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OBJETIVOS

General

Caracterizar el sistema binario “Black Widow” PSR J1641-+8049 utilizando
datos Opticos obtenidos con El Gran Telescopio Canarias (GTC) en los filtros

fotométricos ¢',1’, e i'.

Especificos

1. Determinar la amplitud de la variacién de la curva de luz del sistema binario

en cada una de las bandas.
2. Estimar la extincion interestelar y la distancia al sistema.
3. Estimar la masa y el radio de la compaiiera.

4. Estimar la temperatura en la superficie del lado irradiado por el pulsar (“day-side”)

y el lado no irradiado (“night-side”).
5. Determinar la eficiencia calorifica de la estrella companera del pulsar.

6. Comparar los resultados obtenidos con los existentes de otros sistemas de este

tipo.
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INTRODUCCION

Los sistemas binarios, son sistemas que se encuentran compuestos por dos
objetos astronémicos que giran alrededor de su centro de masa. Estos sistemas son
de gran interés ya que de ellos es posible extraer informacién importante sobre los
objetos que componen el sistema. En particular los sistemas binarios que involucran
algin objeto compacto toman gran importancia; ya que son los mejores laboratorios
naturales en los que la materia se somete a condiciones extremas. Estos objetos

compactos pueden ser estrellas de neutrones, enanas blancas y agujeros negros.

Las estrellas de neutrones y enanas blancas son remanentes de estrellas que
poseen caracteristicas peculiares que surgen de someter la materia a condiciones
extremas. Los radios tipicos de enanas blancas son de ~ 5000 km, con densidades
medias de ~ 10° g cm ™3, ademaés poseen un limite en cuanto a su masa el cual es de
1.4M;, (éste valor es conocido como el limite de Chandrasekhar; Chandrasekhar
(1931); Shapiro & Teukolsky (1983)). Por otro lado, las estrellas de neutrones
si pueden exceder el limite de Chandrasekhar, tipicamente poseen masas entre
1.0-2.14 M con densidades que incrementan con la profundidad, las cuales varian
desde ~ 10% g cm ™3 hasta ~ 8 x 10" g cm~3. Los radios tipicos de estas estrellas
se encuentran ~ 12 km. Cuando las estrella de neutrones giran y emiten radiacion
de forma periddica, se les denomina pilsar; cuyos periodos de rotacion van desde
~ 1073 hasta ~ 25 segundos (Hessels et al., 2006; Tan et al., 2018).

Asi, los sistemas binarios denominados “Black Widows” (BWs) o Viudas Negras
son sistemas extremadamente raros en la naturaleza, se encuentran formados por un
pulsar y otra estrella a la que éste devora, el nombre particular se debe precisamente
a esto ultimo. El primer descubrimiento de un sistema de esta naturaleza fue
reportado por Fruchter et al. (1988), desde entonces la comunidad astronémica se
ha esforzado en caracterizar estos sistemas. En estos sistemas, la estrella companera

o secundaria es disminuida por la radiacion de alta energia del ptulsar y el viento

XIII



de particulas relativistas, hasta que eventualmente puede evaporarse por completo;
es generalmente aceptado que los pulsares de milisegundo solitarios fueron en su
momento sistemas de este tipo pero que eliminaron a su companera. Frecuentemente,
esta estrella companera es una estrella de secuencia principal, como
muestran Bisnovatyi-Kogan & Komberg (1974) y Alpar et al. (1982). La radiacion
que el pualsar emite hacia la estrella companera hace que esta se caliente y sea posible

detectarla (como una estrella débil) en el rango 6ptico.

Este proyecto se enfocard en el estudio oOptico del sistema binario
PSR J1641+8049 descubierto en radio por Lynch et al. (2018) como parte de
la bisqueda de reconocimiento de pulsares y emisiones dispersas por radio “THE
GREEN BANK NORTHERN CELESTIAL CAP PULSAR SURVEY®”, realizada
por el “Green Bank Observatory” utilizando el “Robert C. Byrd Green Bank
Telescope” (GBT). Si bien Lynch et al. (2018) identifico una contraparte 6ptica
para el sistema cuya estrella companera posee una masa minima es de 0.04 M),
aun restan parametros por inferir, tales como la extinciéon interestelar, la distancia
al sistema, la masa y el radio de la estrella companera, entre otros que se describen

més adelante.

Por otro lado, estos sistemas son poco observados, y dado que son objetos
muy débiles solo una pequena fraccion de ellos ha sido estudiada en el rango 6ptico
como muestran Zharikov et al. (2019). Las observaciones Opticas son importantes
para estudiar los procesos de evolucién, evaporacion y la formacion de pulsares de

milisegundo solitarios.

Para este estudio utilizaremos datos obtenidos con un telescopio 6ptico de 10.4
m, el cual actualmente es el mas grande del mundo; El Gran Telescopio Canarias,
en los filtros Sloan ¢', 7/, e 7’. De ellos obtendremos curvas de luz en cada uno de los
filtros. Por tdltimo, se deduciran parametros del sistema tales como: la amplitud de
la variacién de la curva de luz en cada una de las bandas, la extincién interestelar,
la distancia al sistema, la masa y radio de la estrella companera, la temperatura
en la superficie del lado irradiado por el pulsar (“day-side”) y el lado no irradiado

(“night-side”), por ultimo la eficiencia calorifica de la estrella companera del pulsar.

En el capitulo 1 se muestran los conceptos basicos relacionados a como se mide

“https://greenbankobservatory.org/science/gbt-surveys/gbncc-survey/
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la radiacion en el rango 6ptico, asi como los conceptos relacionados a la reduccion
estandar de datos. Luego se muestran los conceptos relativos a enanas blancas,
estrellas de neutrones, pilsares, sistemas binarios, black widows, y redbacks. En el
capitulo 2 se describe el software utilizado asi como los instrumentos de observacion;
una breve resenia de el Gran Telescopio Canarias. En el capitulo 3 se presentan los
atecedentes del sistema asi como los parametros ttiles para esta investigacion. En el
capitulo 4 se presenta la informaciéon obtenida y el procedimiento para la obtencién
de la misma a partir de las imagenes utilizando “Image Reduction and Analysis
Facility” conocido como IRAF, asi como la descripciéon de el modelo para la curva
de luz utilizado. Por tltimo, en el capitulo 5 se presentan los resultados y la discusion

de los mismos.
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1. CONCEPTOS PRELIMINARES

1.1. Observaciones Opticas

Para las observaciones 6pticas es necesario definir conceptos basicos y especificos
relacionados con la forma en la que se mide la luz que viene de las estrellas y es

captada por los detectores de nuestros telescopios épticos, a continuacion se definen

estos conceptos.

1.1.1. Intensidad, Flujo y Luminosidad

Figura 1.1. Relacién entre la intensidad y la energia que pasa a través de una superficie
dA y el dngulo solido dw en la direccion de 0. Fuente: Karttunen et al. (2007, p. 83)

Supongamos que tenemos un campo de radiacion isotropica atravesando un

elemento de superficie, dA (ver figura 1.1), la cantidad diferencial de flujo a una

1



frecuencia v a través del angulo solido, dw se define como
dF, = I, cosfdw,

donde I, es la intensidad especifica de radiaciéon a una frecuencia v. Entonces el flujo

total en la frecuencia v es

F, :/I,, cos fdw. (1.1)

También es posible integrar sobre todas las frecuencias para obtener el flujo total
integrado y la intensidad total (e.g., Rybicki & Lightman, 1986; Karttunen et al.,
2007),

P /Fl,du, (12)
I= /I,,dy. (1.3)

Otra cantidad utilizada frecuentemente en astronomia es la luminosidad, esta
se define como la energia emitida por unidad de tiempo. Si se tiene una fuente
irradiando isotopicamente a una distancia r, la radiacién es distribuida en forma
esférica, la luminosidad puede expresarse en términos del flujo total integrado,
emitido por la estrella en un dngulo sélido w = 47 (Carroll & Ostlie, 2007; Karttunen

et al., 2007), de la siguiente manera
L = 47r°F. (1.4)

Por dltimo para objetos extendidos es posible definir el brillo en la superficie como

la densidad de flujo por unidad de angulo so6lido, a saber

B=—. (1.5)

1.1.2. Sobre el sistema de magnitudes

Se le atribuye a Hiparco (alrededor del siglo II A.C.) la clasificacion de las
estrellas en seis clases de acuerdo con su brillo aparente, a las mas brillantes les
asigno la clase I, y a las menos brillantes la clase VI. Siguiendo esta idea, actualmente
se utiliza el sistema de magnitudes propuesto por Norman R. Pogson (Karttunen

et al., 2007). Pogson define la razon entre el brillo de una clase n y n + 1 como

V100 = 2.512.



La clase de brillo o magnitud aparente puede definirse en términos del flujo
observado F'y la magnitud que corresponde a un flujo Fy de referencia, por lo que

la magnitud de una estrella es segin Karttunen et al. (2007)

F
0

Como se muestra en la ecuacion anterior, esta definicion depende del flujo Fy,
por lo que pueden definirse distintos sistemas, seleccionando distintos Fp, a menudo
denominados “punto cero”. Es usual en astronomia hablar de magnitudes aparentes
en determinados filtros, por lo que los flujos que se utilizan en la definiciéon son

entonces F,, F,.

1.1.2.1. Magnitud Absoluta

La definicién anterior, no nos indica el brillo de una estrella, ya que este depende
de la distancia a la que se encuentra la misma, es decir podriamos observar estrellas
con el mismo brillo a distintas distancias. Como las distancias pueden ser distintas
es necesario establecer una medida estdndar para poder comparar las magnitudes de
las estrellas. Entonces se define la magnitud absoluta como la magnitud de un objeto

si estuviera a una distancia de 10 pc, en un espacio vaci6 sin absorcion interestelar,

por lo que entonces la relaciéon entre la magnitud aparente en r y la magnitud

la relacion entre los flujos es

absoluta en 10 pc, es

1
m— M = —2.5log,, < Orpc> , (1.7)

donde m es la magnitud aparente, M la magnitud absoluta y r la distancia (e.g.,
Karttunen et al., 2007). Al igual que en la magnitudes aparentes, a menudo se

acostumbra hablar de magnitudes absolutas en filtros especificos.

Por ultimo, a la magnitud absoluta o aparente considerando todas la frecuencias

se le denomina Magnitud Bolométrica y se denota My, v my., respectivamente.



