado
que la masa del agujero negro en V4641 Sgr es de 6.4 Mg, cercana al valor de
GRO J1655—40, creemos que las subabundancias de elementos pesados que deter-
minamos en nuestro sistema reflejan también la composicién original de la estrella
secundaria.

Tal como mencionamos anteriormente, las reacciones nucleares durante la fase
de quema hidrostatica de la estrella masiva, progenitora del agujero negro, podrian
producir la sobreabundancia de N determinada. Esto da lugar a un escenario al-
ternativo para las sobreabundancias de los elementos o observadas, en el cual
la estrella compafiera se contamina con estos materiales a través de un viento o
transferencia de masa desde la estrella progenitora durante esa etapa evolutiva.
Sin embargo, las atmosferas de las estrellas masivas normalmente no se ven enri-
quecidas por S o Si (Woosley & Weaver, 1995). Dado que nosotros detectamos una
sobreabundancia de Si en el sistema, descartamos este escenario de contaminacion.

4.5.1 Escenario de la explosién de supernova

Para explicar las abundancias encontradas en V4641 Sgr cualitativamente, con-
sideramos que la atmdsfera de la estrella comparfiera ha sido expuesta a material
sintetizado en las capas internas de la estrella progenitora del agujero negro en
el sistema, a través de una explosiéon de supernova. Esta explosiéon de supernova
debe ser capaz de explicar tanto las anomalias quimicas en la compafiera, como la
formacion del agujero negro. De acuerdo a la teoria de la evolucién estelar para
estrellas masivas, la formacién de un agujero negro requiere que el ntdcleo de He
en la estrella progenitora tenga una masa minima de 5 —7 M. Por otro lado, para
determinar la masa méxima del ntcleo de He, se usan argumentos dindmicos. En
una explosién de supernova esféricamente simétrica, el sistema binario remanente
seguird existiendo como tal si M, > My —2Mph, donde My, es la masa del na-
cleo de He de la estrella progenitora (Brandt et al., 1995). Utilizando esta férmula y
los valores de masa calculados por MacDonald et al. (2014), determinamos que la
masa mdaxima del niicleo de He debe ser de ~ 16 M. Estos valores limite para la
masa del nticleo de He de la estrella progenitora, corresponden, aproximadamen-
te, a masas en la secuencia principal de 20 —40 Mg (Sugimoto & Nomoto, 1980).
Este rango de masas permite la explosién de los nticleos de He como supernovas
tipo II o tipo Ib, eyectando al menos 1T —2 Mg de material enriquecido con pro-
ductos de la nucleosintesis, como O, Mg y Si, y la formacién de agujeros negros
con masas del orden de la de V4641 Sgr (Woosley & Weaver, 1995; Thielemann
et al., 1996; Nomoto et al., 1997). Los elementos mds pesados, sintetizados durante
la explosion de supernova en las capas mds profundas de la estrella progenitora,
colapsan para formar el agujero negro, por lo que el material eyectado no se vera
enriquecido con estos elementos. Este escenario favorece la suposicion que hicimos
en la secciéon anterior, al considerar que las subabundancias de elementos pesados
que detectamos en V4641 Sgr reflejan la composicién original de la estrella compa-
fiera. Los modelos muestran que una progenitora de 40 M, producira un agujero
negro de ~ 4 Mg, eyectando material enriquecido en proporciones aproximadas
a los valores de las sobreabundancias que determinamos. Si la progenitora posee
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un gran momento angular y/o un campo magnético, el colapso del niicleo de Fe
podria resultar en un agujero negro mds masivo.

46 RESUMEN DE RESULTADOS Y CONCLUSION

= Obtuvimos 4 espectros Opticos del sistema V4641 Sgr el 13 de Agosto del
2013, los combinamos para aumentar la S/N, normalizamos el espectro re-
sultante y lo corregimos por velocidad radial.

= Aplicamos la técnica de sintesis espectral para determinar las abundancias
quimicas de la estrella visible en el sistema, en comparacién con un espectro
con los mismos parametros que nuestra estrella, pero con abundancias sola-
res. Encontramos sobreabundancia de N y de algunos de los elementos del
proceso « (O, Mg y Si). Encontramos ademads que elementos pesados, como
el Cr y el Fe, resultaron subabundantes. Para el Ti reportamos abundancia
solar.

= Comparamos nuestro andlisis con el realizado por Orosz et al. (2001) y Sada-
kane et al. (2006) para el mismo sistema y encontramos que nuestros resulta-
dos son consistentes con los de Orosz et al. con respecto a la sobreabundancia
de N, O y Mg, pero difieren con respecto a las abundancias de Si, para el cual
ellos determinan valores solares, y el Ti, para el cual encontraron sobreabun-
dancia. Por otro lado, nuestros resultados coinciden con los de Sadakane et al.
solo en la sobreabundancia de N y la abundancia solar de Ti. Para los demds
elementos, los autores reportaron abundancias solares. Atribuimos estas dife-
rencias a la variabilidad propia del sistema y a la diferencia en la resolucion
espectral de las observaciones.

= Comparamos nuestras abundancias con las determinadas para otros sistemas
binarios con componente compacta y encontramos que los resultados son
consistentes. En todos los casos, los elementos del proceso o« (O, Mg, Si, Sy Ti)
son sobreabundantes, a excepcién del Mg en V404 Cygni y el Ti en V4641 Sgr.
El N result6 sobreabundante en los tinicos 2 sistemas donde se lo analizé.
Por otro lado, los elementos pesados (Cr, Fe y Ni) son sobreabundantes en la
mayoria de los sistemas, con excepcién del Cr y el Fe en V4641 Sgr y del Fe
en GRO J1655—4o0.

= Atribuimos las sobreabundancias de los elementos « en el sistema V4641 Sgr
a la contaminacion de la atmosfera de la estrella secundaria por material eyec-
tado en la explosién de supernova que originé el agujero negro, sintetizado
en la estrella progenitora.

= Determinamos que la sobreabundancia de N en el sistema se gener6 gracias
al ciclo CNO en la capa de la estrella progenitora rica en He, durante la
quema del H.

= Estimamos que las subabundancias de los elementos pesados en el sistema
no provienen de la explosiéon de supernova, sino que reflejan la composicion
original de la estrella secundaria.



46 RESUMEN DE RESULTADOS Y CONCLUSION

= Finalmente, comparamos cualitativamente la explosién de supernova con el
escenario propuesto en la literatura y determinamos que la masa de la es-
trella progenitora del agujero negro se encuentra en el rango 20 —40 Mg,
que el evento de supernova fue de tipo II o de tipo Ib y que 1 —2 Mg de
material enriquecido con productos de la nucleosintesis fueron eyectados en
la explosiéon. Este modelo favorece, ademas, la formacién de agujeros negros
con masas del orden de la de nuestro sistema.

El anédlisis de abundancias quimicas de la compafiera secundaria del agujero
negro en el sistema V4641 Sgr realizado en este capitulo, nos ha permitido caracte-
rizar al sistema y sumar evidencia al escenario evolutivo para las estrellas masivas
més aceptado en la literatura. Este escenario propone que las estrellas masivas en
sistemas binarios terminan su vida en una explosién de supernova, en la cual se
eyecta material sintetizado en el interior de la estrella explosiva. Parte de ese ma-
terial es capturado por la estrella secundaria en el sistema y se ve reflejado en las
abundancias quimicas de la misma. Nuestro anélisis aporta nueva informacién en
el tema y esperamos que contribuya a caracterizar de mejor manera los procesos
que tienen lugar en las tdltimas etapas evolutivas de las estrellas masivas, para las
cuales todavia hay muchas cuestiones sin resolver.
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Parte III

SISTEMAS BINARIOS EMISORES DE RAYOS X

Sin duda la caracteristica mas llamativa de los sistemas binarios con
objetos compactos es su emisién en rayos X durante los periodos de
actividad, cuando el objeto compacto se encuentra acretando grandes
tasas de material desde su estrella compafiera. Este tipo de emisién se
genera debido a las altas temperaturas del material acretado y presenta
diferentes caracteristicas de acuerdo a las peculiaridades de cada siste-
ma. La emisién en rayos X ha permitido descubrir cientos de sistemas
y dio lugar a una nueva rama en la investigacion de la astronomia que
nos ha acercado a la comprensién de los mismos.






SISTEMAS BINARIOS EMISORES DE RAYOS X

En el Capitulo 3, vimos que las estrellas de neutrones y los agujeros negros
son el resultado del colapso gravitacional de una estrella masiva en las etapas
finales de su evoluciéon. Dado que estos objetos son muy pequefios, compactos y
no emiten ningtn tipo de radiacién en forma directa, son dificiles de detectar. Sin
embargo, cuando estos forman parte de un sistema binario (sistemas estelares muy
comunes en el Universo) se pueden identificar y estudiar a través de los efectos que
producen sobre su entorno y, en particular, sobre la estrella compafiera.

En un sistema binario préximo cuyas componentes son un objeto compacto y
una estrella normal, el objeto compacto es capaz de acretar el gas de las capas
externas de la estrella compafiera. El momento angular del movimiento orbital
del objeto compacto provoca la formacién de un disco de gas alrededor del mis-
mo, denominado disco de acreciéon. La materia acretada es acelerada a velocidades
relativistas, transformando la energia potencial, proveniente del intenso campo
gravitacional del objeto compacto, en energia cinética. A medida que el gas cae for-
mando una espiral hacia el objeto compacto, perdiendo momento angular debido
a la disipacion viscosa, es comprimido y calentado a altas temperaturas (~ 10”7 K),
emitiendo rayos X como consecuencia. Asumiendo que la energia cinética es final-
mente radiada, la luminosidad de la acrecién puede ser calculada. Este mecanismo
provee una fuente de energia muy eficiente. La gran cantidad de energia gravita-
cional liberada en el proceso de acrecién hace de las binarias de rayos X (XRBs,
del inglés X-ray Binaries) las fuentes puntuales emisoras de rayos X mas brillantes
en el cielo. Solo la gravedad de una estrella de neutrones o un agujero negro es
capaz de producir rayos X en un sistema binario préximo. Los XRBs constituyen
excelentes laboratorios para estudiar el proceso fisico fundamental de acrecién en
el régimen de intensa gravedad y son importantes, ademds, para entender los posi-
bles caminos evolutivos de los sistemas binarios. La Figura 53 muestra un esquema
de un sistema binario compuesto por un agujero negro, su estrella compafiera y la
tranferencia de material desde la compafiera hasta el agujero negro, formando un
disco de acrecion alrededor del mismo.

5.1 CLASIFICACION DE LOS XRBS

Existen diferentes maneras de clasificar los XRBs. Las més usadas en la literatura
dependen de la masa de la estrella compafiera y del tipo de emisién en rayos X.

5.1.1 Clasificacién de acuerdo a la masa de la estrella comparfiera

Si la estrella compariera del objeto compacto en el XRB es masiva, el sistema se
denomina HMXB (del inglés High Mass X-ray Binary). En estos sistemas la com-
pafiera es una estrella temprana de tipo espectral O o B, con masas que varian
entre ~ 8 — 10 Mg y periodos orbitales tipicos de varios dias. Estas estrellas per-
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Figura 53: Representacién artistica de un XRB con agujero negro. Imagen adaptada de
http:/ /astronomy.swin.edu.au/~gmackie/DarkStar/alpha.html.

tenecen a una poblacién estelar jéven, dado que no viven mds de ~ 107 afios. Los
HMXBs suelen dividirse, a su vez, en dos grupos: aquellos sistemas que contienen
una estrella de tipo espectral B con lineas de emision (estrellas Be) y aquellos que
contienen una estrella O o B supergigante. En el primer caso, la acrecioén hacia el
objeto compacto se produce a través del disco de acrecién y la emisién de rayos X
es transitoria. En el segundo caso, la transferencia de masa es debida a un fuerte
viento estelar y la emisién en rayos X es persistente. Las estrellas compafieras de
los objetos compactos en estos sistemas tienen radios tipicos que varfan entre 10 y
30 Re. Un ejemplo de HMXB lo constituye Cygnus X-1, un sistema compuesto por
un agujero negro de 14.8 M y una compariera masiva de 19.2 Mg, (Orosz et al,,
2011).

Si en cambio, la compafiera del objeto compacto es poco masiva, el sistema
se denomina LMXB, (del inglés Low Mass X-ray Binary). En este caso, la estrella
compafiera tiene un tipo espectral mds tardio que B, masas menores a ~ 2 Mg
y periodos orbitales en el rango de 0.2 — 400 horas, con valores tipicos menores
a 24 horas. Estas estrellas pertenecen a una poblacién estelar més vieja que las
compafieras en los HMXBs y pueden tener edades de cientos de millones de afios.
Los LMXBs pueden, en algunos casos, tener como compafiera una enana blanca.
El cociente de luminosidades en rayos X y en el éptico (Ly/Lopt) se encuentra
tipicamente en el rango ~ 100 — 1000. Debido a que las dos estrellas del sistema
binario son de baja masa, las mismas deben orbitar muy cerca una de la otra para
que se produzca la transferencia de masa. Este es el motivo por el cual los periodos
de estos sistemas son tan cortos. Estos sistemas son mucho més comunes que los
HMXBs, por lo que existen muchos ejemplos. Uno de ellos es el sistema Ao620—00,
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que posee un agujero negro con una masa de 6.6 M y una comparfiera enana de
tipo espectral K y masa de 0.4 M, (Cantrell et al., 2010).

Se cree que los HMXBs se forman a partir de un sistema binario compuesto por
dos estrellas masivas. Cuando la més masiva de las dos alcanza el final de su vida,
explota como supernova, formando una estrella de neutrones o un agujero negro.
Luego, cuando su compafiera, también masiva, alcanza la etapa de gigante roja,
se produce la transferencia de masa hacia el objeto compacto. Es en esta instancia
cuando se observa el HMXB. Por otro lado, el origen de los LMXBs no es tan
claro. Podrian ser resultado de la captura de una estrella de baja masa por parte
de una estrella masiva o de un objeto compacto. Sin embargo, lo més probable
es que se trate de un sistema binario compuesto por una estrella masiva, que
evoluciona rapidamente formando un objeto compacto, y una estrella de baja masa.
De cualquier manera, la transferencia de masa hacia el objeto compacto es lenta y
se observan explosiones peridédicas de rayos X que se asocian a inestabilidades en
el disco de acrecién, generadas por la transferencia de masa insuficiente desde la
compafiera (Dubus et al., 2001).

5.1.2  Clasificacion de acuerdo a la emision de rayos X

La emision en rayos X de los XRBs es muy variada. Por ejemplo, el sistema
LMC X—1 ha permanecido brillante por décadas desde su descubrimiento en 1969
(ver, por ejemplo, Orosz et al., 2009), mientras que el sistema GX 339—4 atraviesa
explosiones frecuentemente, seguidas por periodos breves de baja luminosidad
(ver, por ejemplo, Fiirst et al., 2016). De acuerdo al tipo de emisién, los XRBs se
clasifican en:

» Persistentes (PS, del inglés Persistent Source).
= Transitorios de largo periodo (LPT, del inglés Long-Period Transient).
» Transitorios de corto periodo (SPT, del inglés Short-Period Transient).

Las fuentes transitorias (fuentes tipo nova) se caracterizan por explosiones (out-
burst) masivas de rayos X. Los XRBs son descubiertos cuando entran en outburst
(periodo de actividad). Una propiedad muy importante de estos sistemas binarios
es la extrema debilidad del disco de acrecién durante los periodos de inactividad
de la fuente, ya que nos permite observar la compafiera 6ptica, dando lugar a
un estudio de los pardmetros del sistema. Un gran namero de estas binarias son
recurrentes, es decir, que presentan erupciones repetitivas. El mecanismo maés ge-
neral aceptado, que describe el ciclo de erupciones que duran entre ~ 20 dias y
varios meses, es, como mencionamos anteriormente, el presentado por el modelo
de inestabilidad en el disco de acrecién. De acuerdo a este modelo, cuando la tasa
de acrecion desde la estrella no es suficiente como para soportar un flujo continuo
de material hacia el objeto compacto, la materia se acumula en el disco exterior
hasta que se alcanza una densidad critica y se produce una explosién. También se
producen explosiones en escalas de tiempo més largas o mds cortas, pero estas no
son causadas por inestabilidades en el disco. Se cree que el comportamiento de
la compariera visible juega un papel importante en los cambios observados en el
disco de acrecion (Remillard & McClintock, 2006).
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Figura 54: Representacién  artistica de un  XRB. Imagen adaptada de
https:/ /curiosidadcientifica.wordpress.com/2009/05/21/.

5.2 ESPECTRO EN RAYOS X

Durante el outburst, el espectro de los XRBs presenta dos componentes, una tér-
mica y una no-térmica. Estos sistemas atraviesan transiciones en las cuales una
u otra de las componentes puede dominar la luminosidad en rayos X (Tanaka
& Lewin, 1995). La componente térmica se puede modelar con un cuerpo negro
multi-tempertura, que se origina en el disco de acrecion interior y que presenta
una temperatura caracteristica cercana a 1 keV. Este modelo es el que mejor expli-
ca el proceso radiativo del gas orbitando en el potencial gravitacional de un objeto
compacto. La compafiera Optica llena su l6bulo de Roche y un chorro de gas esca-
pa de la estrella a través del punto lagrangiano L1 (ver Figura 54). Este gas tiene
un momento angular alto que impide que sea acretado directamente por el obje-
to compacto. Se forma, en cambio, un disco fino de material alrededor del objeto
compacto, el disco de acrecién. La disipacién viscosa aprovecha la energia del mo-
vimiento orbital, transportando momento angular hacia afuera. Como resultado,
el gas se calienta a medida que cae dentro del potencial gravitacional, alcanzando,
como ya mencionamos, una temperatura de ~ 10”7 K cerca del objeto compacto y
emitiendo rayos X. El disco tiene su limite cerca del objeto compacto, pues no hay
Orbitas estables para las particulas en ese campo gravitacional tan extremo.

Por otro lado, la componente no-térmica se suele modelar como una ley de
potencias (PL, del inglés Power-Law). La misma estd caracterizada por un indice
de fotones (I'), donde el espectro de fotones es N(E) E~T. Generalmente, la
ley de potencias se extiende a energias de fotones mucho mayores que las de la
componente térmica, y algunas veces sufre un quiebre o corte exponencial a altas
energias.
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5.3 VARIACIONES EN RAYOS X DE CORTO PERIODO

En algunos casos, se observa en el espectro en rayos X de las XRBs la linea de
emisioén fluorescente’ Fe Ky (6.4 keV ~ 0.2 nm). Se cree que esta linea se genera
a través de la irradiacién del disco frio (pobremente ionizado) por una fuente de
rayos X duros (ver Seccion 5.4.1), probablemente una corona 6pticamente delgada.
Luego, efectos relativistas y el corrimiento al rojo gravitacional en la regién del
disco interior generan un perfil de linea asimétrico (ensanchamiento, Reynolds &
Nowak, 2003). Esta linea se halla, tipicamente, un 1 —5 % por encima del continuo
en rayos X. Por otro lado, en aquellos sistemas con inclinaciones que nos permiten
ver el disco de frente, se considera una componente extra que corresponde a re-
flexiones del disco (Done & Nayakshin, 2001). En este caso, la componente de ley
de potencias es reflejada por el disco de acrecién y produce una depresion en el
espectro en la regién de ~ 10 — 30 keV.

5.3 VARIACIONES EN RAYOS X DE CORTO PERIODO

Ademas de las variaciones en largos periodos de tiempo que sufren los XRBs, es-
tos sistemas presentan también variaciones en escalas de tiempo mucho menores.
Las variaciones rdpidas en intensidad de los rayos X, denominadas en inglés X-ray
Timing, son importantes para estudiar el entorno del objeto compacto. Debido a
que estas variaciones no se aprecian en la curva de luz de los sistemas, se utiliza el
analisis de Fourier, a través del espectro de densidad de energia (PDS, del inglés
Power-Density Spectrum; ver, por ejemplo, Leahy et al., 1983), asumiendo que las
variaciones de la fuente son un proceso estacionario local. Un ejemplo de PDS se
observa en la Figura 55 (ver Seccién 5.4.1 para mds informacién). E1 PDS muestra
las variaciones de energia como funcién de la frecuencia. Es decir, esta herramienta
permite determinar a qué frecuencias las variaciones de energfa son importantes
y a qué frecuencias son mds débiles. Los PDSs de los XRBs exhiben, ademads, ca-
racteristicas transitorias mds angostas asociadas a los estados no-térmicos y las
transiciones de estado, conocidas como oscilaciones cuasi-periédicas (QPOs, del
inglés Quasi-Periodic Oscillations), en un rango de frecuencias de 0.01 a 450 Hz
(ver Seccién 5.5 para mds informacién). Los PDSs se calculan usualmente para un
numero de intervalos de energfa, ya que de esta manera permiten relacionar las
oscilaciones con componentes individuales del espectro en rayos X.

5.4 ESTADOS DE EMISION EN RAYOS X

Los XRBs atraviesan diferentes estados, de acuerdo al nivel de actividad de la
fuente, en los cuales cada componente del espectro puede dominar la luminosi-
dad en rayos X. Para definir el estado de la fuente se utiliza el modelo espectral
descripto anteriormente, que consiste en un disco de acrecién multi-temperatura
y una componente de ley de potencias (con un posible quiebre cerca de 15 keV,
o un corte exponencial en el rango de 30 — 100 keV). Cuando se lo requiere, se

La emisién fluorescente se debe a fotones ultravioletas que se originan en el disco interior caliente
(McClintock et al., 1975). Este tipo de emisién ha permitido determinar la velocidad radial y la
funcién de masas en LMXBs, a través de un método indirecto desarrollado por Steeghs & Casares
(2002).
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incluye una componente para la linea de emision del Fe o una componente para la
reflexion (Remillard & McClintock, 2006).

5.4.1 Estados activos

La Figura 55 muestra PDSs del sistema GRO J1655—40, ilustrando los tres es-
tados del outburst: ley de potencias con pendiente pronunciada, estado térmico y
estado hard. E1 PDS se observa descompuesto en tres componentes: térmica, ley de
potencias y la linea de Fe K.

En el estado térmico (estado soft), el flujo de 2 — 20 keV esta dominado (~ 75 %)
por la radiaciéon que calienta el disco de acrecién, el continuo de energia es débil,
y las QPOs (ver Seccién 5.5) son muy débiles o se encuentran ausentes. La tempe-
ratura de esta componente se encuentra en el rango de 0.7 — 1.5 keV. Suele haber
una segunda componente no-térmica (I' = 2.1 —4.8), pero ésta contribuye en me-
nos de un 25 % al flujo en 2 — 20 keV. Este estado se ilustra en el panel central de
la Figura 55. Se observa que la componente térmica es mucho mads intensa que la
componente de ley de potencias para energias < 10 keV.

El estado duro (estado hard) esta caracterizado por una ley de potencias (I' ~ 1.7)
que contribuye en mas del 80 % del flujo en 2 — 20 keV. El continuo de energia es
brillante, y las QPOs pueden encontrarse presentes o no. Cuando este estado es el
que domina el espectro, normalmente se lo asocia a una corona con fotones energé-
ticos. Ademads, este estado se relaciona con la presencia de un radio jet compacto y
cuasi-estable. El estado hard se ilustra en el panel inferior de la Figura 55. En este
caso, se observa que el disco de acrecién es mds débil y frio en comparaciéon con el
estado térmico.

El estado de ley de potencias con pendiente pronunciada (SPL, del inglés Steep
Power-Law, o VH, del inglés Very High) presenta una componente de ley de poten-
cias fuerte, con I' ~ 2.5, que constituye entre un 40 y un 9o % del flujo total. Esta
caracterizado, ademds, por la presencia de una componente térmica importante y
la presencia, bastante frecuente, de QPOs. Al comparar el estado SPL (panel su-
perior de la Figura 55) con los otros, se observa que existen algunas similitudes
entre este estado y el soft, como la componente térmica y la componente de ley
de potencias con pendiente pronunciada. Sin embargo, en el estado soft la ley de
potencias es mas débil y tiene un indice de fotones mds variable, mientras que el
estado SPL tiene una componente de ley de potencias importante. El estado SPL
tiende a dominar el espectro de las XRBs cuando la luminosidad se aproxima al
limite de Eddington?.

Ademas de los tres estados para el outburst que acabamos de mencionar, existen
estados intermedios que presentan también caracteristicas interesantes para su es-
tudio, tales como variaciones rapidas e intensas (ver, por ejemplo, Miyamoto et al.,
1994; Belloni et al., 2005; Homan & Belloni, 2005). Estas transiciones de estado ayu-
dan a estudiar el proceso de acrecién, ya que se cree que durante estos intervalos
ocurren cambios estructurales importantes en el flujo de acrecién. Por ejemplo, se

El limite o luminosidad de Eddington es la maxima luminosidad que puede pasar a través de una
capa de gas en equilibrio hidrostatico, suponiendo simetria esférica, una composicién de H puro y
dispersién de Thomson como tnica interaccién entre la materia y la radiacién. Este limite es funcién
de la masa del objeto y se puede expresar como Lg 44 = 33000 M/Mg L.
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Figura 55: Muestra de PDSs del sistema GRO J1655—40, ilustrando los tres estados del
outburst: ley de potencias con pendiente pronunciada (panel superior), térmico
(panel central) y hard (panel inferior). El PDS se observa descompuesto en tres
componentes: térmica (en rojo), ley de potencias (en azul) y la linea de Fe K
(en negro; adaptaciéon de Remillard & McClintock, 2006).
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ha observado evidencia de la presencia de jets relativistas durante algunas de estas
transiciones (ver, por ejemplo, Fender & Belloni, 2004).

5.4.2 Estado inactivo

El estado de inactividad (quiescent state, en inglés) corresponde a luminosidades
que estan tres o mas 6rdenes de magnitud por debajo de los niveles de los estados
de actividad descriptos anteriormente. Las XRBs que atraviesan outbursts transito-
rios, pasan la mayor parte de su vida en un estado de inactividad caracterizado
por una luminosidad extremadamente débil (L, = 103%> — 1033 erg s7') y un
espectro no-térmico hard (I' = 1.5 — 2.1), que se modela bastante bien con una sim-
ple ley de potencias méas absorcién interestelar. Este estado es importante porque
permite que se realicen mediciones dindmicas confiables, pues el espectro 6ptico
de la estrella secundaria se vuelve prominente y practicamente no se ve afectado
por calentamiento en rayos X (van Paradijs & McClintock, 1995).

Observaciones en rayos X durante los periodos de inactividad de la fuente, mues-
tran que los sistemas binarios con agujeros negros son ~ 100 veces més débiles que
sistemas binarios idénticos pero con estrellas de neutrones (Narayan et al., 2002).
Esto se debe a la baja eficiencia radiativa de los vientos de acrecién, que permite
que el agujero negro esconda gran parte de la energia de la acrecién detras de
su horizonte de eventos3. En el estado de inactividad se observa, ademds, que los
agujeros negros carecen de una componente de emisiéon térmica suave caracteris-
tica del espectro de las estrellas de neutrones, que podria deberse a la presencia
de una superficie. La presencia de una superficie para una estrella de neutrones
acretante, da lugar también a algunos fenémenos que se encuentran ausentes en
los agujeros negros, en los periodos de actividad, como por ejemplo explosiones
termonucleares de tipo I#. Ademads, los agujeros negros no pueden sostener un
campo magnético, por lo cual no pueden generar las pulsaciones periddicas en
rayos X observadas para muchas estrellas de neutrones (Narayan et al., 2002; Na-
rayan & McClintock, 2008).

5.4.3 El diagrama de “intensidad de la dureza”

Los outbursts de los XRBs son bastante complejos. Tipicamente comienzan y ter-
minan en el estado hard, pero en el medio se observan muchos cambios tanto en
luminosidad como en la radiacién entre los estados térmico y no-térmico. Para
visualizar todos estos cambios resulta interesante el diagrama de “intensidad de
la dureza” (HID, del inglés Hardness Intensity Diagram), un grafico que muestra
la intensidad en rayos X como funcién del “cociente de dureza”, es decir, el co-
ciente del ntiimero de cuentas detectado en dos bandas de energia diferentes (ver,

El horizonte de eventos representa el limite, alrededor de un agujero negro, bajo el cual la materia
se encuentra ligada gravitacionalmente y en forma permanente al agujero negro.

Las explosiones termonucleares de tipo I se generan cuando el material acretado desde la estrella
compafiera se acumula en la superficie de la estrella de neutrones, activando la fusién nuclear. Estas
explosiones son visibles en rayos X dada la elevada temperatura del material. Debido a la carencia
de una superficie, las explosiones termonucleares tipo I no se observan en sistemas con agujeros
negros.
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por ejemplo, Homan et al., 2001; Belloni, 2004; van der Klis, 2006). Este diagrama
tiene la ventaja de ser independiente del modelo usado en el ajuste de datos, sin
embargo, no resulta facil relacionar los resultados con cantidades fisicas. La inter-
pretacién de las variaciones en el diagrama dependen de las bandas de energia
elegidas para el andlsis. Si ambas bandas se encuentran por encima de los ~ 5 keV
el diagrama estudia el decaimiento de la componente de ley de potencias, es de-
cir, cuanto menor sea el cociente de energias mds pronunciada serd la pendiente
de la ley de potencias. Por otro lado, si las bandas de energia son menores, se
obtiene una mezcla de componentes térmica y no-térmica que hace a la interpre-
tacion mucho mdas complicada. Pese a la confusién, es una herramienta muy til
para discernir cudndo los XRBs atraviesan diferentes estados. El diagrama HID
es equivalente al diagrama color-magnitud en longitudes de onda 6pticas, con la
diferencia de que para los XRBs transitorios se puede seguir el movimiento de una
fuente en pequefias escalas de tiempo.

Normalmente se espera que el diagrama HID presente forma de “q” (Belloni,
2010). La Figura 56 muestra un ejemplo de este tipo de diagrama, obtenido de Ky-
lafis et al. (2012), donde se han sefialado los diferentes estados en rayos X. El lado
derecho del diagrama corresponde al estado hard, mientras que el izquierdo al esta-
do soft. A su vez, la regién superior del diagrama implica mayores luminosidades
que la region inferior. En el punto A la fuente se encontraba en el estado inactivo.
Se observa que de A a B, la misma se mantuvo en el estado hard, pero fue aumen-
tando su luminosidad. Entre B y C, present6 luminosidades altas y atravesé los
estados hard intermedio y soft intermedio. Notar que en este punto la variabilidad
de la fuente aumentd, oscilando entre el estado soft y el soft intermedio. Luego la
variabilidad continué y la luminosidad comenz6 a decrecer, pero el estado soft fue
el que predominé hasta el punto D. De D a E la luminosidad se mantuvo aproxi-
madamente constante, pero la fuente atravesé nuevamente los estados intermedios
hasta situarse en el estado hard. Finalmente, de E a A se observé un decaimiento
de la luminosidad y la fuente retorné al estado de inactividad.

El mismo diagrama que en la Figura 56, se observa en la Figura 57, pero ahora
con los detalles de la observacion. Este diagrama corresponde al outburst que el
XRB GX 339—4 atraves6 en 2002 — 2003 (obtenido de Belloni, 2010). La intensidad
se muestra en el rango de energias 3.8 —21.2 keV. La "dureza” estd definida co-
mo el cociente de cuentas en las bandas de energia 6.3 —10.5 y 3.8 — 6.3 keV. Si
bien GX 339—4 muestra claramente la ”"q” descripta en todos sus outbursts, este
comportamiento no siempre es tan completo para todos XRBs, pero si bastante
aproximado.

5.5 OSCILACIONES CUASI-PERIODICAS

Las QPOs son una herramienta muy importante para el estudio de la acrecién
y ayudan a definir los procesos fisicos que definen los diferentes estados activos.
Pueden dividirse en oscilaciones de baja frecuencia (0.1 — 30 Hz) y oscilaciones
de alta frecuencia (40 — 450 Hz). Las QPOs de baja frecuencia presentan frecuen-
cias y amplitudes que generalmente correlacionan con los pardmetros espectrales
tanto de la componente térmica como de la ley de potencias (ver, por ejemplo,
Muno et al., 1999). Generalmente aparecen cuando la componente SPL contribuye
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Figura 56: Representacion esquematica del diagrama HID para XRBs, obtenido de Kylafis
et al. (2012).
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Figura 57: Diagrama HID para el outburst en 2002 — 2003 del sistema GX 339—4 (obtenido
de Belloni, 2010). La intensidad es en el rango de energfas 3.8 —21.2 keV. La

“dureza” estd definida como el cociente de cuentas en las bandas de energia
6.3—10.5y 3.8—6.3 keV.