1.1.3. Fotometria de Apertura

La fotometria de apertura es una técnica de fotometria que se caracteriza por no
hacer ningtin supuesto de la forma de la fuente, simplemente se suman las cuentas
que se encierra dentro de una apertura determinada, ésta puede tener diferentes
formas, tales como circular o cuadrada, en general la forma circular se utiliza para
fuentes puntuales (e.g., Howell, 2006). La figura 1.2 muestra diferentes aperturas
circulares utilizadas para medir la magnitud de estrellas, por medio de fotometria

de apertura.

Figura 1.2. Ejemplo de aperturas circulares para medir el flujo de las estrellas. Fuente:
Warner (2016).

1.1.4. Punto Cero

Segun el Space Telescope Science Institute (1997) el Punto Cero o “Zero Point”,
es la magnitud de un objeto que produce una cuenta por segundo en el detector
(o “Data number” DN), asi diferentes magnitudes tendran diferentes puntos cero ya

que éstas tienen diferentes densidades de flujo Fjy correspondiente a la magnitud.

Usualmente los puntos cero son definidos en base a estrellas estandar (Karttunen
et al., 2007). Por lo que de manera general podemos establecer el punto cero como

se muestra en la siguiente ecuacion

m = —2.5log,, ( ) + ZERO POINT. (1.8)

EXPTIME

Asi la ecuacion (1.8) muestra la magnitud de un objeto arbitrario que se produce
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debido a recuentos DN en una observacion de longitud EXPTIME.

1.1.5. Extincion

La extinciéon o atenuacion de la luz cuando esta pasa por un medio puede
explicarse por medio de la ecuaciéon de transporte de radiacion, que segiin Budding

& Demircan (2007) es
dly

s

donde I, representa la intensidad a una determinada longitud de onda A, en la

= —raply + ja, (1.9)

direccion arc cos i hacia la direccion externa de la coordenada espacial s, mientras
que k) denota un coeficiente de extincion general por unidad de masa del medio
de densidad p, a través del cual la luz pasa. Esta ecuacion considera aumento
de intensidad mediante el coeficiente de emisiéon j,, sin embargo usualmente en
fotometria de transmision 6ptica de una fuente lejana hasta un detector local jy es

para fines practicos cero, por lo que la intensidad es
S
I, =1, exp(—/ /{Apds/u) (1.10)
0

1.1.5.1. Extincidén atmosférica

A la ecuacion (1.10) se le puede aplicar la iluminancia para determinar el
flujo incidente sobre la atmosfera de la Tierra por unidad de area, para encontrar la
radiacion interceptada por un detector en la Tierra. La iluminancia sera la intensidad
media de la superficie de la estrella multiplicada por el angulo sélido que subtiende
su disco (Budding & Demircan, 2007), es decir

FA Q) = fo(A) exp[—k(N) X(C)], (1.11)
que en magnitudes se expresa como
M\, €) = mo(N) + 25 logy ek (V) X (€], (1.12)

donde k(M) es el coeficiente de extincién en funcién de la longitud de onda A,
usualmente se considera independiente de la direccion a través de la atmosfera,
y X(C) representa la masa de aire a través de la cual radiacion penetra, desde el
detector hasta zenit cuya distancia es (; my(A) denota la magnitud aparente sobre la

atmosfera. Si la distancia al zenit es muy pequena en comparacion con la distancia



al objeto, la expresion puede simplificarse y segun Karttunen et al. (2007) m(\, ()

m(A €)= mo(N) + kX (Q). (1.13)

El coeficiente de extincién puede determinarse observando la misma fuente varias
veces durante una noche con un rango de distancia cenital tan amplio como sea
posible. Las magnitudes observadas se trazan en un diagrama como una funcién de
la masa de aire X (). Los puntos se encuentran en una linea recta cuya pendiente
da el coeficiente de extincion k(A) (Karttunen et al., 2007).

1.1.5.2. Extincién interestelar

Anéalogo a la extincion atmosférica, la extincion interestelar es un tema de
interés astrofisico; describe la naturaleza del medio interestelar y de la propagaciéon
de la luz a través del mismo. Actualmente conocemos que ésto puede reducir la
luz de las estrellas, en longitudes de onda 6pticas por hasta dos magnitudes por
cada mil parsecs (e.g., Budding & Demircan, 2007). Por lo que podemos utilizar la
ecuacion (1.13), donde X ({) es la masa del medio interestelar y k(\) el coeficiente

de extincién interestelar.

Por otro lado, la forma general de la curva de extinciéon en la Via Lactea en
la zona ultravioleta del espectro electromagnético esté bastante bien caracterizada

por el pardametro R(V') este puede escribirse como
Ay

E(B-V)

donde Ay es la extincion total de la banda visible y E(B —V) = A(B) — A(V) es la

diferencia entre la extinciéon en las longitudes de onda azules y la banda visible. Ry

Ry = (1.14)

esta correlacionado con el tamano de los granos de polvo que provocan extincion.

El valor tipico de Ry para nuestra galaxia es de 3.1.

1.1.6. Astrometria

La astrometria es una rama de la astronomia que se encarga de medir la
posicién, paralaje, movimiento propio, entre muchos otros parametros de los objetos,
parafraseando a Kovalevsky & Seidelmann (2004) “...1a Astrometria es fundamental
para todos los campos de la astronomia...”, ya que los calendarios, dias festivos,

navegacion espacial entre otros, requieren del conocimiento de la posicion



y movimiento de los astros.

La astrometria segin Kovalevsky (2002) puede dividirse en dos grandes campos:
astrometria global y astrometria de campo pequeno. Estos campos se describen a

continuacion.

1.1.6.1. Astrometria global

Aqui se incluyen todas las técnicas con las que se pueden medir objetos celestes
separados por grandes angulos. Dentro de la astrometria global se catalogan las
estrellas, obteniendo asi catélogos que luego pueden ser utilizados por la comunidad

astrondémica para realizar astrometria de campo pequeno.

Dado la labor tan compleja de este campo, es necesario instrumentos de medicion

en diferentes latitudes, incluso instrumentos en el espacio.

1.1.6.2. Astrometria de campo pequeno

Aqui se incluyen todas las técnicas en las que se puede referir la posicion de
un cuerpo celeste con respecto a las estrellas vecinas dentro del campo de visién de
un telescopio, tipicamente no mas cercanos que unos cuantos grados. Actualmente
el campo observable se registra en imagenes capturadas por un CCD. Dentro de
este campo de la astrometria, para localizar a un objeto se utilizan como referencia
catalogos obtenidos de la astrometria global, y con ello encontrar las ecuaciones de
transformacion entre las coordenadas de la porcién de la esfera celeste estudiada

(ascension recta y declinacion) y las coordenadas de la imagen (pixeles).

En este trabajo haremos uso de técnicas de astrometria de campo pequeno, en
particular una llamada referencia astrométrica. Consiste en utilizar las posiciones
conocidas de otras estrellas en el campo de vision de la imagen, y las posiciones de
estas mismas estrellas con las coordenadas en grados de las WCS (“World Coordinate
System”) obtenidas de algtin catalogo (en nuestro caso USNO-B1.0 Monet et al.

(2003)). Para dentro de un margen de error hacerlas coincidir.

1.1.7. Medida de dispersion

La medida de dispersién o “Dispersion Measure” (DM), es una medida util

en astronomia “...que relaciona la frecuencia de la luz con la cantidad de tiempo



adicional (en relacion con el vacio) requerida para alcanzar al observador debido a
la dispersion. Depende de dos cantidades: la densidad numérica electrénica n. y la

longitud del camino a través del plasma d’¢.

Para calcular DM consideramos que el medio interestelar (ISM) es homogéneo,
as{ como un plasma frio e ionizado. La radiaciéon electromagnética del pilsar y
otras fuentes sera experimentado como una frecuencia-dependiente del indice de
refraccion, como si esta se propagara a través del ISM. Ignorando la correcciones
pequenas del campo magnético de la galaxia, el indice de refraccion es segin Lorimer
& Kramer (2004)

c=1/1— (ﬁ)z, (1.15)

v

donde v es la frecuencia de la onda observada y v, es la frecuencia del plasma,

e’n,

Y = ~ 8.5 kHz (
TMe

(1.16)

Ne >1/2
cm—3 ’
con n. la densidad numérica de electrones y m., e la masa y carga del electron
respectivamente. De la ecuacion (1.15) se infiere que ¢ < 1, de esto se sigue que la
velocidad de grupo de la onda propagandose v, = ¢g es menor que la velocidad de
la luz c. La propagacion de una senal de radio a través de un camino de longitud
d del pulsar a la Tierra puede retardarse en el tiempo con respecto a la senal de

frecuencia infinita en una cantidad

(1) 0

sustituyendo v, = c¢, y notando que v, < v, aproximando ¢ podemos encontrar

1 d 2 2 1 d DM
t:_/ [H”_p}dl_c_i: ¢ _/ nedl = D=, (1.18)
0 0 v

202 ¢ 2mmecv?

donde la medida de dispersion se define como

d
DME/ nedl, (1.19)
0

%https://casper.ssl.berkeley.edu/astrobaki/index.php/Dispersion_measure


https://casper.ssl.berkeley.edu/astrobaki/index.php/Dispersion_measure

con D como la constante de dispersion

62

D

pT— (1.20)

Entonces, con la medicion del tiempo de llegada de dos o maés frecuencias,
puede inferirse la DM a lo largo de la linea de vision del pilsar. La DM se interpreta
entonces como la densidad de la columna de electrones a lo largo del camino. La DM
puede ser usada para estimar la distancia hacia el pulsar por integracién ntimerica
de la ecuacion (1.19), asumiendo un modelo para la distribucion de la densidad de

electrones en la galaxia (Lorimer & Kramer, 2004).

1.1.8. Reduccién basica de datos 6pticos

Las imagenes astronémicas capturadas en un CCD, distan de ser perfectas,
por lo que es necesario realizar correcciones. Para ello se necesita un conjunto
especifico de imagenes de calibracion, a este proceso de correcciones se le conoce
como reduccion basica de datos.