5.5 OSCILACIONES CUASI-PERIODICAS

] a h .
|
i [ A
| " | x
| A g | w
= | = \{1 - "
g ‘|$o| g b D N { . il o
; % PRTE ek S -
AR v L
Mot o | c ‘m
200 1000 S000 0 100 200 10 100 1000
FREQUENCY (Hz) FREQUENCY (Hz) FREQUENCY (Hz)

Figura 58: Muestra de QPOs de diferentes tipos: el doble pico de las QPOs de kHz en el
sistema Sco X—1 (panel a), una QPO de hectohertz en 4U 0614409 (panel b) y
una QPO de alta frecuencia en GRO J1655—40 (panel c; figura extraida de van
der Klis, 2005).

en mds del 20 % del flujo en 2 — 20 keV (Sobczak et al., 2000). Este tipo de osci-
laciones puede variar en frecuencia en escalas de tiempo de un minuto (Morgan
et al., 1997), como también pueden permanecer relativamente estables y persisten-
tes. Como mencionamos, las QPOs de baja frecuencia se observan en el estado SPL,
el estado hard /SPL intermedio y en algunos estados hard, en particular cuando la
luminosidad en rayos X es alta (Rossi et al., 2004). Este comportamiento permite
asociar a las QPOs de bajas frecuencias con la componente no-térmica del espectro
en rayos X.

Por otro lado, las QPOs de alta frecuencia han sido observadas en pocos siste-
mas, pero resultan muy interesantes porque sus frecuencias se encuentran en el
rango esperado para la materia en la érbita circular estable méas cercana al objeto
compacto, para un agujero negro de ~ 10 M. Este tipo de oscilaciones son in-
teresantes también en los sistemas que albergan agujeros negros debido a que no
cambian de frecuencia libremente en respuesta a cambios en la luminosidad (ver,
por ejemplo, Remillard et al., 2002, 2006). En cambio, las QPOs de kHz observa-
das en sistemas que albergan estrellas de neutrones si evidencian cambios en las
frecuencias (van der Klis, 2005). Estas dltimas, presentan la més rdpida variabili-
dad de todos los XRBs y se caracterizan por exhibir un doble pico que varia en
frecuencias de 300 — 1200 Hz (ver van der Klis, 2005, para mds informacién sobre
los diferentes tipos de QPOs y sus modelos). A modo de ejemplo, la Figura 58
muestra QPOs de diferentes tipos.

En este capitulo se ha presentado un panorama bastante amplio y general del
proceso de emisién de rayos X en sistemas binarios con componentes compactas.
Con el objetivo de analizar algunos de los diferentes fendmenos que se observan en
los XRBs y de relacionarlos con sus propiedades en otras bandas espectrales, en los
proximos capitulos describiré los sistemas Swift J1753.5—0127 e IGR J17062—6143.
Ambos sistemas resultan muy interesantes para su estudio debido a las caracte-
risticas tinicas que presentan en comparacion con otros sistemas similares y que
detallaré, respectivamente, en cada capitulo. En ambos casos hicimos uso nueva-
mente del espectréografo GMOS del telescopio Gemini Sur para obtener datos en
longitudes de onda 6pticas y complementamos el andlisis con datos de telescopios
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en otras longitudes de onda. Estos trabajos buscan ayudar en la interpretacién
de los procesos fisicos observados en diferentes regiones espectrales e integrarlos,
para comprender de mejor manera el rol de las diferentes componentes en estos
sistemas binarios.



ESTUDIO MULTI-FRECUENCIA DEL SISTEMA BINARIO
SWIFT J1753.5-0127

6.1 INTRODUCCION

De acuerdo a lo presentado en el capitulo 5, en los sistemas binarios con compo-
nentes compactas, el objeto compacto acreta material proveniente de la comparfiera
visible a través del disco de acrecién, donde el material es calentado a grandes
temperaturas capaces de emitir rayos X. Dependiendo de la geometria del sistema
(distancia del disco de acrecién al objeto compacto, presencia o no de jet y/o coro-
na, tasa de acrecion, etc.) estos objetos pueden atravesar diferentes estados: el soft,
el hard, estados intermedios a estos dos, y el estado de inactividad. Estos estados
se caracterizan por diferentes propiedades observadas en sus espectros de rayos X.
En los estados soft o hard, es decir, los estados activos, cuando la fuente compacta
se encuentra acretando, la luz del disco de acrecién opaca a la de la estrella com-
pafiera, por lo que el espectro ¢ptico estd dominado por la emisién del disco de
acrecion. Por otro lado, en el estado de inactividad es la luz de la compariera visi-
ble la que domina el espectro éptico. Es por este motivo que los espectros 6pticos
presentan también diferentes caracteristicas de acuerdo al estado de la fuente en el
momento de la observacion.

Con el objetivo de correlacionar las caracteristicas en longitudes de onda 6pti-
cas con las observadas en rayos X, en los sistemas binarios emisores de rayos X,
estudiaremos el sistema Swift J1753.5—0127, que presenta propiedades muy intere-
santes en ambas bandas espectrales. Esta fuente fue descubierta en el afio 2005
(Palmer et al., 2005) por el Swift Burst Alert Telescope (BAT, Barthelmy et al., 2005).
De acuerdo al Rossi X-ray Timing Explorer (RXTE) All Sky Monitor (ASM), el flujo de
la fuente alcanz6 ~ 200 mCrab (2 — 12 keV) en solo una semana (Cadolle Bel et al.,
2007). La fuente fue detectada ademads en el ultravioleta, con el Ultraviolet/Optical
Telescope (UVOT, Still et al., 2005), y en radio con MERLIN (Fender et al., 2005).
La contraparte 6ptica fue identificada con una magnitud de Johnson de R ~ 15.8
por Halpern (2005). En la Figura 59 se observa una imagen del campo de Swift
J1753.5—0127 en la banda R (Zurita et al., 2008). Debido a que la fuente no es vi-
sible en el Digitized Sky Survey (DSS), se establecié que se trata de una LMXB. Lo
mas interesante de este sistema es que permaneci6 en actividad, desde su descu-
brimiento, por mds de 11 afios, retornando a la inactividad por primera vez en
Septiembre de 2016 (Russell et al., 2016; Shaw et al., 2016¢; Qasim et al., 2016).

6.1.1  Estudios dpticos de Swift [1753.5—0127

El espectro 6ptico de Swift J1753.5—0127 estd dominado por la emisién del disco
de acrecion debido al gran incremento de brillo (AR ~ 5 mag.) sufrido por la fuente
durante el outburst. Es por este motivo que no se esperan demasiadas caracteri-
sticas espectroscopicas de la estrella compafiera. Observaciones fotométricas de
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Figura 59: Campo de Swift J1753.5—0127 en la banda R de 4.2” x 4.2/ Zurita et al. (imagen
obtenida de 2008).

la contraparte optica de Swift J1753.5—0127 revelaron modulaciones en la banda
R con un periodo de 3.2 horas, lo que pareceria indicar que éste es el periodo
orbital del sistema (Zurita et al., 2008). Durant et al. (2009) presentaron un espectro
optico donde solo se observan un continuo suave y una componente muy azul
(ver Figura 60). Por otro lado, Neustroev et al. (2014) encontraron caracteristicas
angostas en el espectro 6ptico de la fuente, que asociaron a una estrella compafiera
evolucionada de 0.2 M. También determinaron que la componente compacta es
un agujero negro de baja masa (< 5M®). Estos autores estimaron ademds una
periodicidad orbital de 2.85 horas, significativamente menor que los reportes de
Zurita et al. (2008). Shaw et al. (2016a) intentaron reproducir los resultados de
Neustroev et al. (2014). Sin embargo, no pudieron encontrar evidencia alguna de
la estrella compafiera. Incluso, estos autores estimaron un valor de > 7.4+ 1.2 Mg
para la masa del objeto compacto, reforzando asi su naturaleza de agujero negro.
Ademas, sostienen el valor 3.24 horas para el periodo orbital encontrado por Zurita
et al. (2008).

Las lineas de emisién de Hy y He II (A4686) se observaron al principio del
outburst con forma de doble pico (Torres et al., 2005a,b). Sin embargo, las mismas
desaparecieron un mes mads tarde (Cadolle Bel et al., 2007). No se observé sefial
alguna de estas lineas en los espectros 6pticos de Durant et al. (2009), pero las

1 Intermediate dispersion Spectrograph and Imaging System (ISIS), montado en el William Herschel Telescope
(WHT).

2 FOcal Reducer/low dispersion Spectrograph 2 (FORS2), montado en el Very Large Telescope (VLT).

3 Andalucia Faint Object Spectrograph and Camera (ALFOSC), montado en el Nordic Optical Telescope
(NOT).
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Figura 60: Espectros 6pticos de Swift J1753.5—0127 tomados con WHT/ISIS* (panel supe-
rior), VLT /FORS2?(panel central) y NOT/ALFOSC3(panel inferior). Figura ob-
tenida de Durant et al. (2009).
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mismas reaparecieron en los espectros de Neustroev et al. (2014) y Shaw et al.
(2016a).

Tras un ajuste de espectros ultravioletas con un modelo de disco de acreciéon
y asumiendo una masa para el agujero negro de 5 My, (Froning et al., 2014) de-
terminaron una distancia < 2.8 kpc para una inclinaciéon del sistema de 55° y
d < 3.7 kpc, para i = 0°. Debido a su ubicacién en una latitud galactica relati-
vamente alta (b = +12), la densidad de la columna de H en esa direccién es
relativamente baja, Ny ~ 2 x 102! em~2 (Cadolle Bel et al., 2007; Froning et al,,
2014).

6.1.2 Estudios en rayos X de Swift [1753.5—0127

Después del pico alcanzado por el flujo en rayos X, la fuente declin6 inmediata-
mente, alcanzando después de ~ 100 dias un valor de ~ 20 mCrab (2 —12 keV), en
lugar de retornar a la inactividad, tal como se esperaria de un sistema transitorio
de rayos X con agujero negro (Charles & Coe, 2006). Swift J1753.5—0127 ha exhibi-
do, a lo largo de su prolongado outburst, variabilidad de largo periodo (> 400 dias,
Shaw et al., 2013). Durante ese periodo activo, la fuente se mantuvo la mayor parte
del tiempo en el estado hard. Sin embargo, la misma ha experimentado algunos
suavizados espectrales de corto periodo, caracterizados por un incremento en la
temperatura del disco interior y un salto de la componente de ley de potencias
(Yoshikawa et al., 2015), durante los cuales la fuente fue adquiriendo progresiva-
mente un espectro hard intermedio. Uno de estos eventos revel6 que después de
la transicion la fuente retorné al estado hard en lugar de continuar al estado soft,
tal como sucede normalmente en estos sistemas (Soleri et al., 2013). En la Figura
61 se muestra el diagrama HID construido con observaciones durante la transicién
“fallida”, en Octubre del 2010, donde se observa claramente que la fuente pasé
del estado hard (sefialado como LHS) a un estado intermedio y luego retorné nue-
vamente al estado hard (Soleri et al., 2013). Las duraciones de estas transiciones
de estado “fallidas” han sido de ~ 25 dias, relativamente cortas. En el afio 2015,
la fuente atraves6 una transiciéon de mayor duracién, donde el flujo en rayos X
(15—50 keV) decay6 a los menores valores reportados desde su descubrimiento
(Onodera et al., 2015). El seguimiento de la fuente con el Swift X-ray Telescope (XRT,
Burrows et al., 2005), XMM-Newton (Jansen et al., 2001) y el Nuclear Spectroscopic
Telescope Array (NuSTAR, Harrison et al., 2013), revelaron que Swift J1753.5—0127
entr6 en el estado soft por primera vez, después de ~ 10 afios en el estado hard,
con una de las menores luminosidades reportadas para los estados soft de este ti-
po de fuentes (Shaw et al., 2015, 2016b). Shaw et al. (2016d), reportaron que Swift
J1753.5—0127 retorné al estado hard para Febrero del 2016. Tal como mencionamos
anteriormente, la fuente alcanzoé finalmente el estado de inactividad, por primera
vez, en Septiembre del 2016, ~ 11 afios después de su descubrimiento.

Debido a la dificultad para observar caracteristicas del objeto compacto y la no
deteccién de emision fluorescente, no ha sido posible determinar de manera direc-
ta la masa del objeto compacto. Sin embargo, observaciones con INTEGRAL (del
inglés, INTErnational Gamma-Ray Astrophysics Laboratory) determinaron la presen-
cia de la cola de una ley de potencias hard hasta ~ 600 keV, tipica de un agujero
negro en el estado hard (Cadolle Bel et al., 2007). Ademads, observaciones RXTE re-
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Figura 61: Diagrama HID del sistema Swift J1753.5—0127 construido con observaciones
durante una transicién “fallida”, en Octubre del 2010, en la cual la fuente pas6
del estado hard (sefialado como LHS) a un estado intermedio y luego retorné
al estado hard, sin alcanzar nunca el estado soft. Figura adaptada de Soleri et al.

(2013).
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velaron una QPO a 0.6 Hz, con caracteristicas tipicas de agujeros negros (Morgan
et al., 2005).

6.1.3 Correlacion entre las caracteristicas en el dptico y en rayos X

De acuerdo al modelo estdndar para los LMXBs, la radiacién 6ptica estd domina-
da por emisiéon térmica del reprocesamiento de los rayos X provenientes del disco
de acreciéon alrededor de la fuente primaria (el objeto compacto), tal como men-
cionamos anteriormente, y en la cara de la estrella compafiera iluminada por esa
fuente de rayos X (van Paradijs & McClintock, 1994, 1995). Luego, la componente
Optica observada refleja las variaciones en el flujo de rayos X. En los sistemas con
agujeros negros, se cree que el disco de acrecion es el responsable de la mayor par-
te de la radiacién 6ptica. El reprocesamiento de rayos X no suele ser muy facil de
detectar y requiere normalmente de técnicas especiales. Por ejemplo, Hynes et al.
(2004) encontraron evidencias de reprocesamiento para el sistema V404 Cyg basan-
dose en correlaciones entre la emision en rayos X, Hy y emisiones del continuo
6ptico. Por otro lado, en el sistema GX 339—4 se ha observado variabilidad 6ptica
réapida (Motch et al., 1982, 1983), y se ha sugerido que la misma se debe a algin
proceso diferente a la emisién térmica, por ejemplo emisién ciclotrén o sincrotrén
(ver, por ejemplo, Fabian et al., 1982).

Para visualizar la correlacién entre las observaciones en longitudes de onda 6p-
ticas y en rayos X, mostramos, a modo de ejemplo, la Figura 62, donde se observan
las curvas de luz en rayos X (RXTE/PCA, del inglés, Proportional Counter Array,
montado en el telescopio Rossi X-ray Timing Explorer) y 6ptica/infrarroja (YALO,
Yale/AURA/Lisbon/OSU) del sistema GX 339—4 (Homan et al., 2005). Una rdpida
visualizacion de la Figura 62 en conjunto nos permite notar que los cambios que
sufre la curva de luz en rayos X se ven reflejados en cambios en las curvas de luz
Optica e infrarroja. En el estado hard, los perfiles de las curvas de luz 6pticas e
infrarrojas son similares al perfil de la curva de luz del flujo de la ley de poten-
cias. Sin embargo, en el estado soft la curva de luz infrarroja se asemeja mucho
mas a la del flujo del disco. El estado intermedio parece representar la transicion
entre los dos comportamientos. Tras el andlisis de estos datos, Homan et al. (2005)
concluyen que las propiedades Opticas e infrarrojas de los agujeros negros en bi-
narias emisoras de rayos X son extremadamente sensibles al estado en rayos X del
sistema.

Otro ejemplo de correlacién entre la radiacién dptica y los rayos X, lo constituye
el trabajo de Shih et al. (2011) para el sistema 4U 1636—536. La Figura 63 muestra
datos correspondientes a un monitoreo 6ptico en las bandas B y V, realizado a
lo largo de 3 meses con el telescopio de 1.3 metros SMARTS (del inglés, Small &
Moderate Aperture Research Telescope System), junto con observaciones simultdneas
en rayos X en la banda soft (RXTE/ASM, del inglés, All-Sky Monitor, montado en
el telescopio Rossi X-ray Timing Explorer) y hard (Swift/BAT). Tras el anélisis de
estos datos, los autores encontraron una clara modulacién en longitudes de onda
Opticas que correlaciona con los estados en rayos X.