Existe un proceso para la reduccion estdndar de imagenes astronémicas, con
aplicaciones en fotometria y espectroscopia. En general se cuenta con un conjunto

de imagenes que consiste en tres tipos de calibracion:

e “Bias” o Iméagenes Cero: estas permiten leer el nivel de ruido cero en un
CCD ya que son tomadas con tiempo cero de exposicion, con ellas es posible
determinar defectos de lectura que se aprecian como gradientes en la imagen
(e.g., Howell, 2006; Avila, 2014).

¢ “Flat Fields” o Campos Planos: en un CCD pueden existir variaciones en
la sensibilidad de sus pixeles, es decir, no todos los pixeles tienen la misma
respuesta a una fuente de iluminacion. Para corregir este problema, se toman
los llamados Campos Planos o “Flat Fields”. Con los campos planos es posible
corregir pixel a pixel las variaciones en el CCD, asi como cualquier iluminacién
no uniforme en el (e.g., Howell, 2006; Avila, 2014).

e “Darks” o Campos Oscuros: son imagenes tomadas por un periodo largo
de tiempo con el obturador cerrado, en general el tiempo de los Darks es igual
al tiempo de exposicion de la imagen. La utilidad de los Darks reside en que

con ellos se puede medir el ruido térmico en el CCD (e.g., Howell, 2006).
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Frecuentemente los CCDs se mantienen a temperaturas bajas, por lo que los

Darks no son necesarios, cuando este es el caso la reduccion es simplemente

Imy — bias

- 1.21
flats — bias ( )

Imf

donde Im/ son la imagenes finales e Img son las imagenes iniciales (e.g., Avila, 2014).

1.2. Objetos compactos

En astrofisica, se le denomina objetos compactos a los remanentes de estrellas,
estos objetos “nacen” cuando las estrellas “mueren”; son asi el estado final de la
evolucion de las estrellas (ver figura 1.3). Entre los objetos compactos se encuentran
las enanas blancas, estrellas de neutrones y agujeros negros. Estos objetos por ser
los remanentes de las estrellas, pueden encontrarse por toda la galaxia (Shapiro &
Teukolsky, 1983; Camezind, 2007). En el caso de los agujeros negros supermasivos,

se considera que estos habitan el centro de cada galaxia.

Las enanas blancas y estrellas de neutrones surgen cuando una estrella termina
su combustible nuclear y entonces ya no puede soportar la fuerza gravitacional que
la hace colapsar con sigo misma, en este colapso se genera una presion térmica que
evita el colapso, que en el caso de las enanas blancas la presion es debida a electrones,
y para el caso de las estrellas de neutrones es debida a neutrones. Por otro lado, los
agujeros negros surgen cuando la fuerza gravitacional es tan grande que no existe
nada que evite el colapso sobre si misma generando asi una singularidad en el espacio

tiempo.

Segun Camezind (2007) todos estos objetos comparten los siguientes aspectos:

e Ya no queman su combustible nuclear y la presion termica no es la que impide
el colapso gravitacional. Para el caso de las enanas blancas el colapso es
impedido debido a la presion generada por un gas de electrones degenerado, y
para el caso de las estrellas de neutrones el colapso es impedido por la presion
generada por un gas de neutrones degenerado. Unicamente los agujeros negros

son estrellas totalmente colapsadas, debido a su propia gravedad.

e Otra caracteristica es su tamano compacto, sumado a ello poseen grandes

densidades. Debido a que poseen grandes cantidades de masa en muy poco
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Figura 1.3. Estrellas compactas originadas en la fase final de la evolucion de estrellas
de secuencias principal, se muestran como funcién de la masa inicial. Fuente: Camezind
(2007, p. 7)

espacio en sus superficies se encuentran campos gravitacionales sumamente

fuertes.

e Por ultimo, frecuentemente los objetos compactos poseen campos magnéticos

fuertes en comparacion a los reportados en estrellas normales.

1.2.1. Enanas Blancas

Las enanas blancas (WDs por sus siglas en inglés) son remanentes estelares
resultado del final de la vida de estrellas (cuya masa sea menor a 10 My) que
han terminado su combustible nuclear. Cuando se acaba el combustible nuclear ya

no hay presion de radiacion que compense la fuerza gravitacional, es por ello que
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la estrella empieza a colapsarse sobre si misma, en este colapso la estrella puede
alcanzar radios de ~ 5,000 km, densidades medias de ~ 10° g cm™® y campos
gravitacionales ~ 100,000 veces el de la Tierra. En estas condiciones extremas los
electrones se ven obligados a moverse a grandes velocidades para no poseer el mismo
estado cuantico, debido a ello se genera un gas degenerado de electrones cuya presion
contrarresta el colapso gravitacional, quedando asi un objeto remanente sumamente
compacto con una masa no mayor a 1.4 Mg (éste valor es conocido como el limite

de Chandrasekhar) (Chandrasekhar, 1931; Shapiro & Teukolsky, 1983; Camezind,
2007).

Las enanas blancas tienen propiedades inusuales, por ejemplo mientras mas
masiva es una enana blanca, menor es su tamano, esto se debe a que mientras méas
masa tiene una enana blanca méas son presionados sus electrones para contrarrestar

la gravedad y no colapsar (Camezind, 2007).

El espectro 6ptico de la enanas blancas puede ser clasificado de acuerdo al

elemento dominante en su atmosfera, segiin Camezind (2007):
e DA: lineas fuertes de hidrogeno
e DB: lineas fuertes de He I

DO: lineas fuertes de He 11

e DC: sin lineas fuertes, espectro continuo

e DZ: lineas fuertes de metales (excluyendo el carbono)

DQ: lineas fuertes de carbono.

1.2.2. Estrellas de Neutrones

Las estrellas de neutrones (NS por sus siglas en inglés) son un tipo de objeto
compacto cuyo nombre se debe a que se encuentran compuestos en su mayoria por

neutrones.

Los primeros calculos tedricos sobre la existencia de estrellas compuestas en su
mayoria por neutrones fueron hechos por Oppenheimer & Volkoff (1939), inspirados

por el trabajo hecho con las WDs; ellos modelaron la materia de la estrella como un
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gas degenerado de neutrones, cuya presion de degeneracion es la responsable de que
la estrella no colapse sobre si misma. Ellos calcularon estrellas con masa méxima de
~ 0.7 Mg (es decir por debajo del limite de Chandrasekhar), densidades promedio
arriba 6 x 10g cm™ y radios de ~ 10 km (Heiselberg & Pandharipande, 2000).
Sin embargo hoy en dia se sabe que las estrellas de neutrones si pueden exceder el
limite de Chandrasekhar por lo que sus masas pueden encontrarse entre 1.0-2.14 M °
(Rawls et al., 2011; Cromartie et al., 2019). Con densidades que incrementan con
la profundidad desde su superficie hasta el centro de la estrella, estas densidades
varfan desde ~ 10° g cm™ hasta ~ 8 x 10! g em™3. Las estrellas de neutrones
poseen radios de ~ 12 km (Camezind, 2007; Lattimer, 2015). Uno de los mayores
problemas es el estado de los nucleones que la componen, ya que éstos pueden estar

unidos en nucleos o estar libres en estados continuos (Camezind, 2007).

1.2.3. Palsar

Los piilsares son estrellas de neutrones que giran y emiten radiaciéon de forma
periodica (ver figura 1.4), poseen intensos campos magnéticos y gravitacionales, con

periodos de rotacion que van desde ~ 1072 hasta ~ 25 segundos®.

El “nacimiento” de estos objetos se da en la fase final de una estrella de secuencia
principal, cuando esta acaba su combustible es incapaz de equilibrar la fuerza de la
gravedad, la estrella sufre un colapso y explota en una supernova, en cuyo ntucleo

queda un agujero negro o una estrella de neutrones (ver figura 1.3).

Antes del colapso, la estrella tenia momento angular y campo magnético los
cuales se conservan cuando la estrella se encoje. El eje magnético de la estrella esta
inclinado con respecto al eje de rotacion (ver figura 1.4), por ello se dice el pulsar
actiia como un faro coésmico que emite un pulso que puede detectarse una vez por
periodo de rotacion cuando el rayo se dirige hacia la Tierra (Colpi et al., 2009;
Shaifullah, 2017).

Los pilsares fueron descubiertos por primera vez en 1967 por Jocelyn Bell y

Antony Hewish (ver Hewish et al. (1968)). Bell observo una serie de pulsos en radio

"Rawls et al. (2011) reportaron 1.015 10 M, para el sistema 4U 1538-52 con una érbita circular,
para ello utilizaron datos 6pticos obtenidos con el telescopio SMARTS. Cromartie et al. (2019)
reportaron 2.147020 M, con un intervalo de credebiliad de 95.4 % utilizando mediciones en radio
realizadas con el GBT para el MSP J0740+6620

“Valores obtenidos de https://www.atnf.csiro.au/people/pulsar/psrcat/ el 30/03/2020
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Figura 1.4. Estrella de neutrones altamente magnetizada que gira rapidamente. El haz de
radiaciéon electromagnética esta centrado en el eje magnético, este se crea a alguna altura
sobre la superficie. La inclinacién entre los ejes de rotaciéon y magnéticos convierte al palsar
en un faro cosmico que emite un pulso de radio que puede detectarse una vez por periodo
de rotacion cuando el rayo se dirige hacia la Tierra. Fuente: Colpi et al. (2009)

con un periodo corto, preciso y estable. Inicialmente, Bell atribuyé estos pulsos
a posibles indicios de vida extraterrestre, por lo que llamo al objeto inicialmente
LGM (“Little Green Men”) pero luego se descubrieron tres nuevos objetos con
estas caracteristicas (Bell Burnell, 1979), por lo que la hipotesis de indicios de vida
extraterrestre quedo descartada. El nombre del primer pulsar es el PSR B1919+-21.
Desde entonces se han descubierto 3319 pulsares?, de los cuales 239 se encuentran en
camulos globulares (GCs por sus siglas en inglés) como se muestra en la figura 1.6.
Por ultimo, 532 son pulsares de milisegundo (MSPs por sus siglas en inglés) por lo
que en la figura 1.5 se camparan la cantidad de pulsares descubiertos hasta la fecha

con los MSPs; los MSPs se definiran mas adelante.

1.2.4. Plsar de Milisegundo

Los pulsares de milisegundo (MSPs por sus siglas en inglés) son una subclase
de pulsares que emiten en radio, poseen periodos cortos menores a 30 ms (e.g.,
Kirichenko et al., 2020). Una de las razones principales que hacen que MSPs sean

importantes en astronomfia, se debe a que los periodos de rotacién son sumamente

4Valores obtenidos de https://www.atnf.csiro.au/people/pulsar/psrcat/ el 31/03/2022
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Pllsares descubiertos Pulsares en GCs MSPs en GCs

Figura 1.5. Diagrama de barras comparativo entre los pulsares descubiertos, los pulsares
en GCs y lo MSPs. En color azul se muestran todos los pulsares descubiertos hasta la
fecha. En color naranja los pulsares de milisegundo (MSPs). En color verde los pulsares
que se encuentran en cimulos globulares (GCs). En color rojo los ptlsares de milisegundo
(MSPs) que se encuentran en cimulos globulares (GCs). Los nimeros sobre cada una de
las barras son la cantidad de pilsares conocidos al momento de la elaboracién de este
trabajo. Fuente: elaboracién propia con base en los datos del ATNF Pulsar Catalogue
Version: 1.67 y http://www.naic.edu/ pfreire/GCpsr.html#47Tuc el 31/03/2022
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Figura 1.6. Histograma de ctiimulos globulares con ptlsares por cumulo. En color turquesa
se muestra la porcion de pulsares que se encuentran en sistemas binarios. En color amarillo
se muestra la porcién de pulsares que se encuentran aislados. En color gris se muestran los
pulsares que no se han descubierto en “surveys” (TBD). Fuente: http://www.naic.edu/
“pfreire/GCpsr.html#47Tuc, créditos de la imagen Alessandro Ridolfi.
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estables, por ello pueden usarse como relojes cosmicos (Manchester, 2017). Algunos
MSPs pueden encontrarse en camulos globulares, por ejemplo PSR B1821-24A en
el camulo M28. Hasta la fecha se conocen 239 pulsares en 36 ciimulos, de estos, 225

son pulsares de milisegundo® (ver figuras 1.5y 1.6 ).

Ademas, los MSPs emiten pulsos relativamente fuertes en gamma (y-rays),
la primera evidencia de emisién en rayos gamma fue observada del pilsar PSR
J0218+44232 y reportada por Kuiper et al. (2000), este era un pulsar binario muy
conocido con un periodo de 2.3 ms (Manchester, 2017). Estos MSPs que emiten
en gamma poseen caracteristicas inusuales en comparacién con otras fuentes que

emiten en gamma, estas son segiin Manchester (2017):

e Son emisores estables durante largos intervalos y tienen espectros caracteristicos

que siguen una de ley de potencia con un corte exponencial a unos pocos GeV

e Estas pulsaciones de rayos 7 se han detectado posteriormente al unir los datos

de rayos v con el periodo preciso de efemérides de las observaciones de radio.

Otro aspecto singular de los MSPs es que, muchos de estos se han encontrado
con periodos binarios cortos (P, < 1 dia) y companeras con masas pequenas (M, <
0.3My) v exhiben eclipses de radio debido al gas circundante de la companera,
formando sistemas del tipo Black Widows (BWs) o Redbacks (RBs).

Ahora bien, la tinica forma conocida para que se forme un MSP es con la ayuda
de otra estrella, sin embargo observamos MSPs sin companeras binarias. Es por ello
que a estos pulsares se les denomina también “reciclados” ya que debieron haberse
formado en sistemas binarios, pero ahora se encuentran solos (Crowter, 2018). Es
decir, los pulsares reciclados son el resultado del reciclaje de pulsares viejos que
se encuentran en sistemas binarios. Cuando la compafiera transfiere masa, también
transfiere momentum angular desde la 6rbita hasta la estrella de neutrones, girandola
y reactivando el proceso de emision de pulsar (e.g., Manchester, 2017). Formando

asi un pulsar de milisegundo.

Por dltimo, los MSPs se han observado en muchos sistemas diferentes; en
camulos globulares (GCs), sistemas binarios, sistemas triples, sistemas eclipsantes,

etc. Manchester (2017) ilustra esta diversidad de sistemas en la figura 1.7 para lo

“Ver http://www.naic.edu/ pfreire/GCpsr.html#47Tuc para datos actualizados
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Figura 1.7. Distribucién de pulsares y la masa de sus companeras binarias. En en panel
izquierdo se muestra la masa mediana de la estrella compafera binaria vs el periodo del
pulsar. En el panel derecho se muestra la masa mediana de la estrella companera binaria vs
periodo orbital. La elipticidad de la érbita se indica mediante la elipticidad del simbolo y
los simbolos rellenos indican sistemas en cimulos globulares. Los sistemas con compaferos
de masa planetaria no estan incluidos en las graficas. Fuente Fig. 8 de Manchester (2017).

cual se ha usado la funcion de masa (ver ecuacion (1.27)) de cada sistema como una
funcion del periodo del pulsar (P) y del periodo binario (F;), asumiendo una orbita
con inclinacién ¢ = 60° y masa del pulsar de 1.35 M. De estas graficas podemos

extraer la siguiente informacion:

e Los sistemas con una compartiera binaria de masa muy pequena (M, < 0.08 M)
se encuentran concentrados en periodos del pilsar pequenos (P < 5 ms). De

los cuales muchos son conocidos como Black Widows.

e La distribucién de MSPs no se encuentra tnicamente en GCs, sino que se

encuentran tanto en GCs como en el campo Galéctico.

e Existe una cantidad significativa de pulsares que poseen periodos binarios
pequenos Py, < 1 dia, pero compaiieras binarias con masas entre 0.1 — 0.3 Mg,

estos sistemas son conocidos como Redbacks.

e Los sistemas con companera binaria de masa grande (M. 2 1 M) y periodos

binarios grandes (P, 2 10 d) y periodos del pulsar grandes (P 2 10 ms)

tienden a presentar 6rbitas elipticas.

Ademéas, Manchester (2017) senala que los sistemas con periodos grandes y

masas de sus estrellas companeras entre 0.1 —0.3 M, son pilsares cuyas companeras
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binarias son enanas blancas. Sin embargo también podemos encontrar enanas blancas
méas masivas, cuyos nucleos son de carbono-oxigeno (CO) y oxigeno-neén-magnesio
(ONeMg). Es tal la cantidad de sistemas de este tipo, que alrededor del 60 % de los

pulsares binarios conocidos tienen como estrellas companeras enanas blancas.

Otro grupo importante son los sistemas que poseen periodos intermedios entre
20 ms y 100 ms, los cuales se encuentran compuestos por una estrella de neutrones

y un pulsar. Estos periodos indican la presencia de acrecion y fase de giro pequena.

Por ultimo, se encuentran los sistemas que poseen estrellas de secuencia principal
masivas ~ 20 Mg y orbitas sumamente excéntricas e, ~ 0.8. Estos sistemas se

muestran en la parte superior de las graficas de la figura 1.7.

1.3. Sistemas binarios

Los sistemas binarios son sistemas en los que dos objetos giran alrededor del
centro de masa. En el universo podemos encontrar sistemas binarios compuestos
por diferentes objetos. Gracias a la ley de gravitacion es posible extender las leyes
de Kepler a sistemas que giren alrededor de un centro de masa. Por otro lado, el
analisis de la orbita de un sistema puede darnos informacién importante acerca de
los objetos que lo componen. Los métodos para analizar estos sistemas dependen
de la geometria del sistema, la distancia a la que es observado, las masas relativas
y la luminosidad, es por ello que Carroll & Ostlie (2014) clasifican a los sistemas

binarios de acuerdo a sus caracteristicas observacionales de la siguiente forma:

e Doble o6pticos. Estos sistemas no son sistemas binarios del todo, porque
simplemente dos estrellas estan en la misma linea de vision. Como una
consecuencia de una separacion fisica larga, la estrellas no estan ligadas
gravitacionalmente, por lo que este sistema no nos es tutil para determinar

masas estelares.

e Binario visual. En este las dos estrellas pueden ser resueltas
independientemente, y si el periodo orbital no es prohibitivamente largo, es
posible monitorear el movimiento de cada miembro del sistema. Estos sistemas
proveen informacion importante acerca de la separacion angular de las estrellas
de su centro de masa comun. Si la distancia al sistema es también conocida,

las separaciones lineales de las estrellas pueden ser calculadas.
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e Binario astrométrico. Si un miembro del sistema binario es
significativamente mas brillante que el otro, esto puede hacer imposible observar
los dos miembros directamente. En este caso la existencia de un miembro
no observado puede ser deducida observando el movimiento oscilatorio de la

componente visible.

e Binario eclipsante. Son sistemas binarios que tienen el plano orbital
orientados aproximadamente a través de la linea de vision del observador,
una estrella puede pasar periédicamente en frente de la otra, esto bloquea la
linea de luz generando un eclipse en la linea de visiéon. Los datos de sistemas de
este tipo pueden proveernos informaciéon acerca de la temperatura efectiva y el
radio de cada estrella, basado en los minimos de la curva de luz y la duracion

de los eclipses.

e Binario de espectro. Es un sistema con dos espectros discernibles de manera
independiente. El efecto Doppler causa que las lineas espectrales sean
desplazadas de sus longitudes de onda en el sistema en reposo siempre que
la estrella no tenga velocidad radial nula. En estos sistemas si una estrella
es mucho méas luminosa que su companera y si no es posible resolver cada
estrella por separado, aun se puede reconocer el objeto como un sistema binario

observando los espectros superpuestos y opuestamente desplazados.

e Binario espectroscopico. Siempre que el periodo de un sistema binario no
sea prohibitivamente largo y la orbita tenga una componente en la linea de
vision, un corrimiento perioédico en la lineas espectrales puede ser observado.
Por otro lado si una de las estrellas es mucho mas luminosa que la otra,
entonces el espectro de la estrella menos luminosa sera abrumado y solo un

conjunto de lineas espectrales variables peri6dicamente sera visto.

Las clasificaciones mostradas anteriormente no son excluyentes, por lo que
podemos tener sistemas que cumplan varias de las caracteristicas anteriores y no

encajen en un tipo tnico.
Dentro de los muchos objetos que pueden formar sistemas binarios, debemos

destacar que los sistemas compuestos de objetos compactos son de gran interés ya

que debido a sus altas densidades estos sistemas poseen campos gravitatorios fuertes.
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Figura 1.8. Dos estrellas de masa m; y mo, orbitando en un plano alrededor del centro
de masa (X). La linea punteada con la flecha apunta hacia la Tierra, definiendo el angulo
de inclinacion (7). Fuente: Basado en la figura A.1 de Hellier (2001, p. 189)

Por otro lado, las enanas blancas en sistemas binarios son comunes en el
universo, solo en nuestra galaxia se estiman alrededor de ~ 10® sistemas de este
tipo, la evolucion de estos sistemas binarios se encuentra condicionada al tipo de

estrella companera que posean (Colpi et al., 2009).