Los cambios que se observan en los espectros y la variabilidad entre los estados
en rayos X sugieren que la geometria del flujo de acrecién evoluciona considera-
blemente de un estado a otro. La eficiencia de radiacién del disco y de la estrella
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Figura 62: Curvas de luz en rayos X (RXTE/PCA) y 6ptica/infrarroja (YALO) del sistema
GX 339—4. (a) Flujo total (linea sélida), flujo de ley de potencias (linea discon-
tinua) y flujo del disco (linea de puntos), en la banda 3 — 100 keV. Las lineas
verticales muestran los momentos aproximados de las transiciones de estado en
rayos X. (b) La fraccién de la contribucién de la componente de ley de poten-
cias al flujo en 3 — 100 keV. (c) Color V — H. (d—f) Magnitudes H, I y V. Figura
obtenida de Homan et al. (2005).
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Figura 63: De arriba hacia abajo, curvas de luz en rayos X hard (Swift/BAT), en rayos X
soft (RXTE/ASM) y en longitudes de onda 6pticas B y V (SMARTS), del sistema
4U 1636—536. Figura obtenida de Shih et al. (2011).



6.2 OBSERVACIONES OPTICAS

compafiera probablemente se ve afectada por esos cambios en la geometria (Ho-
man et al., 2005). Por ejemplo, una geometria esférica, como la de una corona
compacta, emite radiaciéon mds isotrépicamente que las partes internas planas de
un disco de acrecién angosto. Por otro lado, observaciones en radio indican que
en los estados hard e intermedio, se observa un flujo de material saliente (outflow)
que puede contribuir a los flujos infrarrojo, 6ptico y de rayos X (Markoff et al,,
2001). Por lo tanto, se espera que ocurran cambios significativos, que de hecho se
observan, en el 6ptico e infrarrojo a medida que las fuentes cambian de un estado
en rayos X a otro (ver, por ejemplo, Motch et al., 1985). Estos cambios se pueden
usar, por ejemplo, para distinguir los diferentes mecanismos responsables de la
emision Optica e infrarroja y para determinar modelos para la geometria del flujo
de acrecion en los diferentes estados en rayos X.

Todos los estudios mencionados evidencian la existencia de una correlacién en-
tre la radiacién en longitudes de onda 6pticas y los diferentes estados en rayos X
de los LMXBs. Con el objetivo de correlacionar las caracteristicas 6pticas observa-
das en el sistema Swift J1753.5—0127 con los diferentes estados activos de la fuente
en rayos X, realizamos un estudio comparativo de la misma en diferentes épocas.
Para esto, obtuvimos espectros 6pticos de la fuente con el telescopio Gemini Sur y
trabajamos con espectros 6pticos de la literatura y con espectros en rayos X de las
bases de datos de la misién Swift (Swift Gamma-ray Burst Mission, Gehrels et al.,
2004).

6.2 OBSERVACIONES OPTICAS

Obtuvimos espectroscopia 6ptica de ranura larga de Swift J1753.5—0127 con el
espectrografo GMOS del telescopio Gemini Sur, bajo el programa GS-2015A-Q-66,
el 8 de Junio del 2015. En total, tomamos 8 espectros de 750 segundos de exposi-
cién, dos centrados en 470 nm, dos en 475 nm, dos en 610 nm y dos en 615 nm, para
cubrir un rango espectral amplio y para evitar las columnas vacias del detector. Uti-
lizamos la red B120o0 (1200 lineas/mm), una ranura de 0.5” y un binning de 2 x 2.
La configuracién elegida resulté en un cubrimiento espectral de 4000 — 7000 A y
una resolucion espectral de 0.5 A. El seeing en el momento de la observacion fue
de ~ 1.0 — 1.2”. Para cada configuracién, observamos ademads una lampara CuAr
para realizar la calibracién en longitud de onda.

Los espectros fueron reducidos utilizando el paquete de Gemini para IRAF. Rea-
lizamos la calibracién en flujo de cada espectro utilizando observaciones de una
estrella estdndar, observada también como parte del programa. Con el objetivo de
aumentar la relacion sefial-ruido (S/N), combinamos los 8 espectros para obtener
un espectro final con S/N ~ 30 en 4500 A y S/N ~ 70 en 5500 A y en 6700 A.
Recortamos el espectro final para mantener solo la region entre 4200 y 69oo A. Eli-
minamos la parte més azul del espectro debido a que la respuesta del detector no
era buena en esas longitudes de onda. Por otro lado, recortamos la parte mas roja
del espectro debido a que la absorciéon atmosférica se vuelve importante en esta
region. Finalmente, re-escalamos el espectro promedio para hacerlo coincidir con
una estimacion de la fotometria que realizamos para la fecha de nuestras observa-
ciones. Para realizar esta estimacion graficamos, en la Figura 64, la curva de luz en
la banda V, cercana a nuestras observaciones, a partir de datos que encontramos
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Figura 64: Curva de luz, cercana a nuestras observaciones, en la banda V de Swift
J1753.5—0127, ajustada con una pardbola. El rombo corresponde al valor de
Shaw et al. (2015), los circulos cerrados a las observaciones de Neustroev et al.
(2015) y el tridngulo al valor de Wiersema (2015). El circulo abierto, correspon-
diente a las observaciones de Shaw et al. (2016a), se calcul6 a partir de datos
espectroscépicos. La cruz denota el valor calculado para nuestras observaciones,
V =1743+0.13.

en la literatura: el rombo corresponde al valor de Shaw et al. (2015), los circulos
cerrados a las observaciones de Neustroev et al. (2015) y el tridngulo al valor de
Wiersema (2015), todos calculados a partir de la fotometria. También incluimos en
la curva un punto correspondiente a los datos de Shaw et al. (2016a, circulo abierto,
ver mds abajo), que calculamos a partir de una integraciéon del flujo en esa banda,
sobre el espectro. Ajustamos la curva con una funcion simple, una parébola, y esti-
mamos asi un valor V = 17.43 +0.13 (sefialado con una cruz en la Figura 64), para
el 8 de Junio de 2015, la fecha de observacion de nuestros datos, denotada con una
linea vertical azul en la Figura 64. Probamos ademds un ajuste con una recta y el
valor obtenido (V = 17.45) fue consistente con el del ajuste de la pardbola. También
se observan en la Figura 64 los puntos correspondientes a la banda B, consisten-
tes con las observaciones en la banda V. El error se estimé simplemente a partir
del ajuste y, si bien es pequefio, vemos que en general no se observa un cambio
importante de los valores de las magnitudes. Sin embargo, cerca de nuestra fecha
de observacion se aprecia una clara tendencia ascendente en el brillo, por lo que
consideramos que nuestra estimacién de V es lo suficientemente buena como para
establecer el valor de la normalizacion.

La Figura 65 muestra el espectro promedio de Swift J1753.5—0127 en negro. Las
regiones espectrales alrededor de ~ 4890 A y ~ 6330 A, se eliminaron debido a una
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Figura 65: Espectro 6ptico promedio de Swift J1753.5—0127 obtenido con el espectrégrafo
GMOS del telecopio Gemini Sur (negro), el 8 de Junio del 2015. Como compa-
racién, mostramos en rojo el espectro obtenido por Shaw et al. (2016a) el 14 de
Junio del 2015, menos de una semana después que nuestro espectro Gemini, y
en azul el obtenido por Neustroev et al. (2014), entre el 6 y el 9 de Agosto del
2013.

falla en el quinto amplificador del CCD. Tal como se esperaba, el espectro 6ptico
no presenta muchas caracteristicas. Las mas prominentes son las lineas de emisiéon
de doble pico de He II (A4686) y Hy.

Para analizar la evolucién del sistema, obtuvimos dos espectros extra de la fuen-
te, de la literatura. La Figura 65 muestra en rojo el espectro promedio de la fuente
de Shaw et al. (2016a), tomado con el espectrégrafo ISIS del telescopio WHT en
Espafia, el 14 de Junio del 2015, menos de una semana después que nuestros datos.
La resolucién espectral de estos datos es de ~ 0.4 — 0.5 A. El espectro azul en la
Figura 65 fue obtenido por Neustroev et al. (2014) entre el 6 y el 9 de Agosto del
2013, con el espectrégrafo Boller and Chivens del Observatorio Astronémico Nacio-
nal (OAN SPM), en México. Este espectro tiene una resolucién més baja que los
anteriores, de ~ 1.7 A.

6.2.1  Andlisis de los espectros dpticos

La Figura 66 muestra nuevamente el espectro 6ptico de la fuente obtenido con
el espectrografo GMOS del telecopio Gemini Sur, el 8 de Junio del 2015. Hemos
seflalado en la Figura 66 las caracteristicas més relevantes, visibles en el espectro.
Al igual que lo observado en los espectros de Durant et al. (2009), nuestro espec-
tro presenta un continuo suave y una componente muy azul. Tal como habiamos
predicho, dado que el espectro corresponde al disco de acrecién que rodea a la
compafiera del objeto compacto, las tinicas lineas espectrales que se observan, en
emisién y con doble pico debido al movimiento espiralado alrededor de la estrella,
son la de He II (AM4686) y Hy. Notemos que el espectro es bastante mas ruidoso del
lado azul, por lo que en realidad el doble pico de He II no alcanza a distinguirse.
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Figura 66: Espectro éptico promedio de Swift J1753.5—0127 obtenido con el espectrégrafo
GMOS del telecopio Gemini Sur, el 8 de Junio del 2015.

Se observan también en el espectro las lineas interestelares DIB (del inglés Diffuse
Interstellar Band) y las del doblete del Na en ~ A5890 A, ademas de una de las
bandas atmosféricas de O,.

Volviendo a la Figura 65, observamos que los tres espectros de Swift J1753.5—0127
presentan algunas diferencias. En el espectro de Neustroev et al. (espectro azul)
el doble pico de Hy no resulta muy evidente debido a la baja resolucién, sin
embargo, estos autores logran discernir bien los dos picos de He II (A4686). A
primera vista, la mayor diferencia entre los espectros observados corresponde a
los flujos. Para A5500, por ejemplo, el espectro de Neustroev et al. tiene un flu-
jode~72x107"¢ erg s7' em~2 A~T, mientras que el espectro de Shaw et al,
tiene un flujo de ~ 4.3 x 107'® erg s~' ecm=2 A~ y el de Gemini/GMOS de
~4x107 "% erg s~ em=2 A1, Otra propiedad que diferencia a los espectros es
la forma de los mismos. Si bien todos presentan el mismo declive, el espectro de
Shaw et al. decrece en linea recta, mientras que el de Neustroev et al. mantiene
un flujo aproximadamente constante hasta ~ 5400 A y luego comienza a decrecer.
Nuestro espectro, si bien muestra un leve decrecimiento en longitudes de onda
azules, en general presenta una morfologia similar a la del espectro de Neustroev
et al.. Se observa ademés un aumento entre ~ 4500 y ~ 4600 A que no presentan
los otros dos espectros. Sin embargo, dada la baja S/N de nuestro espectro en
esas longitudes de onda, creemos que ese aumento no representa una caracteristi-
ca real del mismo, sino que es consecuencia de la presencia de la linea ancha de
He II (A4686). Finalmente, se observa una diferencia en la intensidad de las lineas
del doblete del Na (~ A5890), méas débiles en el espectro de Neustroev et al. que
en los otros dos. Notar que a pesar de haber sido obtenidos con solo 6 dias de
diferencia, el espectro Gemini/GMOS presenta varias diferencias con respecto al
de Shaw et al. Esto evidencia la gran variabilidad de la fuente en longitudes de
onda 6pticas, en periodos relativamente cortos de tiempo.
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6.3 OBSERVACIONES EN RAYOS X

Respecto a la regién espectral de los rayos X, analizamos observaciones de
Swift J1753.5—0127 tomadas con el Swift Gamma-ray Burst Mission. La misién Swift
consiste de dos telescopios, el XRT y el UVOT (Roming et al., 2005), y un detector
de madscara codificada de gran campo, BAT. BAT se encarga de monitorear todo
el cielo permanentemente, por lo que se pueden obtener datos de este detector
para una fuente a lo largo de todo el afio (excepto cuando la fuente se encuen-
tra alineada con el Sol). Por otro lado, tanto XRT como UVOT toman datos de
una fuente solo bajo observaciones programadas, es decir, cuando un observador
solicita observaciones. En primer lugar, para seleccionar las observaciones a ana-
lizar, graficamos en la Figura 67 la curva de luz promedio diaria Swift-BAT para
Swift J1753.5—0127 en el rango 15— 50 keV (panel superior) y la curva de luz Swift-
XRT en el rango 0.3 — 10 keV (panel inferior). Las lineas verticales de color indican
las épocas donde fueron tomados los espectros 6pticos; en verde se indica la fecha
en que se tomo el espectro de Neustroev et al. (2014, del 6 al 9 de Agosto del
2013), en azul mostramos cuando observamos nuestro espectro Gemini/GMOS (8
de Junio del 2015) y en rojo se observa cuando se tomo el espectro de Shaw et al.
(20164, 14 de Junio del 2015). Para mayor detalle, la Figura 68 muestra extractos de
las curvas de luz de la fuente en los periodos donde se tomaron las observaciones
Opticas. Los extractos de la curva de luz de Swift-XRT (paneles inferiores) mues-
tran que no hay observaciones cercanas, con una diferencia de a lo sumo 20 dias
con respecto al dia de la observacién Optica, al espectro promedio tomado entre
el 6 y el 9 de Agosto del 2013. Sin embargo, si hay observaciones cercanas a los
espectros Opticos obtenidos en Junio del 2015. Por lo tanto, solo analizaremos es-
tas dltimas observaciones, ya que las que se encuentran lejos de las observaciones
Opticas no son representativas del estado de la fuente en ese momento debido a la
variabilidad de la misma.

Las observaciones de XRT elegidas se tomaron en el modo windowed timing* alre-
dedor de los espectros 6pticos del 2015: el 21 de Mayo (Obs. ID 00030090089), el 23
de Mayo (Obs. ID 00030090090), el 23 de Junio (Obs. ID 00030090092, 00030090093)
y el 24 de Junio (Obs. ID 00030090094, 00030090095). Extrajimos los espectros de la
pagina web de Swift> y los procesamos usando los softwares HEASOFT v6.19° y
XSPEC7.

El detector tiene una buena respuesta entre 0.3 y 10 keV, sin embargo, por de-
bajo de 0.7 keV el mismo suele presentar un problema de calibracién cuando se
tratan fuentes muy absorbidas, lo que genera una depresion en el espectro que
no es intrinseca de la fuente. Para evitar este efecto, en primer lugar cortamos el
espectro para quedarnos con el rango de 0.7 a 10 keV. Ademas, re-bineamos los
datos a un valor minimo de 20 cuentas por bin para facilitar la visualizaciéon de
los espectros. Finalmente, trabajamos en el ajuste de diferentes modelos a los es-
pectros, probando los que se utilizan normalmente para ajustar LMXBs: una ley
de potencias absorbida (tbabs*powerlaw), un cuerpo negro para el disco absorbido

4 El modo windowed timing del telescopio XRT se utiliza para fuentes brillantes y consiste en una
imagen unidimensional con una resolucién temporal de 1.7 milisegundos.

5 http://www.swift.ac.uk/user_objects/

6 http://heasarc.nasa.gov/lheasoft/

7 https://heasarc.gsfc.nasa.gov/xanadu/xspec/


http://www.swift.ac.uk/user_objects/
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Figura 67: Curva de luz promedio diaria Swift-BAT en el rango 15 — 50 keV (panel supe-
rior) y curva de luz Swift-XRT en el rango espectral 0.3 — 10 keV (panel inferior),
para Swift J1753.5—0127. La linea verde vertical denota la fecha (6-9 de Agosto
del 2013) donde se tomaron las observaciones 6pticas de Neustroev et al. (2014),
mientras que las lineas azul y roja indican dénde se encuentran las observacio-
nes Gemini/GMOS (8 de Junio del 2015) y de Shaw et al. (2016a, 14 de Junio
del 2015), respectivamente.
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Figura 68: Extractos de la curva de luz promedio diaria Swift-BAT en el rango 15 — 50 keV
(paneles superiores) y de la curva de luz Swift-XRT en el rango espectral
0.3 —10 keV (paneles inferiores), para Swift J1753.5—0127, alrededor de las ob-
servaciones 6pticas. La linea verde vertical denota la fecha (6-9 de Agosto del
2013) donde se tomaron las observaciones 6pticas de Neustroev et al. (2014),
mientras que las lineas azul y roja indican dénde se encuentran las observacio-
nes GMOS/Gemini (8 de Junio del 2015) y de Shaw et al. (2016a, 14 de Junio
del 2015), respectivamente.
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(tbabs*diskbb), una ley de potencias simple multiplicada por un cuerpo negro para
el disco, absorbidos (tbabs*(simpl*diskbb)), y una ley de potencias mas un cuerpo
negro para el disco absorbidos (tbabs*(powerlaw+diskbb)).

6.3.1  Modelado de los espectros Swift/XRT de Swift [1753.5—0127

Tal como mencionamos en la seccidon anterior, los modelos normalmente utiliza-
dos en el ajuste de LMXBs son:

1. tbabs*powerlaw
2. tbabs*diskbb
3. tbabs*(simpl*diskbb)

4. tbabs*(powerlaw-+diskbb)

Para entender las implicancias fisicas de estos modelos, a continuacién resumi-
mos las principales caracteristicas de cada una de sus componentes:

= thabs: los modelos de absorcién interestelar de Tuebingen-Boulder permiten
calcular la seccién cruzada de absorcién de rayos X por el medio interestelar
como la suma de las secciones cruzadas de absorciéon de rayos X debidas
a la fase gaseosa, la fase granular y la molecular del medio interestelar. En
particular, tbabs permite variar sélo la columna de H molecular.

= powerlaw: corresponde a una simple ley de potencias N(E) = Np E~"*t, don-
de Npr es un factor de normalizacién y I'py es el indice de fotones.

» diskbb: correponde a un disco de acrecién con mdultiples componentes de
cuerpo negro (Mitsuda et al., 1984).

= simpl: es un modelo de Comptonizacion® en el cual una fraccién de los fo-

tones en un espectro es dispersada en una componente de ley de potencias
(Steiner et al., 2009). Estd disefiado para ser utilizado con espectros térmicos
soft, con una Comptonizacion angosta y cuyo indice de fotones I'simp1 > 1.

Mereminskiy et al. (2016), por ejemplo, estudiaron un nuevo outburst del LMXB
con candidato a agujero negro GRS 1739—278. El andlisis de los datos en la banda
de energia 0.5 — 150 keV permiti6 ajustarlos satisfactoriamente con un modelo de
ley de potencias absorbida (tbabs*powerlaw, I'pp. = 1.8 £0.07), tras el cual los autores
determinaron que la fuente se encontraba en un estado hard de baja luminosidad.
Por otro lado, Bahramian et al. (2015) reportaron que el sistema IGR J17451—3022,
se encontraba en transicion desde el estado soft al estado de inactividad, en Mayo
del 2015, al observar un decrecimiento en el brillo en rayos X. Para llegar a esa

La Comptonizacién es el resultado del efecto Compton, bajo el cual aumenta la longitud de onda
de un fotén al chocar con un electrén libre, perdiendo parte de su energfa. En el efecto Compton
inverso, los fotones disminuyen su longitud de onda al chocar con electrones libres, siempre que los
electrones se muevan a velocidades cercanas a la de la luz y que los fotones tengan altas energias.
Este dltimo es el que tiene lugar en los sistemas que estamos estudiando.
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conclusién, determinaron que el mejor ajuste de los datos Swift/XRT esta dado
por un cuerpo negro para el disco absorbido (tbabs*diskbb, kT = 0.6 0.2 keV).

Para caracterizar al sistema Swift J1753.5—0127 y determinar diferentes pardme-
tros, ajustamos a los espectros Swift/XRT seleccionados los 4 modelos ususales,
mencionados arriba. La Tabla 5 muestra los valores del x? (chi-cuadrado) reduci-
do, para cada modelo y cada espectro ajustados. El x? reducido (= x?/ntmero
de grados de libertad) determina qué tan bueno es el ajuste de los datos con el
modelo, para datos gaussianos. Como regla, este pardmetro debe ser cercano a 1.
Si el x? reducido es mucho mayor que 1, entonces los datos no pueden ser repre-
sentados por el modelo ajustado. Por otro lado, si el pardmetro es menor a 1 es
probable que los errores gaussianos asociados a los datos, estén sobre-estimados.
En la Tabla 5 se observa que el x? reducido para los espectros de Mayo se encuentra
lejos de la unidad para el modelo tbabs*powerlaw. Lo mismo ocurre para el modelo
tbabs*diskbb en los espectros de Junio. La Figura 69 muestra el espectro en rayos X
de Swift J1753.5—0127 obtenido el 21 de Mayo del 2015 (datos negros, panel supe-
rior), ajustado con el modelo tbabs*powerlaw (curva roja), y el espectro obtenido el
24 de Junio del 2015 (panel inferior), ajustado con el modelo tbabs*diskbb. En ambos
paneles se observan ademads los residuos, estimados como (datos-modelo)/error.
Se observa claramente en ambos casos que los ajustes realizados no logran repre-
sentar los datos, tal como indica el valor estimado de x? reducido.

Tabla 5: x? reducido: medida del error en el ajuste de los diferentes modelos.

Modelo 21 Mayo 23 Mayo 23 Junio 24 Junio
tbabs*powerlaw 3.80 2.75 1.53 1.32
tbabs*diskbb 2.06 1.40 11.11 11.92
tbabs*(simpl*diskbb) 1.27 1.14 1.24 1.15
tbabs*(powerlaw+diskbb) 1.05 0.92 1.21 1.32

Para los espectros de Mayo, se observa en la Tabla 5 que el ajuste correspondiente
a tbabs*diskbb también se aparta del espectro, al igual que el modelo tbabs*powerlaw
se aparta del espectro del 23 de Junio. Esto implica que los modelos mds sim-
ples no resultan suficientes para ajustar los datos de Swift J1753.5—0127. Para el
caso de los dos modelos restantes considerados, vemos que ambos realizan un
ajuste aceptable de los datos. Sin embargo, para los espectros de Mayo, el mo-
delo tbabs*(powerlaw+diskbb) resulta claramente mas preciso. La Figura 70 mues-
tra los espectros en rayos X de la fuente, correspondientes al 21 de Mayo (pa-
nel superior) y al 23 de Mayo (panel inferior) del 2015, ajustados con el modelo
tbabs*(powerlaw+diskbb) (curva roja).

Para los espectros de Junio, la solucién no resulta tan inmediata. Para el espectro
del 24 de Junio el ajuste mds apropiado corresponde al modelo tbabs*(simpl*diskbb),
pero el espectro del 23 de Junio se ajusta mds adecuadamente con el modelo
tbabs*(powerlaw+diskbb). Si bien idealmente se busca estudiar la variacién temporal
de los espectros en el menor intervalo posible, en este caso particular decidimos
simplificar el andlisis principalmente por dos motivos. En primer lugar, la diferen-
cia en el valor del x? reducido para estos dos modelos no es tan importante en
el espectro del 23 de Junio. Ademads, en la Figura 68 vemos que la curva de luz
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Figura 69: Espectro Swift/XRT de Swift J1753.5—0127 obtenido el 21 de Mayo del 2015
(datos negros, panel superior), ajustado con el modelo tbabs*powerlaw (curva
roja), y el espectro obtenido el 24 de Junio del 2015 (panel inferior), ajustado
con el modelo tbabs*diskbb. En ambos paneles se observan ademds los residuos,
estimados como (datos-modelo)/error.
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no muestra grandes cambios en el flujo entre un dia y otro. Por lo tanto, consi-
deramos que ambos espectros de Junio deberfan ajustarse con un mismo modelo
y decidimos conservar los ajustes correspondientes al modelo tbabs*(simpl*diskbb).
La Figura 71 muestra los espectros en rayos X de la fuente, correspondientes al 23
de Junio (panel superior) y al 24 de Junio (panel inferior) del 2015, ajustados con
el modelo tbabs*(simpl*diskbb) (curva roja).

La Tabla 6 resume los pardmetros de los ajustes realizados a los espectros Swif-
t/XRT de la fuente. Los errores fueron calculados con un nivel de confianza del
90 %. En primer lugar se muestra el modelo empleado en el ajuste; luego se mues-
tra el valor de x? reducido; Ny es el valor de la densidad de la columna de H,
que se fijé en 2 x 102'cm~2 de acuerdo al valor determinado por Froning et al.
(2014); T'pr es el indice de fotones correspondiente a la ley de potencias (powerlaw);
Npr es la normalizacién de la ley de potencias; kTi,, es la temperatura del radio
interno del disco de acrecion; Ngisco es la normalizacion del disco; Isimpt es el
indice de fotones correspondiente a la ley de potencias simple (simpl); fsc es la
fraccién de los fotones dispersados por el disco que alcanzaron el limite superior
permitido por XSPEC; y F,,4 es el flujo no absorbido en 0.7 — 10 keV. Para calcular
el flujo no absorbido, se incluye en el modelo una componente extra denominada
cflux. cflux es un modelo de convolucién que calcula el flujo de las demds com-
ponentes del modelo. Por ejemplo, tbabs*cflux*(powerlaw+diskbb) calcula el flujo no
absorbido de (powerlaw+diskbb). Este modelo solo requiere que se fije el pardmetro
de normalizacién de una de las componentes aditivas a un valor distinto de 0 y
que se especifique el rango de energia en el cual se calculara el flujo.

Tabla 6: Parametros de los ajustes realizados a los espectros Swift/XRT de Swift
J1753.5—0127.

Parametro Unidades 21 Mayo 23 Mayo 23 Junio 24 Junio
Modelo — tbabs* tbabs* tbabs* tbabs*
(pl+diskbb)  (pl+diskbb) (simpl*diskbb) (simpl*diskbb)
x? - 1.05 0.92 1.24 1.15
Ny 102Tem—2 2.0 2.0 2.0 2.0
I'pL — 4.2%0.1 4.4%0.2 — —
NpL — 0.30£0.02 0.34%£0.04 - -
kTin keV 0.3310.01 0.3340.01 0.209+0.006 0.184+0.007
Nyisco 10* 0.547909 0.8+0.2 6.470% 1273
Tsimpt — — — 2.99£0.06 3.0610.05
fsc — — — 0.27£0.02 0.3210.02
Frna 10 Yerg cm 2 57! 1.032 1.3040.02 1.137£0.007 1.157f8:88§

6.3.2 Andlisis de los ajustes de los espectros Swift/XRT

Shaw et al. (2016b), reportaron que el sistema Swift J1753.5—0127 entrd en el
estado soft en Marzo del 2015 por primera vez en ~ 10 afios de actividad. De
acuerdo a la curva de luz en la Figura 67, la fuente atin se encontraba en el estado
soft en Junio del 2015, cuando se realizaron las observaciones 6pticas de Shaw et al.
(2016a) y las de Gemini/GMOS. Por otro lado, el espectro de Neustroev et al. (2014)
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se obtuvo en Agosto del 2013, cuando la fuente se encontraba permanentemente
en el estado hard.

Los espectros Swift/XRT que modelamos en la seccién anterior se tomaron
~ 15 dias antes y después que nuestras observaciones. Sin embargo, la curva de
luz Swift/BAT de la Figura 67 no muestra cambios radicales, es decir, la fuente
se observa en el estado soft, a lo largo del periodo que abarcan las observaciones
en rayos X seleccionadas. En la curva de luz Swift/XRT de la misma Figura 67
no es tan facil discernir si se produjeron cambios o no. Esto se debe a que, tal
como mencionamos anteriormente, Swift/XRT no observa la fuente todos los dias
como lo hace Swift/BAT en su monitoreo permanente del cielo, sino solo cuando
se solicitan observaciones. No obstante, el hecho de que no haya cambios a altas
energias (BAT observa en 15 — 50 keV), sugiere que tampoco los haya a més bajas
energias (XRT observa en 0.3 — 10 keV). En consecuencia, creemos que efectivamen-
te Swift J1753.5—0127 se encontraba en el estado soft a lo largo del periodo de las
observaciones analizadas, incluyendo nuestras observaciones 6pticas y las de Shaw
et al. (2016a). En la Tabla 6 se observa que los valores de los indices de fotones son
superiores a ~ 1.8, que es el valor aproximado a partir del cual se considera que la
fuente es soft.

Dado, entonces, que los espectros analizados se tomaron cuando la fuente se en-
contraba en el estado soft, los mismos deberian poder ajustarse simplemente con
un diskbb absorbido, con la adicién eventual de una ley de potencias débil, ya que
es la emision del disco de acrecion la que predomina el espectro en el estado soft.
Sin embargo, vimos que ese modelo tan simplificado (el diskbb absorbido) no ajusta
los datos satisfactoriamente, y que los ajustes mejoran considerablemente al incor-
porar la ley de potencias. La temperatura del disco es < 0.7 keV, el menor valor de
energia de nuestros datos, y el indice de fotones es > 1.8, por lo que probablemente
estamos intentando modelar la cola del cuerpo negro que representa al disco. Esto
puede verificarse en la Tabla 6, donde se observa que las temperaturas del disco
ajustadas varfan entre 0.184 y 0.33 keV. Es decir, el modelo simplificado no permite
reproducir la emision del disco de acrecion, por lo que necesariamente se debe
sumar una componente al modelo. La inclusién de datos en un ancho de banda
mayor, por el ejemplo NuSTAR que abarca de 3 a 79 keV, permitiria determinar el
valor real de la ley de potencias, lo que ayudaria a modelar mejor el disco a bajas
energias con los datos de Swift/XRT.

Si bien mencionamos que no se observan cambios importantes en las curvas
de luz de la Figura 67 en las fechas de nuestras observaciones, esto no implica
que los espectros no hayan cambiado. De hecho, notamos que los espectros de
Mayo se ajustan mejor con el modelo tbabs*(powerlaw+-diskbb), mientras que los de
Junio lo hacen con el modelo tbabs*(simpl*diskbb). A pesar de que determinamos
que los espectros analizados fueron tomados cuando la fuente se encontraba en el
estado soft, vamos a definir, dentro de ese estado, un estado mas o menos hard, de
acuerdo a si el indice de fotones se encuentra mas o menos cerca de 1.8, el valor
que establece un limite entre ambos estados. De acuerdo a los pardmetros de la
Tabla 6, los espectros de Junio (I'simp1 ~ 3) son més hard que los de Mayo (I'pr ~ 4).
Pese a que los modelos utilizados son similares y los ajustes son razonables, tanto
la Figura 70 como la Figura 71 evidencian que algo esté faltando. Sobretodo en la
Figura 70, podemos ver que a partir de ~ 5 keV los espectros presentan excesos
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que los modelos no logran ajustar. Esto indicaria, nuevamente, la falta de alguna
componente extra en el modelado.

Shaw et al. (2016b), modelaron un espectro Swift/XRT de Swift J1753.5—0127
observado en Marzo del 2015, cuando la fuente se encontraba ya en el estado
soft, y obtuvieron resultados andlogos a los nuestros. Para superar las dificulta-
des, tanto el ancho de banda angosto como la necesidad de sumar componentes
al modelo, que representa esta fuente en el ajuste solo con datos de Swift, los au-
tores decidieron analizar una banda de energias mayor, 0.7 — 78 keV, utilizando
ademads datos de NuSTAR y de XMM-Newton. El modelo utilizado para el ajus-
te fue tbabs*((simpl*diskbb)+powerlaw), lo que implica una ley de potencias extra
en comparacién con nuestros modelos. Si bien obtuvieron un ajuste satisfactorio
(x? reducido = 1.28), tras un intento de explicar la presencia de la componente
extra con irradiacién del disco interior, los autores no pudieron encontrar un sig-
nificado fisico que la justifique.