1.3.1. Funcién de masa

Una de las funciones importantes en un sistema binario como el que se muestra
en la figura 1.8 es la funcién de masa f(m). Para calcularla vamos a asumir una
orbita con una excentricidad muy pequena e. < 1, por lo que las rapideces de las
estrellas son esencialmente constantes, por lo que

27TCLl 27TCL2

= = 1.22
01 P ’ V2 P ) ( )

donde vy, vy, son las rapideces de cada estrella, a;, as son los semiejes mayores y
P el periodo orbital, si asumimos que el plano orbital es perpendicular a la linea

de vision del observador, podemos obtener la razon entre las masas (ver Carroll &
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Ostlie (2014) ec. 1) tal que
ma as

_— =,

mo ay
usando la ecuacion (1.22) obtenemos
mq Vo, /SINE Uy

_ /sini v (1.23)
me vy /sind vy,
donde 7 es el angulo de inclinacion entre la linea de vision del observador y un eje
perpendicular al plano orbital como se muestra en la figura 1.8. Buscar la suma de
las masas no requiere conocer el dngulo de inclinacién, reemplazamos a = a; + ao,
tenemos

a=ay+ ay = %(Ul +’02),

usando esto en la tercera ley de Kepler, y resolviendo para la suma de las masas

P
QWG(UI + 1)2)3,

mi +mg =

que en términos de las velocidades radiales queda

P (Ulr + U2r)3
orG  sin®i

Podemos utilizar la ecuacion (1.23) para dejar todo en términos de una sola velocidad
orbital, ya que si el sistema es tal que solo es posible medir una velocidad orbital,
la ecuacién anterior no es utilizable, entonces

ms 3 P

sin® 7 =

—_— — 1.25
(m1 —|—m2)2 27TGU1T7 ( )

de manera analoga puede obtener una ecuaciéon en términos de v, la cual queda de

la siguiente manera

3
my 3 P

————sin’ i = ——vj,. 1.26

(m1 + m2)2 2nG 2r ( )

Finalmente, la parte derecha de estas expresiones es conocida como la funcién

de masa f(m), el cual depende solo de dos cantidades facilmente observables. Si
tanto my o sin¢ son desconocidas, la funciéon de masa nos da el limite inferior para
ma, ya que el lado izquierdo de la ecuacion es siempre menor que my (e.g., Karttunen

et al., 2007; Carroll & Ostlie, 2014) .
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Por ultimo, la funciéon de masa juega un papel importante en la medicion
de masas de estrellas de neutrones para pulsares en sistemas binarios ligados. En
estos sistemas segtin Lattimer & Prakash (2010) podemos medir cinco parametros
Keplerianos con las técnicas conocidas de “pulse-timing”, estos son: el periodo binario
(P), la proyeccion del semieje mayor del pulsar en la linea de vision a, sin¢ (donde
i es el angulo binario de inclinacion), la excentricidad (e.), el tiempo (7p) y longitud

(w) del periastron. Por lo que la ecuacion (1.25) puede re-acomodarse para obtener

21\ ? (apsini\® My (M,sini)?
= = = M 1.2
fp(m) (Pb) ( c ) T@ M2 [OF) ( 7)

donde: M = M, + M,, T, = GMg/c3. Uno de los parametros més dificiles de medir
es el dngulo de inclinacion, si se asume a priori entonces puede inferirse la relacion
entre la masa del pulsar y de la estrella companera, siempre que se conozca la funcion
de masa. En muchos casos la estrella compartiera puede ser detectada 6pticamente, y
frecuentemente la estrella companera es un WD. De observaciones 6pticas es posible
determinar la masa de la WD, temperatura efectiva y distancia. Por otro lado, en
algunos casos es posible estimar la masa del pulsar, es por ello que la funcién anterior
es de gran importancia para la medicion indirecta de masas (Lattimer & Prakash,
2010).

1.3.2. Geometria de Roche para sistemas binarios

La geometria y forma de las estrellas en un sistema binario se encuentra
determinado por el Potencial de Roche. El anélisis de un sistema binario por medio

de un potencial fue realizado por el astronomo francés Edouard Roche en el siglo

XIX.

Para ello se asume que las fuerzas de marea hacen que las estrellas se muevan
en una orbita circular y que la masa de cada estrella puede ser tratada como si
se concentrase en el centro. Se considera una serie de superficies sobre las cuales
el potencial gravitacional es constante. Cerca de uno de los centros estelares las
superficies equipotenciales son circulares, pero para escalas comparables con la
separacion de las fuerzas de marea, estas provocan una distorsion en las superficies
equipotenciales en forma de “pera” apuntando en direcciéon de la estrella companera.
La fuerza centrifuga hecha por el movimiento orbital aplana las equipotenciales en el

plano orbital como se muestra en la figura 1.9 (e.g., Hellier, 2001; Carroll & Ostlie,
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Figura 1.9. Contornos de potencial gravitacional dibujado para un sistema binario en el
cual my es la mitad de la masa de my. Las superficies de potencial que se tocan solamente
en el punto de Lagrange Ly son los l6bulos de Roche de las dos estrellas. Fuente: Fig. 2.3
de Hellier (2001, p. 20)

2014).

Como mostraremos mas adelante para el potencial de Roche solamente se debe
conocer la separacion del sistema binario a = a; + a (ver figura 1.8), y el cociente
de masas entre la estrella que llena su l6bulo de Roche y pierde masa; conocida
como la estrella secundaria (ms2), y la estrella companera conocida como la estrella

primaria (m;). Este cociente se denota por convencion como q = msg/m;.

Asi el potencial gravitacional efectivo’ puede ser escrito como la suma de los
potenciales de las dos estrella y el término debido a la fuerza centrifuga (e.g., Hellier,
2001; de la Cruz Garcia Lopez, 2018). Entonces

1
o =-G (m + @> — —wr?,
S1 So 2

donde s; = |r —ry|, s = |r —ry|; r1 es el vector que va desde el centro de masa
hasta la estrella con masa mq, ry es el vector que va desde el centro de masa hasta
la estrella con masa mo, r es un vector que va desde el centro de masa hacia un
punto especifico donde se coloca una masa de prueba m. Ademés se cumple que

r1 + ro = a. Por otro lado, la frecuencia angular w puede obtenerse de la tercera ley

fEnergia potencial por unidad de masa.
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de Kepler, por lo que

W2 — (%”)2 _ Gl +ms) (1.28)

a3
con esta relacion podemos obtener las siguientes relaciones ttiles en términos de la

razon de masas ¢, por lo que

@Z_G<1+1+M), (1.29)

S Sy 2a3

2
o=-G (Sll + %) - % (%) r2, (1.30)

Como muestra la ecuacion (1.29) la geometria de Roche se encuentra
completamente especificada por la razon de masas ¢ = mq/m; y la separacion
orbital a. Sin embargo ya que los l6bulos de Roche no son totalmente esféricos,
puede hacerse una aproximacion, se considera una esfera de volumen igual al 16bulo
y de ello puede encontrarse el radio de cada l6bulo en términos de la separacion
orbital a y la razén de masas ¢, el problema puede resolverse de forma aproximada

para lo cual de acuerdo a Echevarria (1983) las expresiones para Ry con =~ 2% de

eIror son

R
ro, = 71 =0.83 4+ 0.2log(1/q), si0.3<q ' < 2.0, (1.31)
R 1 . .
=1 = 046224 ( —— 0<¢g'<08 1.32
L, a (1 +q> , Sl q ) ( )

por otro lado, Eggleton (1983) obtuvo la siguiente formula para Ry con ~ 1% de

error

Ry, 0.49¢%/3
a  0.63¢%3 +1In(1 + ¢/3)’

TLy =

si0< g < 0. (1.33)

Por ultimo las ecuaciones de R;/a, Rs/a nos dan la cantidad que ocupa el
radio del 16bulo de Roche con respecto a la separacion orbital a de las estrellas.
Otra cantidad importante en la literatura es el “Roche lobe fill factor” o factor
de llenado del l6bulo de Roche, que para cada estrella se calcula como Ri/rp, y
Ry /rp,, respectivamente. Para valores mayores a 1 las estrellas se encuentran en un

envolvente en comun lo cual se conoce como un sistema en sobrecontacto.
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1.3.3. Sistemas binarios cercanos

Un sistema binario cercano esta compuesto por un par de estrellas que se
encuentran lo suficientemente cerca una de la otra como para que exista alguna
transferencia de masa entre ellas. Esto puede ocurrir en el curso de su evolucién. La
apariencia de estos sistemas esta determinada por sus superficies equipotenciales y
como éstas llenan las mismas. Es frecuente observar estos sistemas como sistemas
binarios eclipsantes (Chaubey, 1984; Carroll & Ostlie, 2014).

(a) @ Detached

Secondary

(b) Semidetached

(c) Contact

Figura 1.10. Clasificacion de sistemas estelares binarios. A la izquierda se muestran
dibujos 2D y la derecha en 3D, de los diferentes sistemas. (a) Un sistema independiente
(“detached”). (b) Un sistema semi independiente (“semidetached”) en el cual la estrella
secundaria se expande hasta llenar su Lobulo de Roche. (c¢) Sistema binario en contacto.
Fuente: imagen de la izquierda tomada de Carroll & Ostlie (2014, p. 722) e imagen de la
derecha tomada de de la Cruz Garcia Lopez (2018, p. 2)

Si los objetos que componen los sistemas binarios se encuentran lo
suficientemente separados, estos no producen perturbaciones gravitacionales
significativas el uno a otro. Entonces sus objetos evolucionan basicamente de manera

independiente salvo por la fuerza gravitacional que los mantiene unidos (e.g., Chaubey,
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1984; Karttunen et al., 2007; Carroll & Ostlie, 2014).