Para analizar la luminosidad de la fuente en el estado soft, utilizamos los flujos
listados en la Tabla 6 y la férmula

L =4nd*Fnq (14)

donde d es la distancia a la fuente, que asumimos igual a 3 kpc de acuerdo al valor
adoptado por Shaw et al. (2016b), para un agujero negro de 5 M y una inclinacién
del sistema < 55°. Los valores de luminosidad obtenidos son: 1.23 x 103> erg s~
para el 21 de Mayo, 1.56 x 103° erg s ! para el 23 de Mayo, 1.36 x 103° erg s~
para el 23 de Junio y 1.38 x 1035 erg s~! para el 24 de Junio. Estos valores repre-
sentan ~ 0.02% del limite de Eddington, para una masa de 5 M. Para masas
mayores, este valor decrece. Si bien el valor reportado por Shaw et al. (2016b,
3.8x103¢ ergs~!, 0.6% del limite de Eddington) representaba una de las lumi-
nosidades del estado soft mds bajas reportadas para sistemas con agujeros negros,
nuestros valores son incluso menores. Se ha observado que las transiciones del
estado soft al hard en LMXBs, ocurren a luminosidades que varian entre 0.3 %
y 3% del limite de Eddington (Maccarone, 2003; Kalemci et al., 2013). Sin em-
bargo, tanto nuestros célculos como los de Shaw et al. (2016b), demuestran que
Swift J1753.5—0127 alcanza incluso valores menores. No obstante, no es la tnica
fuente que ha presentado luminosidades tan bajas en el estado soft. Tomsick et al.
(2014) reportaron una luminosidad en el estado soft, de 1.07 x 1035 erg s~ !, equiva-
lente a ~ 0.008 % del limite de Eddington, para el sistema 4U 1630—47 en la banda
2 — 10 keV, menor que nuestras estimaciones, pero del mismo orden.

En sintesis, vemos que el ajuste y la determinacién de los parametros del sistema
Swift J1753.5—0127 resulta mds complejo de lo que podria parecer. En primer lugar,
vimos que el andlisis de los espectros en una banda acotada de energia no nos
permite obtener toda la informacién sobre la fuente, a pesar de que los ajustes
sean razonables. Sin embargo, notamos que ampliar el rango de energia y utilizar
modelos mds complejos para el ajuste de los espectros, tal como hicieron Shaw
et al. (2016b), tampoco permitié caracterizar al sistema, a pesar de que también
estos ajustes fueron buenos. También el andlisis de las luminosidades del sistema
en el estado soft da una idea de la complejidad del mismo, al demostrar que los
valores son de los menores obtenidos, solo en segundo lugar después del sistema
4U 1630—47.
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6.4 DISCUSION

Hemos visto en la seccién 6.2.1 que los tres espectros 6pticos analizados de
Swift J1753.5—0127 muestran algunas diferencias. Principalmente, el flujo del es-
pectro de Agosto del 2013 (Neustroev et al., 2014) es mayor en un factor ~ 1.7 — 1.8
que los de los espectros de Junio del 2015 (Shaw et al., 2016a, y este trabajo). Otra
de las diferencias que se destaca, se debe a la forma de los espectros. El de Shaw
et al. decrece de manera mas constante que los otros dos, que presentan una mor-
fologia similar: un flujo aproximadamente constante hasta ~ 5400 A y luego el
decrecimiento. Las diferencias entre el espectro de Gemini/GMOS obtenido para
este trabajo y el espectro de Shaw et al. llaman bastante la atencién, dado que
ambos fueron tomados con tan solo 6 dias de diferencia. Sin embargo, a lo largo
del capitulo hemos discutido bastante la gran variabilidad que presentan los sis-
temas LMXBs, incluso en cortos periodos de tiempo, por lo que esta diferencia
simplemente corrobora y evidencia la variabilidad que afecta también al sistema
Swift J1753.5—0127.

Con el objetivo de comparar las caracteristicas 6pticas observadas en las dife-
rentes épocas con los estados en rayos X de la fuente, analizamos en la seccién
6.3.2 los espectros en rayos X cercanos a las observaciones 6pticas de Junio 2015,
ya que no encontramos observaciones en rayos X lo suficientemente cercanas a los
espectros 6pticos de Agosto del 2013. Después de ajustar diferentes modelos a los
datos y de estudiar los resultados, determinamos que el mejor modelo para los
espectros de Mayo del 2015 es una ley de potencias mds un cuerpo negro para
el disco absorbidos (tbabs*(powerlaw-+diskbb)), mientras que el modelo que mejor
ajusta los datos de Junio del 2015 es una ley de potencias simple multiplicada por
un cuerpo negro para el disco absorbidos (tbabs*(simpl*diskbb)). Los pardmetros de
los modelos ajustados muestran que los datos de Junio son més hard que los de
Mayo. Estos modelos y el andlisis de las curvas de luz de la fuente, evidencian su
naturaleza soft durante Junio del 2015. La diferencia entre los modelos empleados
para los ajustes demuestran, también, los cambios que sufre la fuente en rayos X,
en cortos periodos de tiempo. A pesar de que sefialamos que el ancho de banda
utilizado no alcanza para reproducir la emisiéon del disco de acrecién y que los mo-
delos utilizados presentan excesos que evidencian la falta de alguna componente
extra en el modelado, consideramos que los datos y modelos utilizados son lo su-
ficientemente buenos como para llevar a cabo el presente estudio comparativo del
sistema Swift J1753.5—0127 en las bandas 6ptica y de rayos X.

Debido a la cercania temporal, vamos a asociar nuestras observaciones 6pticas
del 8 de Junio con las observaciones en rayos X del 21 y el 23 de Mayo, y las
observaciones Opticas de Shaw et al. del 14 de Junio con las observaciones en
rayos X del 23 y el 24 de Junio. Dado que, tal como indican los ajustes de las
observaciones en rayos X, los espectros de Junio son mads hard que los de Mayo,
podemos decir que cuando se tomaron las observaciones 6pticas de Shaw et al. la
fuente se encontraba en un estado en rayos X mds hard que cuando se tomaron
nuestras observaciones Opticas. Recordemos ademds, que el espectro 6ptico de
Neustroev et al. fue observado cuando la fuente se encontraba en el estado hard.
Entonces, volviendo a la Figura 65 vemos que existe una clara correlacién entre el
flujo 6ptico de la fuente y sus estados en rayos X. El mayor flujo se observa para el
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espectro de Neustroev et al. (azul), tomado en Agosto del 2013, cuando la fuente
se encontraba en el estado hard. Los otros dos espectros en la Figura 65 se tomaron
cuando la fuente se encontraba en el estado soft. Sin embargo, el de Shaw et al.
(rojo), que es el que presenta el mayor flujo 6ptico de los dos, se observé cuando
la fuente presentaba un estado maés hard que en la fecha en que se tom¢ nuestro
espectro (negro).

El anélisis de las luminosidades en el estado soft de la fuente realizado en la
seccién anterior, muestra que las luminosidades que obtenemos en Mayo y Junio
del 2015, son menores que la calculada por Shaw et al. (2016b), en Marzo del
mismo afio. Por otro lado, la Figura 64 muestra que el brillo de la fuente en Marzo
(rombo) era mayor que en Junio (circulos). Estos resultados implicarian también
una correlacién entre el brillo o flujo éptico y la luminosidad en rayos X. Es decir,
a mayor flujo 6ptico, mayor luminosidad en rayos X.

65 RESUMEN DE RESULTADOS Y CONCLUSION

= Obtuvimos espectros 6pticos del sistema Swift J1753.5—0127 el 8 de Junio del
2015 y observamos que, tal como se esperaba, la fuente no presenta demasia-
das caracterfsticas.

= Comparamos el espectro 6ptico promedio con espectros de la literatura obser-
vados en Agosto del 2013 y el 14 de Junio del 2015, y encontramos diferencias
en el flujo y en la forma de los espectros, evidenciando la gran variabilidad
de la fuente incluso en periodos relativamente cortos de tiempo.

= Tras un andlisis de las curvas de luz Swift/BAT y Swift/XRT, seleccionamos
4 observaciones Swift/XRT en rayos X tomadas en fechas cercanas a los es-
pectros 6pticos de Junio del 2015.

= Analizamos los espectros en rayos X obtenidos y realizamos el ajuste de dife-
rentes modelos. Tras un andlisis de los resultados, seleccionamos los modelos
que presentan el mejor ajuste en cada caso y determinamos diferentes para-
metros del sistema. Vimos que la diferencia entre los modelos que mejor
ajustan los datos en Mayo y en Junio, evidencian también la variabilidad de
la fuente en rayos X.

= Determinamos que la fuente se encontraba en el estado soft en rayos X, duran-
te las observaciones de Mayo y Junio, tanto 6pticas como en rayos X. Ademés,
vimos que dentro de ese estado soft, los espectros de Junio son mds hard que
los de Mayo.

» Calculamos la luminosidad del sistema en el estado soft, tanto para las ob-
servaciones de Mayo como para las de Junio, y encontramos que no solo
la luminosidad es menor a la estimada en Marzo del 2015, sino que es la
segunda mads baja observada en este estado para LMXBs.

= Comparando los resultados del andlisis de las observaciones ¢pticas con los
del andlisis de las observaciones en rayos X, encontramos una correlacién
entre los flujos 6pticos y los estados de la fuente en rayos X. Determinamos
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que el flujo es mayor cuando la fuente se encuentra en el estado hard y que
dentro del estado soft, el flujo 6ptico es mayor cuanto més hard es el estado
de la fuente.

» Finalmente, encontramos una correlacién entre el flujo 6ptico de la fuente y
su luminosidad de rayos X en el estado soft. Determinamos que cuanto mayor
es el flujo 6ptico, mayor es la luminosidad en rayos X.

Como consecuencia del andlisis espectroscopico 6ptico y en rayos X de la fuente
Swift J1753.5—0127, podemos decir que se trata de un sistema bastante complejo.
Si bien no presenta durante el outburst demasiadas caracteristicas en su espectro
6ptico ni cambios abruptos en diferentes épocas de observacion, la fuente ha mos-
trado ser considerablemente variable en rayos X. Sin embargo, a pesar de la gran
cantidad de estudios en esa banda espectral, ha resultado dificil conseguir un ané-
lisis satisfactorio de sus componentes y propiedades. En Septiembre del 2016, el
outburst que atraves6 la fuente por ~ 11 afios comenzé a declinar, dando lugar
al estado de inactividad en rayos X por primera vez desde el descubrimento de
esta LMXB. Si bien se esperaba que el nuevo estado abriera las puertas a nuevos
estudios 6pticos del sistema, el mismo ha caido en magnitudes R > 21, lo que im-
posibilita los estudios clsicos de los parametros orbitales del sistema. Debido a la
gran expectativa que ha generado siempre este sistema, se pueden esperar nuevos
estudios que arrojen luz sobre la gran cantidad de interrogantes que lo rodean.



LA NATURALEZA DEL SISTEMA BINARIO DE RAYOS X
IGR J17062-6143, QUE ALBERGA UNA ESTRELLA DE
NEUTRONES

7.1 INTRODUCCION

Como ya hemos visto en el Capitulo 5, las binarias de rayos X representan ex-
celentes laboratorios para estudiar el proceso fisico fundamental de acrecién en el
régimen de intensa gravedad. En estos sistemas, la estrella compafiera pierde mate-
rial que es capturado por el disco de acreciéon que rodea a la componente compacta.
En el disco, el material se espirala hacia adentro a grandes velocidades, hasta que
finalmente cae en la estrella de neutrones o el agujero negro. La gran cantidad de
energfa gravitacional liberada en el proceso de acrecion hace a estos sistemas las
fuentes puntuales emisoras de rayos X mads brillantes en el cielo (Lx 2 0.1 Lgqaq).

En la década pasada, sin embargo, se han detectado algunos XRBs muy dé-
biles, que acretan de manera persistente a una luminosidad de rayos X un factor
~ 100 veces menor que lo observado normalmente (ver, por ejemplo in’t Zand et al.,
2005; Del Santo et al., 2007; Degenaar et al., 2010; Armas Padilla et al., 2013). Una
luminosidad en rayos X tan baja implica que la masa es acretada lentamente (ver,
por ejemplo King & Wijnands, 2006; Degenaar & Wijnands, 2009; Heinke et al.,
2015), a tasas por debajo del limite critico para el cual se espera que sistemas ricos
en H sean transitorios. Sin embargo, para discos de acrecién pobres en H, este
limite critico es menor (ver, por ejemplo, Menou et al., 2002; Heinke et al., 2013).

Se ha propuesto que estos sistemas donde la acrecién se produce tan lentamente
podrian ser sistemas binarios de rayos X ultra compactos (UCXBs, del inglés Ultra-
compact X-ray Binaries). Los UCXBs son sistemas con periodos orbitales menores a
1 hora, en los cuales una estrella de neutrones o un agujero negro acreta material de
la estrella compafiera. En estos sistemas, la compafiera es una estrella evolucionada
y degenerada, tal como una enana blanca. Una de las principales propiedades de
los UCXBs es su debilidad en longitudes de onda 6pticas durante el outburst, tal
como se espera de los pequefios discos de acrecion en estos sistemas (van Paradijs
& McClintock, 1994). Las estrellas comparieras en estos XRBs son intrinsecamente
débiles, por lo que la emisién 6ptica estd dominada por la emisién del disco de
acrecion (ver, por ejemplo Charles & Coe, 2006).

Los modelos tedricos que estudian sistemas binarios con componentes compac-
tas, que estdn perdiendo momento angular por la emisién de radiacién gravitacio-
nal, indican que si las estrellas secundarias son ricas en H, el sistema no puede
alcanzar periodos orbitales menores a 70 minutos (Rappaport et al., 1982). Sin em-
bargo, Nelson et al. (1986) sefialaron 3 sistemas con periodos menores (4U 1626—67,
4U 1916—05 y G16—29), de los cuales dos no contienen estrellas de secuencia prin-
cipal ricas en H. Estos autores construyeron modelos para estudiar la fase final
de sistemas con periodos orbitales muy cortos y encontraron que las propiedades
observadas en los mismos se pueden explicar si se asumen estrellas secundarias
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deficientes en H, que no estdn completamente degeneradas ni quemando He. Este
resultado implica que, en caso de que una medicién directa del periodo orbital
(por ejemplo, a través de la deteccion de eclipses o depresiones periddicas en la
emisién en rayos X, o a través de variaciones Opticas periédicas) no sea posible, la
evidencia para la naturaleza de UCXB se puede determinar buscando la ausencia
de caracteristicas del H en los espectros 6pticos (ver, por ejemplo, Nelemans et al.,
2004, 2006) o considerando el cociente de la emision 6ptica sobre la emisiéon en
rayos X (ver, por ejemplo, Bassa et al., 2006, 2008; in’t Zand et al., 2009).

Estas fuentes tan interesantes se han buscado durante mucho tiempo, sin embar-
go, la mayoria de las identificaciones han resultado ser ambigtias (ver, por ejemplo
Nelemans et al., 2006; in’t Zand et al., 2007). El interés en estos sistemas radi-
ca en la posibilidad de que estos objetos sirvan de objetivos principales para los
experimentos interferométricos con ondas gravitacionales, tales como LIGO (del
inglés Laser Interferometer Gravitational-Wave Observatory) y eLISA (del inglés Laser
Interferometer Space Antenna, ver, por ejemplo, Nelemans & Jonker, 2010; Nelemans,
2003). Ademds, estos sistemas representan laboratorios interesantes en los cuales
estudiar los restos de las reacciones termonucleares en los nucleos estelares (ver,
por ejemplo Deloye & Bildsten, 2003).

7.1.1  ;Cudl es el origen de los XRBs de baja luminosidad en rayos X?

Tal como mencionamos, se ha propuesto que los XRBs de baja luminosidad en
rayos X podrian ser UCXBs. Las observaciones espectroscépicas permiten la de-
tecciéon de lineas de emisién, que representan un diagnoéstico de la composicion
quimica del gas acretado y por lo tanto de la estrella compafiera. Como menciona-
mos anteriormente, las estrellas compafieras en las UCXBs son pobres en H. Por
lo tanto, la busqueda de la presencia de lineas de emisién del H nos permitiria
testear directamente la hipétesis de que los XRBs que acretan a un ritmo tan lento
son UCXBs.

El primer estudio de uno de estos objetos, la binaria 1RXH J173523.7—354013,
revel6 una prominente linea de Hy en emisién, descartando la hipétesis de una
estrella pobre en H y la naturaleza de UCXBs (ver Figura 72, Degenaar et al., 2010).
Estos resultados implican que el escenario de UCXBs para explicar la lenta acre-
cién en estos sistemas puede no ser el correcto, por lo que resulta necesario evaluar
otras opciones. Una idea alternativa es la de que albergan estrellas de neutrones
con un campo magnético lo suficientemente fuerte como para propulsar material
hacia el exterior, evitando asi la acreciéon por parte de la estrella de neutrones
(Heinke et al., 2015). Si este escenario fuese el correcto, eso implicarfa una simili-
tud de estas fuentes con la clase de radio pulsares transicionales (milisegundos)
recientemente descubiertos: estrellas de neutrones que pasan de ser radio pulsares
no acretantes a XRBs que acretan lentamente en una escala de tiempo de afios,
y viceversa (ver, por ejemplo Papitto et al., 2013). Estos objetos representan una
oportunidad tnica de estudiar la conexién entre diferentes manifestaciones de las
estrellas de neutrones a lo largo de su evolucién (ver, por ejemplo Archibald et al.,
2009; Bogdanov & Halpern, 2015). Solo tres objetos de esta clase se conocen actual-
mente, por lo que existe un gran interés en aumentar ese niimero.
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Figura 72: Regién del espectro alrededor de Hy para el LMXB 1RXH J173523.7—354013.
Imagen obtenida de Degenaar et al. (2010).

Desafortunadamente, muchos de los XRBs con un ritmo lento de acrecién se en-
cuentran afectados por una importante extincion galactica (Ay ~ 5 — 22 mag), im-
posibilitando la espectroscopia ¢ptica. Sin embargo, el sistema IGR J17062—6143,
que alberga una estrella de neutrones, representa una excepciéon (Ay ~ 1 mag).
Si bien su emisién 6ptica es débil (V ~ 21.3 —21.9 mag, R ~ 20.1 — 20.7 mag; ver
Figura 73), las observaciones espectroscopicas se encuentran al alcance de los te-
lescopios Gemini. Con el objetivo de determinar la naturaleza de los intrigantes
XRBs que presentan luminosidades en rayos X menores que lo normal, se realiz6
un estudio espectroscépico de la fuente IGR J17062—6143, utilizando observaciones
Opticas obtenidas con el espectrégrafo GMOS del telescopio Gemini Sur.

De acuerdo a lo expuesto, la ausencia de lineas de H en el espectro 6ptico de
IGR J17062—6143 implicaria una compafiera pobre en H y, por lo tanto, una natura-
leza de UCXB para la fuente. Esto motivarfa nuevas observaciones para buscar, por
ejemplo, C y O para confirmar una enana blanca como compafiera. La deteccién
de lineas de H, en cambio, requeriria una explicacién alternativa para la lumino-
sidad de acreciéon débil observada en la fuente, tal como una interaccién entre el
campo magnético de la estrella de neutrones y el disco de acreciéon. En este caso,
un estudio en longitudes de onda de radio y rayos X permitiria determinar si esta
fuente puede ser un radio pulsar transicional de milisegundos.
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Figura 73: Imagen de Swift/UVOT en la banda V del campo alrededor de
IGR J17062—6143 (indicado con un circulo).

7.1.2  Acerca de IGR J17062—6143

El sistema IGR J17062—6143 fue descubierto por el observatorio INTEGRAL en
el 2006 (Churazov et al., 2007). Algunos afios después, fue identificado como un
LMXB acretante con una estrella de neutrones, cuando Swift detecté una explosién
termonuclear en Junio del 2012 (Degenaar et al., 2012). Mds tarde, en Noviembre
del 2015 se observé una segunda explosion termonuclear de la fuente (Negoro
et al., 2015).

Desde su descubrimiento, la fuente ha estado acretando persistentemente a una
baja luminosidad de ~ 1073 Lgqq (Remillard & Levine, 2008; Degenaar et al., 2012,
2017; Keek et al., 2016). Un estudio detallado de su espectro en rayos X (Degenaar
et al., 2017) revel6 una linea de emisién de Fe-K ancha, cerca de ~ 6.5 keV, lo que
prueba la existencia de reflexion del disco (Fabian & Ross, 2010), y que permitié
estimar la ubicacion del disco de acrecion interior. La Figura 74 muestra la region
de emision de la linea Fe-K, donde se observa el cociente entre datos de NuSTAR,
de IGR J17062—6143, y un modelo que ajusta los datos, consistente de una ley de
potencias mdas un cuerpo negro, absorbidos (Degenaar et al., 2017). Por otro lado, la
Figura 75 muestra el ajuste de los espectros combinados de NuSTAR (rojo) y Swift
(negro), para IGR J17062—6143. El modelo adoptado para el ajuste, en 0.5 —79 keV,
consiste de un cuerpo negro con una temperatura kTyp, ~ 0.5 keV (proveniente
probablemente de la superficie de la estrella de neutrones, linea de puntos), més
una ley de potencias con un indice de fotones I' ~ 2 (linea de trazos) para el
continuo, y una componente para la reflexion relativista del disco (linea de punto y
trazo. Imagen adaptada de Degenaar et al., 2017). Esta caracteristica, no detectada
hasta el momento en otros XRBs de baja luminosidad (ver, por ejemplo, Armas
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Figura 74: Detalle de la regiéon de emisién de la linea Fe-K, donde se observa el cociente
entre datos de NuSTAR, de IGR J17062—6143, y un modelo que ajusta los datos,
consistente de una ley de potencias mds un cuerpo negro, absorbidos. Imagen
obtenida de Degenaar et al. (2017).

Padilla et al., 2013; Lotti et al., 2016), sugiere que el disco de acrecién interior de
IGR J17062—6143 estéd truncado en Ri,, 2 225 km. Este resultado se opone a lo que
se observa normalmente para LMXBs acretando a tasas mayores, donde el disco
interior se extiende tipicamente un factor 2 5 més cerca de la estrella compacta.
Esto sugiere que la geometria del flujo de acreciéon interior en este sistema esta
perturbada con respecto al disco de acrecién estdndar, ya sea debido a la formacién
de un flujo de acrecién radiativamente ineficiente o porque la magnetosfera de la
estrella de neutrones esta expulsando gas (Degenaar et al., 2017).

Ademads de la evolucién del flujo en rayos X de largo periodo y de la medicién
del radio del disco interior, se conoce muy poco acerca de las propiedades intrin-
secas del sistema IGR J17062—6143. El periodo de spin y la intensidad del campo
magnético de la estrella de neutrones son desconocidos, como asi también el tipo
de compafiera, el periodo orbital y la composiciéon del material acretado. El estudio
espectroscopico que se llevé a cabo en este capitulo, nos permitié conocer nuevas
caracteristicas del sistema que proporcionaron evidencia acerca de su naturaleza.

7.2 OBSERVACIONES Y REDUCCION
7.2.1  Espectroscopia dptica

Con el objetivo de observar las lineas de H y He (ver Tabla 7), obtuvimos espec-
tros de ranura larga de IGR J17062—6143 con el espectrégrafo GMOS, montado en
el telescopio Gemini Sur, bajo un programa Fast Turn-around (GS-2016A-FT-24), el
27 de Septiembre del afio 2016. Seis espectros de goo segundos de exposicion, tres
centrados en 570 nm y tres en 580 nm para evitar los intervalos vacios del CCD,
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Figura 75: Ajuste de espectros combinados de NuSTAR (rojo) y Swift (negro), para
IGR J17062—6143. El modelo adoptado para el ajuste consiste de un cuerpo
negro (linea de puntos) mas una ley de potencias (linea de trazos) para el con-
tinuo, y una componente para la reflexion relativista (linea de punto y trazo).
Imagen adaptada de Degenaar et al. (2017).



7.2 OBSERVACIONES Y REDUCCION

se tomaron utilizando la rendija Bi50 (150 1/mm), un ancho de ranura de 1" y
un bineado de 2 x 2. Ademas se us6 el filtro GG455_Go329 para evitar la super-
posicién del orden secundario. La configuracién elegida, permiti6 la cobertura del
rango espectral comprendido entre 4400 y 10800 A y una resolucién espectral de
3 A. El seeing en el momento de la observacion fue de ~ 0.5 — 0.6”. También se
observé una ldmpara CuAr (cobre-argén) para cada configuracién, para realizar la
calibracién en longitud de onda.

Tabla 7: Lineas de emisién de H y He comunes para los discos de acrecién, que se encuen-
tran dentro del rango espectral observado.

Linea Longitud de onda central (A)

Hu 6563

Hg 4861

Hel  4713/4921/5015/5876/6678
He II 4686

Los espectros fueron reducidos usando el paquete gemini para el software de
reducciéon de datos IRAF. La calibracién en flujo de cada espectro se realiz6 uti-
lizando observaciones de la estrella estdindar Hiltner 600, tomadas también como
parte del programa de observacién. Finalmente, con el objetivo de aumentar la
relacién sefial-ruido (S/N), se combinaron los seis espectros para obtener un es-
pectro final con S/N de ~ 60 en 6500 A y 7500 A, y ~ 40 en 8500 A. El espectro
final fue recortado de manera de conservar la regién espectral comprendida entre
5000 y 9000 A. La parte més azul del espectro se elimin6 debido a que el filtro uti-
lizado disminuy6 la respuesta en esas longitudes de onda. Por otro lado, la parte
roja del espectro se recort6 como consecuencia de la absorcién atmosférica que se
vuelve importante en esas longitudes de onda. La Figura 76 muestra el espectro
final obtenido. El espectro no presenta caracteristicas propias de las componentes
del sistema. Las tnicas caracteristicas visibles son lineas de origen teltrico.

7.2.2  Observaciones en el infrarrojo cercano

Se obtuvieron imégenes en el infrarrojo cercano (NIR, del inglés Near-Infrared)
de la fuente, con la cadmara FourStar (Persson et al., 2013) en el telecopio de 6.5 m
Baade Magellan en Cerro las Campanas, Chile. Las imagenes fueron tomadas en
dos camparfias de observacién, el 16 de Junio del 2013 y el 8 de Mayo del 2014. Se
utilizaron 3 filtros en la observacién: J, H y K. Todas las imagenes fueron corregidas
por bias y flat. La fuente se detect6 claramente en todos los filtros. En la Figura 77,
se observa, a modo de ejemplo, la identificacién en el filtro J. Utilizando como
referencia estrellas brillantes del 2MASS, se estim6 una magnitud en la banda K
de 18.55 £0.15.

7.2.3  Observaciones en rayos X

Se extrajeron todos los datos en rayos X para el sistema IGR J17062 — 6143, dis-
ponibles en las épocas de las observaciones 6pticas y en el NIR, de la pagina web
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Figura 76: Espectro 6ptico Gemini/GMOS del sistema binario IGR J17062—6143. Las carac-
teristicas observadas corresponden a lineas de origen teltrico.
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Figura 78: Curva de luz de largo periodo de IGR J17062—6143 observada con Swift/XRT.

de la misién Swift. Un total de 33 épocas fueron procesadas utilizando el software
HEASOFT v6.19. La Figura 78 muestra la curva de luz Swift/XRT (0.3 — 10 keV)
con las observaciones seleccionadas.

7.3 UN ESPECTRO SIN CARACTERISTICAS

Tal como se observa en la Figura 76, el espectro 6ptico de IGR J17062—6143 pre-
senta un continuo azul sin lineas de emisién. Las tinicas caracteristicas observadas
en el espectro son de origen teltdrico. Se observa que el continuo decrece aproxi-
madamente como Fj o A3, consistente con un perfil de Rayleigh-Jeans para un
disco de acrecion estdndar, 6pticamente grueso y geométricamente delgado (ver,
por ejemplo, Shakura & Sunyaev, 1973; Fukue, 2000).

7.3.1  Confrontacion con sistemas con espectros de similares carateristicas

Los espectros 6pticos de los LMXBs normalmente estdin dominados por radia-
cién del disco de acrecion irradiado, mostrando un continuo azul con intensas
lineas de emision de Balmer, He II y Bowen (Charles & Coe, 2006). Sin embar-
go, algunos LMXBs tienen espectros 6pticos sin caracteristicas, similares al de
IGR J17062—6143. En particular, un estudio de UCXBs candidatos y confirmados,
revel6 sorpresivamente espectros Opticos sin caracteristicas (Nelemans et al., 2004,
2006). Mientras que los espectros 6pticos de enanas blancas analogas a los UCXBs
(las llamadas AM CVns, AM Canum Venaticorum stars') muestran espectros ricos en
lineas, la deteccién de lineas de emisiéon de He, C, N y O en UCXBs parece ser po-
sible solo cuando los espectros disponibles presentan una relacién sefial-ruido alta.
La Figura 79 muestra espectros 6pticos de los LMXBs 4U 0614409, 4U 1543—624 y
25 0918—549 (Nelemans et al., 2004). El espectro de 4U 0614409 muestra algunas

Las AM CVns son binarias cataclismicas compuestas por una enana blanca que acreta material pobre
en H de una compariera compacta: una enana blanca de He, una estrella de He de baja masa o una
estrella de secuencia principal evolucionada. Su nombre proviene del sistema prototipo.
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Figura 79: Espectros 6pticos de los LMXBs 4U 0614+09, 4U 1543—624 y 25 0918—549. Ima-
gen obtenida de Nelemans et al. (2004).

lineas en emision correspondientes a C y O, no obstante, los otros dos sistemas
no presentan caracteristicas (a excepcién de lineas de origen teltrico). En todos los
casos, la ausencia de lineas de H intensas en comparacién con otros LMXBs llama
la atencién, por lo que esta caracteristica representa un diagnoéstico prometedor
para buscar UCXBs entre los LMXBs.

De hecho, algunos LMXBs se han propuesto como candidatos a UCXBs en base
a la ausencia de caracteristicas de H en sus espectros 6pticos. Un ejemplo lo re-
presenta el LMXB con una estrella de neutrones A 1246—58 (in’t Zand et al., 2008),
que habia sido previamente sefialado como candidato a UCXB de acuerdo a su
flujo débil en rayos X y a un cociente de flujos 6ptico/rayos X relativamente bajo
(Bassa et al., 2006). La Figura 8o, extraida de in't Zand et al. (2008), muestra el
espectro de A 1246—58 sin caracteristicas, en comparacién con otra estrella azul
ubicada en el mismo campo de observacién. Por otro lado, el espectro 6ptico del
LMXB con una estrella de neutrones 1RXS J180408.9—342058, obtenido durante su
outburst en el 2015, casi no tiene caracteristicas (ver Figura 81), més alld de la de-
tecciéon de una linea de He II (A4686) muy débil (Baglio et al., 2016). El espectro
en rayos X de banda ancha, la gran diferencia entre los flujos en rayos X durante
el outburst y la inactividad, el ancho de la linea de He II detectada y el cociente
de flujos 6ptico/rayos X, apuntan a una 6rbita relativamente compacta para esa
fuente (Degenaar et al., 2016). Otro claro ejemplo lo constituye la fuente de rayos X
transitoria, recientemente descubierta y candidata a LMXB, MAXI J19574032, que
presenta un espectro 6ptico azul pero sin caracteristicas. Sus outbursts en rayos X
inusualmente cortos (con una duracién de unos pocos dias) sugieren un periodo
orbital corto (Mata Sanchez et al., 2017).

Sin embargo, hay al menos dos ejemplos de LMXBs con agujeros negros, con
periodos orbitales de ~ 3 horas, para los cuales la linea H,, se ausenta solo durante
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Figura 81: Espectro 6ptico del LMXB 1RXS J180408.9—342058. La tnica caracteristica iden-

tificada es la linea de He II (A4686), sefialada con una linea de puntos y resaltada
en el recuadro en la parte superior derecha de la figura. Imagen obtenida de Ba-
glio et al. (2016).
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algunas fases de sus outbursts: Swift J1753.5—0127, para el cual estudiamos las
diferencias de su espectro en distintas épocas en el Capitulo 6 (ver Figuras 6o y
65. Ver también Cadolle Bel et al., 2007; Zurita et al., 2008), y Swift J1357.2—0933
(ver, por ejemplo, Torres et al., 2011; Corral-Santana et al., 2013). De todas formas,
en la préxima seccién mostramos que en el caso de IGR J17062—6143 la relacion
entre flujos 6pticos/infrarrojos y en rayos X, ademds de la ausencia de lineas de H,
apoya la naturaleza de UCXB para esta fuente.