Los sistemas  binarios cercanos podemos clasificarlos en  tres
tipos: independientes, semi-independientes y en contacto. La figura 1.10 en el lado
izquierdo muestra dibujos de superficies equipotenciales para los distintos tipos de
sistemas, estas superficie equipotenciales que se tocan en el punto de Lagrange L,
(ver figura 1.9) se denominan Idbulo de Roche, la transferencia de masa entre dos
estrellas puede darse cuando una de estas se expande mas alla de su l6bulo de Roche
(e.g., Karttunen et al., 2007; Carroll & Ostlie, 2014). A continuacion se explica de

manera breve cada tipo de sistema

e Sistema binario independiente: Son sistemas con estrellas cuyo radio es
mucho menor que la separacion entre ellas, en estos sistema las estrellas

evolucionan de manera independiente (Carroll & Ostlie, 2014).

e Sistema binario semi-independiente: Cuando una de las estrellas se
expande lo suficiente para sobrepasar su lobulo de Roche, los gases pueden
escapar a través de su punto de Lagrange interno, entonces puede darse

transferencia de masa de una estrella a otra.

e Sistema binario en contacto: Si las dos estrellas llenan o se expanden
mas alld de sus Lobulos de Roche, en este caso las dos estrella comparten
una atmosfera ligada por una superficie equipotencial como se muestra en la
figura 1.10 (c).

1.3.4. Evolucion de sistemas binarios

La evoluciéon de una estrella es afectada por la transferencia de materia entre
ambas, consideraremos este par de estrellas moviéndose una alrededor de la otra en
una orbita circular. Llamaremos a la estrella més masiva como la estrella primaria
con masa mj y a la menos masiva (como resultado de la transferencia de masa)
como la secundaria con masa mo. La separaciéon entre ambas estrellas sera a. Por
lo que usando la tercera ley de Kepler (ver ecuacion (1.28)), y la conservacion del

momentum angular orbital J,,, podemos obtener que el momentum angular toma
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las formas (e.g., Paczynski, 1971; Postnov & Yungelson, 2014)

mims
T = —2 G m, + 1—e2), 1.34
= T G+ (1 = €2 (134
G2 3
g Glmma)l e =0, (1.35)
2 (my + my)
G 2
2 = Ma, con: e, = 0, (1.36)
(m1 -+ mg)
mimes 2
Jory = ————wa’, ce. =0, 1.37
"= T +m2)wa con: e (1.37)

donde e, es la excentricidad de la oérbita, que para orbitas circulares e. = 0.

1.3.4.1. Transferencia de masa en sistemas binarios cercanos

En los sistema binarios cercanos, la transferencia de masa puede ocurrir
acompanada de la pérdida de momentum angular de la estrella donante. La forma
de la superficie estelar de este sistema esta dado por la superficie equipotencial del
potencial de Roche ® (ver figura 1.9). Esta superficie de nivel define los lobulos de
Roche de las estrella componentes. Dentro de estos 16bulos la materia se encuentra
ligada a cada uno de sus componentes. La transferencia de masa se da cuando una
de las estrellas se expande mésa alla de su lébulo de Roche. La materia fluye a
través de la superficie del 16bulo de Roche llenando a la companera en la direccion
del punto de lagrange L, y escapa de la superficie de la componente en contacto
como un viento estelar altamente heterogéneo. Esta es la forma méas importante de
como se puede transferir la masa de una estrella a otra y se llama desbordamiento
del lobulo de Roche o “Roche-lobe overflow” (RLOF) (e.g., Postnov & Yungelson,
2014; Podsiadlowski, sf).

El modo de transferencia de masa entre los componentes y la pérdida de
materia y momento angular orbital por parte del sistema como un todo juegan un
papel dindmico dominante y definen las caracteristicas observadas de estos sistemas
binarios. Para analizar esto, seguiremos lo mostrado por Postnov & Yungelson
(2014). Consideramos que la estrella ms pierde materia a una razéon my < 0y
sea 3 (0 < f < 1) la fraccion de la materia eyectada que deja el sistema (el resto
cae en la primera estrella) por lo que m; = —(1 — §)my > 0. Si consideramos que la
orbita es circular (i.e., e, = 0), y que el momentum angular orbital que se muestra
en la ecuacion (1.37) se deriva de ambos lados con respecto al tiempo, usando la

tercera ley de Kepler como se muestra en la ecuacion (1.28), obtenemos la razon de
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cambio de la separacion orbital:

a mo 5m2 mQ Jorb
- =-2(1 —1)— =] —+2 1.
a ( + (5 >m1 2 M) Mo + Jorb ( 38)

donde M = my 4+ ms. En la ecuacion (1.38) @ y ms. Podemos distinguir algunos

casos especificos (o modos) de transferencia de masa:

1.

Transferencia conservativa de masa: S =0y J, =0

Modo de Jeans de transferencia no conservativa de masa o modo de viento
rapido: en este modo S = 1, por lo que la materia eyectada escapa
completamente del sistema. El escape de la materia puede ocurrir a través
del viento esféricamente simétrico o en forma de chorros bipolares que se
mueven desde el sistema a alta velocidad. En ambos casos la materia escapa
con momentum angular Jo = (my /M)J,, por lo que la pérdida de momentum

angular orbital es J,,;, = (g /ma)Js.

Re-emision isotrépica no conservativa: aqui la materia pérdida por la estrella
2 (estrella donante) puede primero acumularse en la estrella 1, y entonces
una fraccién [ de la materia acumulada puede ser expelida por el sistema.
Esto sucede, por ejemplo, cuando una estrella masiva transfiere materia a una
estrella compacta en la escala de tiempo térmica (< 10° anos). La luminosidad
de acrecion puede exceder el limite de luminosidad de Eddington?, entonces

la presion de radiacion empuja la materia que cae fuera del sistema.

Pérdida repentina de masa de una de las componentes durante una explosion
de supernova: Las explosiones de supernovas en sistemas binarios ocurren en
una escala de tiempo mucho mas corta que el periodo orbital, por lo que la

pérdida de masa es practicamente instanténea.

. Etapa de envolvente comun: Las envolventes comunes son, el problema mas

importante (y atn no resuelto) en la evolucion de sistemas binarios cercanos.
En la teoria de la evolucion estelar, se reconocié bastante pronto que existen
varias situaciones en las que la formacion de una envolvente que envuelve todo
el sistema parece ser inevitable. Puede ocurrir cuando la tasa de transferencia
de masa de la estrella que pierde masa es tan alta que la companera no puede

acomodar toda la materia acumulada.

9La luminosidad de Eddington se expresa como Lpgq = 3.2 x 10*(M /M) L. La luminosidad
méxima de una fuente en equilibrio hidrostatico es la luminosidad de Eddington.
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En los sistemas binarios cercanos pueden definir los siguientes coeficientes que
cuantifican la reaccion de la estrella donante ante la ocurrencia de transferencia de

masa (e.g., Postnov & Yungelson, 2014; Benvenuto, 2020)

OlnR

Cad —(alnm1>ad, (1.39)
OlnR

Cth :(alﬂﬂh)th’ (1.40)
alner

Gri _(alnml)’ (1.41)

Caq describe la reaccion del radio de la estrella donante a pérdida de masa
adiabatica, (;, corresponde al caso en el cual la estrella esta en equilibrio térmico y
(;; describe la reaccion del l6bulo de Roche. Si (,; > (44 €l 16bulo se encoje mas rapido
que la estrella, en este caso no es posible el equilibrio hidrostatico y la transferencia
de masa es inestable. Si (,q > (4 > (1 la transferencia de masa sera estable y

ocurrira en la escala de tiempo térmico de la estrella donante.

1.3.5. Evoluciéon de sistemas binarios cercanos con estrellas

de neutrones

En esta seccion nos enfocaremos en la evolucion de los sistemas binarios con
masas bajas e intermedias cuya companera binaria es una estrella de neutrones, para

ello utilizaremos lo mostrado por Benvenuto (2020).

Entre la variedad de sistemas binarios que existen en la naturaleza, aqui nos
interesa el caso de una estrella donante normal que orbita junto a una estrella de
neutrones (NS). Este caso es relevante para entender los sistemas binarios conocidos
como LMXBs y IMXBs (“Low Mass X-ray Binaries”, “Intermediate Mass X-ray
Binaries”, respectivamente). Hay dos tipos de tratamiento para la evolucion de

sistemas de este tipo, el tratamiento estdndar y el tratamiento no estandar.

1.3.5.1. Tratamiento estandar

En estos modelos se considera que el sistema se encuentra en una érbita circular

sincronizada, por lo que se supone que el acoplamiento de marea es instantaneo. Esta
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condicién es necesaria para que la validez de la construccion del 16bulo de Roche. En
estos modelos se siguen las ecuaciones de evolucion estelar clasicas tales como la que
muestra Clayton (1968), aqui las desviaciones de la simetria esférica se desprecian y
el tamarnio del 16bulo se describe mediante una esfera con el volumen del 16bulo (ver
ecuaciones 1.31, 1.32 y 1.33).

Para resolver la evoluciéon se considera la conservacion del momentun angular
orbital, en particular es usual asumir que la companera de la NS puede acretar una
fraccion [ del material transferido por la estrella donante, siendo el limite absoluto
de Eddington Mpggq ~ 2.8 x 108 Myyr~!. El material perdido del sistema se lleva

el momento angular especifico de la NS (ver ecuacion (1.38)).

Desde que Roberts (2013) sugirio la division de dos familias de pulsares binarios
en sistemas eclipsantes denominados Black Widows (BWs) y Redbacks (RBs) (estos
sistemas se describen con mas detalle en las secciones 1.3.6 y 1.3.7, respectivamente).
Las RBs poseen periodos orbitales 0.1 < P < 1 dia, y companeras con masas entre
0.1 — 0.7 M. Las BWs poseen periodos en el mismo rango que las RBs pero con

compaifieras con masa M, < 0.05 M. El tratamiento estandar de evoluciéon con una

~S
estrella de neutrones han entrado en conflicto con la existencia de estos nuevos tipos
de sistemas binarios eclipsantes. Un ejemplo de ello es el rango del periodo orbital
y las masas en las que las RBs son observadas, estos corresponden a un episodio
de transferencia de masa de larga duraciéon. Por lo que esperariamos ver un LMXB,
pero no un pilsar binario. En general para compaifieras de baja masa, los modelos
estandar predicen periodos orbitales P con valores mucho mas pequenos que los

observados (Benvenuto, 2020).

1.3.5.2. Tratamiento no estandar

En el tratamiento estdndar hay dos procesos que usualmente no se toman
en cuenta, los cuales han sido probados como relavantes: la retroalimentacion de
irradiacion o “irradiation feed-back” (IFB) (Biining & Ritter, 2004), y la evaporacion
(Stevens et al., 1992). Cuando la NS acumula material, esta irradia en rayos X tal
que ilumina la estrella donante. Usualmente se considera que la luminosidad de

acrecion que efectivamente produce IFB es

Lirp = QirraaGmamy /Ry,
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Otros
MSPs binarios

MSPs no binarios

Black Widows

MSPs binarios
Redbacks

Figura 1.11. Diagrama circular de la cantidad de MSPs descubiertos. En la grafica de la
izquierda se compara la cantidad de MSPs descubiertos hasta la fecha (3319 MSPs), contra
los MSPs que se encuentran en sistemas binarios (16.0 %, i.e., 532 MSPs). En la grafica de
la derecha se compara la cantidad de MSPs que se encuentran en sistemas binarios (532
MSPs), contra los sistemas binarios del tipo BWs (10 %, i.e., 53 MSPs) y del tipo RBs
(6.8 %, i.e., 36 MSPs) Fuente: elaboraciéon propia con base en los datos del ATNF Pulsar
Catalogue Version: 1.67, el 10/04,/2022

donde G es la constante de gravitacion universal, mq, R, son la masa y el radio de
la NS, my es la razon de acrecion y a;...q < 1 es una constante de acoplamiento. Si
la estrella donante tiene una envoltura convectiva externa lo suficientemente gruesa,
la irradiacion cambia el gradiente de temperatura de las capas mas externas. Esto
hace que la parte irradiada de la superficie pierda parcialmente su capacidad de
liberar energia proveniente del interior estelar. Entonces la luminosidad de la estrella

donante Lo es:
Ly = 4mwR30T;,, (1.42)

donde R; es el radio de la estrella donante, T.f¢9 es la temperatura efectiva de la

estrella donante y o es la constante de Stefan-Boltzmann.

En contraste con el tratamiento estandar donde se espera transferencia de masa
continua, al incorporar el IFB pueden ocurrir ciclos de transferencia de masa (Biining
& Ritter, 2004).

1.3.6. Black Widows

Los sistemas denominados Black Widows (BWs), son sistemas binarios

eclipsantes formados por un pilsar de milisegundo y una estrella degenerada” de

hAqui una estrella degenerada se refiere a una estrella en la que la materia la compone se
modela como un gas ideal de fermiones que por el principio de exclusion de Pauli ejerce una
presion significativa ademés de, o en lugar de la presion térmica.
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masa pequena y poco densa, poseen Orbitas con periodos orbitales de 0.1 < P <1,
densidades de flujo magnético superficial que van desde ~ 107 hasta los ~ 10° gauss,
ademas la companera binaria posee masas de M. < 0.05 M. En estos sistemas, la
estrella companera se encuentra muy cercana y se esta hinchando. Esta estrella
es fuertemente irradiada por el pulsar, esto conduce a que existan emisiones lo
suficientemente fuertes como para eclipsar el pulsar en fracciones de su érbita (van
Kerkwijk et al., 2011; Crowter, 2018). Los BWs se caracterizan por la destruccion
de la companera del pulsar. Los pulsares emiten fuertes cantidades de particulas
cargadas relativistas las cuales al incidir en la companera terminan destruyéndola
(Crowter, 2018). Es por ello que van den Heuvel & van Paradijs (1988) sugirieron
que los MSPs aislados se forman a partir de BWs que destruyen a sus companeras
binarias por las particulas energéticas y rayos gamma (+-rays) que emanan del radio
MSP.

El mecanismo de formaciéon aun no se encuentra determinado, debido a la
similitud que existe entre los sistemas del tipo RBs (ver seccion 1.3.7) y BWs,
podria pensarse que los sistemas BWs surgen a partir de RBs en los que la estrella
companera se torna degenerada, sin embargo Chen et al. (2013) encontraron que los
sistemas RBs no pueden evolucionar en BWs. La perdida de masa por evaporacion
impulsado por la irradiacion del pulsar puede obtenerse segin la propuesta de

Stevens et al. (1992) como

——L,(Ry/a)?, (1.43)

donde L, es la tasa de pérdida de la luminosidad L, = 4721 P/P3, con I el momento
de inercia, P el periodo de rotacion de la NS, v, .4 €s la velocidad de escape del viento
térmico de la superficie de la estrella compafiera, y f es la eficiencia calorifica. Segtin
sus resultados la diferencia entre la formacion de sistemas BWs y RBs se encuentra
en el valor del factor de eficiencia f, para valores grande de f es mucho més facil de

producir RBs, por el contrario para BWs se necesitan valores pequenos de f.

Por otro lado, las companeras de BWs son pensadas como remanentes de
estrellas de secuencia principal que han perdido su masa como una combinacién
de “Roche-lobe Overflow” (RLOF) impulsado por frenado magnético y evaporacion
por la irradiacién del pilsar. Estos dos procesos son muy diferentes, Ginzburg &

Quataert (2020) encontraron que la evaporacion por rayos gamma del pulsar es muy
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débil como para causar una pérdida significante de masa sobre ella misma. Por lo
anterior se requiere que el viento de evaporacion se acople al campo magnético
y remueva su momentum angular, ya que con esto mantiene estable el RLOF
(Ginzburg & Quataert, 2021).

Por tltimo, inicialmente se denominé a estos sistemas Black Widow Plsar
(BWPs), este término fue acuniado por Eichler & Levinson (1988), y posteriormente
el nombre derivo tnicamente en Black Widow. El primer descubrimiento de un
sistema de este tipo fue hecho por Fruchter et al. (1988) con el pilsar PSR B1957+20
observado en radio a 430 MHz en el Observatorio de Arecibo’: es un pilsar de
milisegundo con un periodo de 1.6 ms y un periodo binario de 9.17 h. Se observd
que la senal del pilsar se eclips6 durante aproximadamente 50 minutos en cada
orbita, y durante los pocos minutos que precedieron a un eclipse y durante al menos
20 después, la senal se retras6. La masa minima de la companera fue inferida en 0.022
M. Este piulsar emite haces de radiacion que inciden sobre una estrella companera
(enana café ligera). Desde entonces se han descubierto 53 de estos sistemas’, que
en comparaciéon con los sistemas binarios con MSPs descubiertos hasta la fecha,
constituyen tnicamente el 10 % de estos (ver figura 1.11), lo que nos muestra lo

raros que son estos sistemas.

1.3.7. Redbacks

Son sistemas binarios eclipsantes que poseen 6rbitas circulares con periodos
orbitales de 0.1 < P < 1.0 dias, densidades de flujo magnético superfical que van
desde ~ 107 hasta los ~ 10'2 Gauss, y la estrella compafera posee masas entre
0.1 < M. < 0.7 Mg . Por otro lado, las companeras binarias de las Redbacks son
estrellas normales con tipo espectral que van desde el rango F a M (De Vito et al.,
2020).

El mecanismo para la formaciéon de RBs aun no se encuentra determinado,
por el momento existen cuatro propuestas: evaporacion fuerte, retroalimentacion de

irradiacion, colapso inducido por acreciéon de enanas blancas y factor de llenado del

‘https://www.naic.edu/ao/
JSegtin los datos registrados en https://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/psrcat/
hasta el 10/04/2022
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Lobulo de Roche.®

El primer modelo fue propuesto por Chen et al. (2013), en el se considera que el
pilsar inicia irradiando la estrella cuando la estrella donante se vuelve completamente
convectiva (De Vito et al., 2020).

El segundo modelo fue estudiado por Biining & Ritter (2004) y aplicado por
Benvenuto et al. (2014), en este modelo cuando la estrella donante sufre un “Roche

Lobe Overflow” (RLOF) esta empieza a transferir masa a la estrella de neutrones.

El tercer modelo propuesto por Smedley et al. (2015) propone que las RBs
pueden formarse por colapso inducido por acrecion de WDs de 6xigeno pesado, neén
y magnesio. Este camino para la formaciéon de RBs contempla un sistema binario
inicialmente compuesto de una estrella de 8 — 11 M, y una estrella companera de
~ 1 M. Después de ROLF de la estrella més masiva, se da un proceso de envoltura
y eyeccion que deja como remanente una WD y su estrella companera, la cual llena
su Lobulo de Roche y empieza a transferir materia a la WD. Cuando la WD llega

a su limite de masa ~ 1.37 M, sufre un colapso inducido por acrecién para formar

una NS.

El altimo modelo fue propuesto recientemente por De Vito et al. (2020) en
este sugieren que si la retroalimentacion de la irradiacion fuerza un desprendimiento
temprano de su lébulo de Roche y se detiene la transferencia de masa, entonces
puede comenzar la irradiaciéon de rotacion descendente del pulsar. Si tal irradiacion
inhibe una mayor acrecion en la NS, es posible formar RBs incluso con bajas tasas de
evaporacion. En este escenario, no es necesario esperar a que el donante alcance una
masa lo suficientemente baja como para volverse completamente convectiva. Por lo
tanto, los donantes mucho méas masivos pueden sufrir evaporacion y son candidatos
a convertirse en RBs. Ademés muestran que el factor de llenado puede ayudar a

discriminar cual es el mecanismo més probable para la formacién de RBs.

Recientemente Horvath et al. (2020) han sugerido que los sistemas como BWs
y RBs serfan los progenitores de NS masivas y de agujeros negros poco masivos,

basados en sus caracteristicas evolutivas a lo largo del tiempo y las mediciones de

¥De Vito et al. (2020) no dio un nombre a su modelo, asi que el nombre mostrado aqui es solo
con fines didécticos.
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masa actuales.

Por ultimo, a partir del descubrimiento del primer BWP, y los descubrimientos
posteriores de mas de estos sistemas, en los que segiun King & Beer (2005) existian
dos grupos distintos, los “low-mass” M. < 0.1Mg y los “hig-mass” M, 2 0.1Mg,
llevaron a que Roberts (2013) sugiriera dividir en dos grupos diferentes a estos
sistemas; Black Widows y Redbacks. El primer sistema identificado como Redback
fue el PSR J1023-+0038 por Homer et al. (2006), aunque inicialmente se identifico
como un sistema LMXB J102347.6+003841. Este sistema es peculiar, porque antes
del 2002 mostraba un disco de acrecion (Wang et al., 2009). Sin embargo, este
desaparecié después. Luego en 2007 se detectaron las pulsaciones de radio del MSP,
por lo que el PSR J1023+0038 revel6 por primera vez evidencia de transicion de un
sistema binario de rayos X a un MSP (Archibald et al., 2009). Desde que Roberts
(2013) sugiriera a las RBs como un tipo nuevo de sistemas, se tienen hasta la fecha
36 RBs conocidas, constituyendo el 6.8 % del total de MSPs que se encuentran en

sistemas binarios (ver figura 1.11).