7.4 (NATURALEZA ULTRA-COMPACTA?

Existen dos LMXBs que a pesar de tener baja luminosidad en rayos X, po-
seen propiedades 6pticas que aparentemente descartan una naturaleza de UCXB:
1RXH J173523.7—354013, como vimos anteriormente (ver Figura 72), muestra emi-
sién intensa de Hy en su espectro 6ptico (Degenaar et al., 2010), mientras que la
compafera de M15 X—3 parece ser demasiado brillante en longitudes de onda 6p-
ticas como para ser un UCXB (Arnason et al., 2015). Una explicacién alternativa
para la baja luminosidad en rayos X que mantienen estas fuentes podria ser que
el campo magnético de la estrella de neutrones estd interactuando con el flujo de
acrecion, impidiendo una tasa de acrecién mayor (Wijnands, 2008; Degenaar et al.,
2014; Heinke et al., 2015). Este escenario se propuso también tentativamente para
IGR J17062—6143, ya que la espectroscopia en rayos X sugiere que su disco de acre-
cién interno estd truncado lejos de la estrella de neutrones (Degenaar et al., 2017).
Sin embargo, el presente estudio muestra que esta fuente es también un fuerte
candidato a UCXB.

Un método indirecto para determinar el periodo orbital del sistema involucra
las contribuciones relativas de los flujos 6ptico/infrarrojo y en rayos X (van Pa-
radijs & McClintock, 1994; Revnivtsev et al., 2012). Estos métodos asumen que
el disco de acrecion estandar es iluminado por la fuente de rayos X central y re-
procesa la luz. En el caso de la correlacion en el NIR, se considera ademds una
contribucién de la estrella compafiera. En particular, Revnivtsev et al. (2012) desa-
rrollaron una correlacién entre los flujos en la banda K y en rayos X, basando-
se en LMXBs con estrellas de neutrones, para las cuales se han determinado sus
pardmetros con métodos mds directos. La fotometria en el NIR nos permiti6 es-
timar la magnitud en la banda K. Dada la incerteza en la determinacion de la
distancia, utilizamos estas relaciones empiricas con los dos valores encontrados
en la literatura, d =5+ 0.5 kpc (Degenaar et al., 2012) y d = 7.3 £ 0.5 kpc (Keek
et al., 2016). Ademds, asumimos un valor de extinciéon E(B — V) = 0.36 + 0.3 (con
Ry = 3.1), que se corriji6 por la banda K como Ax = 0.1TAy (Rieke & Lebofsky,
1985). Finalmente, asumimos Lx/Lgqq = 1073. Luego, utilizando las relaciones
Mk = (2.66£0.11) —2.5log(X) y L = (Lx/Leaa)®2? (Porp[h])072, pudimos estimar
para ambas distancias valores para el periodo orbital: Py, = 0.9 horas (Mg = 4.94)
Y Porb = 2.06 horas (Mg = 4.11). Estos valores tan pequefios para el periodo orbi-
tal del sistema, representan evidencia bastante sélida para el origen de UCXB del
sistema IGR J17062—6143.
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7.5 RESUMEN DE RESULTADOS Y CONCLUSION

= Se obtuvo espectroscopia 6ptica Gemini/GMOS en Septiembre del 2016, ima-
genes infrarrojas Baade Magellan/FourStar en Junio del 2013 y en Mayo del
2014, y datos en rayos X Swift/XRT en las épocas de las observaciones 6pticas
e infrarrojas, para el XRB IGR J17062—6143.

= El espectro 6ptico de la fuente, el primero tomado desde su descubrimiento,
presenta un continuo azul sin lineas de emision. Las tnicas caracteristicas
que se observan en el espectro son de origen teltrico. El continuo presenta
un perfil de Rayleigh-Jeans tipico de un disco de acrecién estdndar.

» La ausencia de lineas de H en el espectro 6ptico y una gran cantidad de
estudios que se vienen desarrollando en los tltimos afios, sugieren una natu-
raleza de UCXB para el sistema.

= Un método indirecto para la determinacién del periodo orbital, que se basa
en los flujos de la fuente en la banda K y en rayos X, permiti6é calcular el
periodo orbital del sistema para dos valores de distancias diferentes. Los
valores para los periodos orbitales son tan pequefios, que representan nueva
evidencia del origen de UCXB para el sistema.

En este capitulo hemos desarrollado un analisis espectroscépico para el sistema
IGR J17062—6143 y encontramos que la ausencia de caracteristicas del H en el es-
pectro 6ptico, sumado a la determinacién de un periodo orbital de ~ 1.5 horas,
sugieren que este sistema se trata de un UCXB. Esta conclusién resulta muy in-
teresante, ya que permite sumar un candidato a la lista de UCXBs, que se estan
volviendo relevantes en relacién a la identificacién de las fuentes de ondas gravita-
cionales. Por otro lado, este estudio nos permiti6 contribuir con nueva informacién
con respecto a los XRBs de baja luminosidad en rayos X, relaciondndolos nueva-
mente con los UCXBs.
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RESULTADOS Y CONCLUSIONES GENERALES

A lo largo de esta tesis hemos estudiado diferentes sistemas binarios que al-
bergan componentes compactas. Vimos que estos sistemas presentan una amplia
variedad de fendmenos y procesos fisicos que los vuelven muy interesantes para
su estudio. Principalmente, la presencia del objeto compacto y el fenémeno de la
acrecion juegan un papel muy importante en los procesos que se desarrollan en el
sistema, que dependen de factores como la masa de las componentes, la distancia
que las separa, el tipo de componente compacta y el de su estrella compariera, la
ubicacion del sistema, etc. Todos estos factores, combinados de diferentes maneras,
generan en algunos casos caracteristicas tinicas que no se han observado en otros
sistemas, lo que incrementa la necesidad de estudio y conocimiento de los nuevos
descubrimientos. Para lograr esto, se busca disponer de todas las herramientas po-
sibles para su andlisis, tales como observaciones multi-banda y una gran cantidad
de procedimientos desarrollados para determinar propiedades de los sistemas, por
ejemplo, observaciones simultdneas que permiten la comparacién de las caracteris-
ticas observadas en el sistema en diferentes bandas espectrales, andlisis de correla-
cién de las componentes, estudios espectroscépicos de la composicién quimica de
las componentes, y tantos otros.

En este trabajo nos propusimos realizar un estudio de algunos de estos sistemas
enigmaticos y estudiamos diferentes propiedades para 4 de ellos. En el Capitulo 2
realizamos un estudio espectroscépico, con datos recopilados a lo largo de 32 afios,
del sistema binario PU Vul. PU Vul es una binaria simbi6tica compuesta por una
enana blanca eruptiva, que atravez6 un solo outburst con una duracién de ~ 8 afios,
una gigante roja de tipo espectral M6 y una nebulosa, formada por el material ex-
pulsado durante el outburst y un viento desde la gigante roja, que rodea al sistema.
El anélisis de los flujos en diferentes lineas nos permitié determinar que el H y el
He se emiten principalmente cerca de la enana blanca y que cuanto mayores son
los flujos, mayor es la luminosidad del sistema. Ademads, utilizamos el c6digo de
sintesis espectral Cloudy para verificar nuestros resultados de flujos, temperaturas
y luminosidades. Presentamos un modelo para la geometria de la nebulosa que
rodea al sistema y encontramos que la mayor parte del gas ionizado proviene de
la gigante roja. Finalmente, propusimos un escenario para explicar la forma de la
curva de luz y de las curvas de flujos en lineas particulares, que considera una
expansion de la nebulosa y un efecto de iluminacién que genera un aumento en el
brillo del sistema. Este andlisis evidencia caracteristicas de este sistema que no se
han observado en otras binarias simbiéticas, tales como su curva de luz exética y
la variabilidad de su espectro, que lo hacen muy interesante para su estudio.

En el Capitulo 4 desarrollamos un analisis espectroscépico de las abundancias
quimicas en el sistema V4641 Sgr. Este sistema estd formado por un agujero ne-
gro de ~ 10 Mg, que acreta material proveniente de su estrella compafiera, de
tipo espectral Bolll. El sistema es transitorio, ha presentado una gran cantidad de
outbursts desde su descubrimiento en 1999, y ademds posee un jet. El estudio de
las abundancias quimicas de la atmdsfera de la estrella compafiera, utilizando la
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técnica de sintesis espectral, evidencié sobreabundancias de N y de algunos de
los elementos del proceso « (O, Mg y Si) y subabundancias de elementos pesados,
como el Cr y el Fe. Estos resultados, andlogos a los encontrados en otros estudios
sobre abundancias en este tipo de sistemas, aportaron nueva evidencia al escenario
propuesto para la formacion de este tipo de sistemas, bajo el cual la atmdsfera de
la estrella compafiera es contaminada por material eyectado durante la explosion
de supernova que originé el agujero negro, sintetizado en la estrella progenitora.
Ademds, una comparacion cualitativa con los modelos propuestos en la literatura
para la explosién de supernova, nos permitié determinar una masa de la estrella
progenitora del agujero negro en el rango 20 —40 Mg, un evento de supernova
de tipo II o de tipo Ib y 1 —2 M, de material enriquecido con productos de la
nucleosintesis que fueron eyectados durante la explosion.

Otro sistema muy interesante lo constituye el sistema Swift J1753.5—0127, ana-
lizado en el Capitulo 6, donde realizamos un estudio multi-banda del mismo.
Swift J1753.5—0127 estd compuesto por un agujero negro de baja masa < 5 Mg,
sin embargo, se desconoce el origen de su estrella compafiera. El sistema se man-
tuvo en outburst desde su descubrimiento en el afio 2005 y hasta Septiembre del
2016, cuando su brillo comenz6 a declinar. Est6 gener6 la expectativa de poder
estudiar propiedades del sistema en el nuevo estado que usualmente permite la
observacién de la compafiera visible. No obstante, antes de alcanzar el estado de
inactividad absoluta, el sistema dejo de ser visible (R > 21). Tras un anélisis espec-
troscopico del sistema, determinamos diferencias en el espectro 6ptico de la fuente
que asociamos a la gran variabilidad que presenta la misma. Ademds, analizamos
espectros en rayos X en épocas cercanas a las observaciones 6pticas y determina-
mos los estados en rayos X de la fuente en cada uno. Calculamos la luminosidad
en rayos X y descubrimos valores que se encuentran entre los menores observados
para fuentes en el estado soft. Un estudio comparativo de todos los resultados re-
vel6 una correlacion entre los flujos Opticos y en rayos X: el flujo 6ptico es mayor
cuanto mads hard es el estado de la fuente en rayos X. Encontramos, ademas, que
cuanto mayor es el flujo 6ptico, mayor es su luminosidad en rayos X. Estas pro-
piedades demuestran la complejidad del sistema y evidencian la dificultad en el
analisis de sus componentes y propiedades.

Finalmente, en el Capitulo 7 realizamos un analisis del sistema IGR J17062—6143,
muy interesante para su estudio dada la poca informacion existente en la literatura
sobre su constituciéon. Debido a dos explosiones termonucleares de tipo I experi-
mentadas por la fuente, se determiné que la componente compacta, acretante, es
una estrella de neutrones. Sin embargo, dado que la fuente ha permanecido en out-
burst desde su descubrimiento en el afio 2006, no se han podido realizar estudios
que den indicios de la naturaleza de la componente secundaria. S6lo se conocen
caracteristicas de su evolucién en rayos X, tales como su baja luminosidad. En
este trabajo, presentamos por primera vez el espectro 6ptico de la fuente, corres-
pondiente al disco de acrecién, y estudiamos la ausencia de caracteristicas en el
mismo, en particular de lineas del H, en el contexto de otros estudios realizados
en la literatura para sistemas pobres en H. Ademas, realizamos una estimacién
del periodo orbital del sistema y encontramos valores de ~ 1.5 horas. Estos resul-
tados, muestran evidencia de una posible naturaleza de UCXB para el sistema,
lo que implicaria que la estrella compafiera es una enana blanca. Esta conclusién
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resulta interesante, ya que los UCXBs son sistemas que han ganado popularidad
altimamente por ser fuertes candidatos a fuentes de ondas gravitacionales.

Desde el desarrollo de los telescopios en rayos X se han descubierto una gran
cantidad de XRBs, muchos de los cuales no habian sido observados anteriormente
debido a su debilidad en otras bandas espectrales. Esta nueva rama en el estudio
de la astronomia llevé a un intento por desarrollar un modelo general que unifique
los procesos que tienen lugar en estos sistemas. Sin embargo, cada sistema es
complejo y muchos de ellos presentan caracteristicas tinicas que abren una nueva
linea de investigacion. Todos los estudios presentados en este trabajo evidencian
la diversidad de sistemas dentro de los XRBs y la gran variedad de métodos y
procedimientos que se han desarrollado para su estudio. Ademds, cada dia se
descubren mds y mds sistemas que representan un nuevo desafio para los modelos
de unificacién. En esta tesis hemos realizado nuevos aportes al conocimiento de
estos sistemas tan heterogéneos y esperamos que nuestros resultados propicien
nuevos estudios que nos acerquen al entendimiento de los procesos que generan
tal variedad de fenémenos.
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A lo largo de esta tesis discutimos diferentes tipos de fenémenos que se obser-
van en sistemas binarios con componentes compactas. Sin embargo, hemos visto
que existe una gran cantidad de estudios que pueden aportar nueva informacién
acerca de estos sistemas. Los andlisis realizados en este trabajo nos proporciona-
ron nuevas ideas para continuar con el estudio de estos sistemas. En particular, el
estudio de la evolucién del sistema simbiético PU Vul, realizado en el Capitulo 2,
se estd terminando de organizar para ser publicado a la brevedad. Ademas, este
trabajo posibilita continuar con el andlisis a través de la aplicacién del modelo de
iluminacién propuesto, simulando los flujos y los parametros calculados en dife-
rentes épocas, en una colaboracién con los Dres. Scott Kenyon y Daniel Proga, que
resultara en una seegunda publicacion.

El estudio de la composicion quimica del sistema V4641 Sgr, realizado en el
Capitulo 4, nos permitié estimar algunas caracteristicas de la explosién de super-
nova que dio origen al agujero negro. Sin embargo, se han implementado en la
literatura diferentes métodos y c6digos que posibilitan un calculo preciso del even-
to de supernova, en base a las abundancias quimicas presentes en la atmosfera de
la estrella compafiera y a las masas de las componentes. Por lo tanto, nos propone-
mos seguir alguno de estos estudios para determinar los pardmetros de la explo-
sion y de la estrella progenitora con mayor precisién, y de esta manera concluir el
analisis del escenario propuesto, con lo que el trabajo quedaria listo para su pu-
blicacién. Contamos, ademads, con espectroscopia de otro sistema binario, LS 5039,
para el cual planeamos realizar un estudio de abundancias quimicas andlogo al
desarrollado en el Capitulo 4.

Por otro lado, el estudio del sistema Swift J1753.5—0127, en el Capitulo 6, da
lugar a un anélisis més intensivo de las diferencias en las bandas espectrales 6ptica
y de rayos X, ya sea sumando datos al andlisis o implementando otros estudios
comparativos. Por este motivo, nos proponemos continuar con el estudio de la
fuente para ampliar los resultados presentados y aportar nuevos conocimientos
al estudio de los LMXBs en sus diferentes componentes, procesos y estados, tras
lo cual procederemos a publicar el andlisis realizado. Ademads, planeamos realizar
un seguimiento de la fuente con el objetivo de detectarla en longitudes de onda
Opticas durante el estado de inactividad para poder estudiar las propiedades de la
estrella compafiera.

Finalmente, vimos en el Capitulo 7 que no se cuenta con demasiada informacién
sobre el sistema IGR J17062—6143. Para contribuir al conocimiento de la fuente y
de los UCXBs, nos planteamos realizar un estudio multi-banda del sistema, que
nos permita aplicar andlisis de correlaciones y construir una SED para estudiar las
componentes del mismo. Tras estos estudios, este trabajo, que se esta realizando
en colaboracién principalmente con el Dr. Juan V. Herndndez Santisteban, estara
listo para ser publicado. También para este sistema, que, como vimos, se encuentra
en outburst desde su descubrimiento, se realizard un seguimiento para estudiar los
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cambios de estado en rayos X y con la esperanza de que pase a la inactividad en
algin momento para poder analizar la estrella compafiera.
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