1.4. Observaciones Opticas de Black Widows

Los sistemas binarios denominados Black Widow (BWs), son sistemas binarios
sumamente raros, en ellos el pulsar hace que la estrella companera se caliente y
sea visibles en el 6ptico, ademés dado que son sistemas eclipsantes podemos usar
espectroscopia para medir la composicion de la estrella companera. Las observaciones
Opticas también pueden ayudarnos a discriminar diferentes escenarios de formacion.
El factor de llenado del l6bulo de Roche puede ser acotado por observaciones, este
indica los roles relativos a la evaporacion y el RLOF. Otro de los parametros ttiles
que puede ser extraido de curvas de luz en el rango 6ptico es la temperatura del
“night-side” de la estrella compafiera, entre otros parametros (e.g., Draghis et al.,

2019; Zharikov et al., 2019; Ginzburg & Quataert, 2021).

Hasta la fecha, son muy pocos los sistemas que han sido analizados en el rango
optico, estos se muestran en la tabla 1.1. Una de las razones por las que se tienen
tan pocos objetos estudiados en el 6ptico, es porque la estrellas companeras poseen
radios y masas muy pequenas, ademas en general son objetos débiles por lo que para

poder ser observadas es necesario telescopios con alto poder de resolucion.
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Tabla 1.1. Parametros de Black Widows detectados en el rango 6ptico. La primera
columna corresponde al nombre del objeto, Am es la variacién completa de la amplitud
de la curva de luz optica en cada banda correspondiente, P, es el periodo orbital, E es
la luminosidad de “spin-down”, ¢ es la inclinacion del sistema, TQd, T3 son las estimaciones
de temperatura del “day-side” y “night-side” respectivamente, R es el radio de la estrella
companera y Ref son las referencias para cada sistema. Fuente: elaborada con base en la

Tabla 5 de Zharikov et al. (2019)

MSP Am P, E, i, T, Ty R, Ref.}
h 103 deg 10°K 10°K R
J1653—0158 Ar' = 0.5 125 1.2 72(5) 3.3 19, 20
J1311-3430 1.56 4.9 13
J0636+5129 Ag ~ 2.0 1.60  0.58 20-29 4.7 1.7 0.08 | 4,516
24(2), 40(6) 3.9 25 0.10
23.3(4) 1.9
J151840204C* | AF606W > 1.3 2.08 6.7 3.45.3 12
J1641+8049 2.18 4.3 17
J2017—1614 AR >22 2.35 0.78 21
J2051-0827 AF675W ~3.3 238 0.55 ~40 447 <3 10, 15
J2052+1219 AR > 2.7 275 3.34 77(13) 6.6 35 014 | 2,16
Ar > 4.4 ~55 3.0
J1544-+4937 Ag ~ 2.0 2.90 1.2 ~60 5.4 3.9 0.037 7
J0023+0923 Ag~ 4.6 3.33 151 58(14) 4.8 29 005 | 1,16
Ai 2.4 77(13) 3.3
J2241-5236 Ar = 4.0 3.50  2.50 50(2) 2.8 16
J1810+1744 Ag~ 4.0 3.60 3.97 48(7) 10.0 31 015 1,3
J1953+1846A* | AF606W ~ 3.3 4.24 1.64 ~90 8
J02514-2606 Al 2 1.1 4.86 1.81 52(10) 1.1 16
J2256—1024 Ag~ 5.8 511  3.95 68(11) 4.2 2.5 0.05 1
J1124—3653 Ai ~ 4.0 544 0.52 ~45 1.5 16
J1555—2908 Ag > 4.2 560 31 7913 9.4 2.6 22
J0952—-0607 Ar~1.6 6.42  6.65 ~45 4558 ~25 9,16
Ai~ 3.2 ~45 3.0
J1301+0833 Ag>25 6.48 7.0 ~52 4.6 2.7 <01 | 6,16
Ar > 3.6 ~44 2.4
J0610—2100 AR > 1.7 6.86 0.23 3.5 14, 18
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Al > 22 ~73 <1.87
B19574-20 AR~ 5.1 9.17 16 65(2) 2.9 8.3 11
J2214+3000 AR > 0.8 100 1.9 3

E= 4QI(P/P3) se calcula para el momento de inercia I = 10*® g cm™2, periodo de rotacién P, y
la derivada del periodo P.

* Py E pueden ser diferentes a los medidos debido a la aceleracion en los camulos globulares M5
y M71.

Referencias: [1] Breton et al. (2013), [2] Zharikov et al. (2019), [3] Schroeder & Halpern (2014),
[4] Kaplan et al. (2018), [5] Draghis & Romani (2018), [6] Romani & Sanchez (2016), [7] Tang et al.
(2014), [8] Cadelano et al. (2015), [9] Bassa et al. (2017), [10] Stappers et al. (2001), [11] Reynolds
et al. (2007), [12] Pallanca et al. (2014), [13] Romani et al. (2015), [14] Pallanca et al. (2012),
[15] Stappers et al. (1996), [16] Draghis et al. (2019), [17] esta tesis, [18] van der Wateren et al.
(2022), [19] Nieder et al. (2020), [20] Romani et al. (2014), [21] Sanpa-arsa (2016), [22] Kennedy
et al. (2022)
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2. SOFTWARE E INSTRUMENTOS DE
OBSERVACION

2.1. Image Reduction and Analysis Facility (IRAF)

Es un Software de propoésito general para la reduccién y andlisis de datos
astronomicos, fue creado en 1981 por “National Optical Astronomy
Observatories (NOAO)” en Tucson, Arizona. Uno de los puntos fuertes de IRAF es
la gran cantidad de programas con los que cuenta, estos han sido desarrollados tanto
por personas individuales como instituciones, IRAF es utilizado principalmente por
la astronomia terrestre (NSF) y la comunidad de astrofisica espacial de la NASA
(Tody, 1993). Sin embargo IRAF fue descontinuado a partir del 2013, por lo que el
mantenimiento y desarrollo ha quedado en manos tnicamente de la comunidad de
software libre®.

IRAF se encuentra integrado con una larga cantidad de programas ttiles para

el analisis de imagenes astronémicas, de los cuales se utilizaron los paquetes:
e NOAO

o IMAGES

2.2. PyRAF

Es un lenguaje de comandos para ejecutar tareas de IRAF en Python,
convirtiéndose asi en una herramienta que combina la potencia de IRAF y la
flexibilidad de Python para realizar scripts. PyRAF es un producto de “Science

Software Branch” del “Space Telescope Science Institute”.

%https://iraf-community.github.io/
bInformacion obtenida de: http://www.stsci.edu/institute/software_hardware/pyraf
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2.3. SAOImageDS9

SAOImageDS9¢, comtnmente denominado DS9, fue creado en 1990 bajo la
direcciéon de Eirc Mandel por Mike Van Hilst, perteneciente al “Smithsonian
Astrophysical Observatory, Center for Astrophysics” de la Universidad de Harvard.

Actualmente DS9 es una aplicacion Tecl/Tk. La interfaz grafica es una capa
delga de Tk, por otro lado todo el trabajo real se hace en C++. La version actual de
DS9 se compone de los widgets Tk creados junto con el soporte de unos 20 productos
de codigo abierto mas. Los binarios distribuidos consisten en una aplicacion y
un archivo auto-contenido y autoextraible, que proporciona un entorno Tecl / Tk

independiente sin instalacion.

2.4. Gran Telescopio Canarias (GTC)

El Gran Telescopio Canarias (GTC), es un telescopio cuyo espejo primario
mide 10.4 m. Esta ubicado en uno de lo principales sitios astronémicos del hemisferio
norte: el Observatorio del Roque de los Muchachos (ORM, La Palma, Islas Canarias).
El GTC es una iniciativa espanola liderada por el Instituto de Astrofisica de Canarias
(IAC). El proyecto es activamente financiado por el Gobierno Espanol y el Gobierno
Local de las Islas Canarias a través de los fondos Europeos para el Desarrollo
Regional (FEDER) provisto por la Union Europea. El proyecto ademés incluye
la participacién de Latinoamérica con el Instituto de Astronomia de la Universidad
Auténoma de México (IA-UNAM) y el Instituto Nacional de Astrofisica, Optica y
Electronica (INAOE), con Estados Unidos con la Universidad de Florida.

2.4.1. OSIRIS

OSIRIS? (“Optical System for Imaging and low-Intermediate-Resolution
Integrated Spectroscopy”) es un generador de imagenes y espectrografo para el rango
de longitud de onda optica, ubicado en el foco Nasmyth-B de GTC. Ademés de
la formacién de imagenes de banda ancha estdndar y la espectroscopia de rendija
larga, proporciona capacidades adicionales como la formaciéon de imégenes de filtros

sintonizables de banda estrecha, la mezcla de carga y la espectroscopia de objetos

“Informacién tomada de: https://sites.google.com/cfa.harvard.edu/saoimageds9/
about
dhttp://www.gtc.iac.es/instruments/osiris/osiris.php
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Tabla 2.1. Filtros, longitudes de onda y diferentes brillos del cielo de OSIRIS. Fuente:
http://www.gtc.iac.es/instruments/osiris/

Brillo del cielo Brillo del cielo Brillo del cielo

Filtro A. (nm) Punto cero (mag)
(BRIGHT)  (GRAY) (DARK)
w o 350.0 [60.0]  25.79 £ 0.1 15 10 1
g 4815[153]  28.82 + 0.07 250 150 25
r’ 641.0 [176] 29.29 + 0.07 350 305 90
i’ 770.5 [151] 28.85% 0.05 290 265 160
z’ 969.5 [261] 28.23 £ 0.07 400 350 325
miltiples.

OSIRIS cubre longitud de ondas en el rango de 0.365 a 1.05 pm con un campo

de vision total de 7.8 x 8.5 arcmin? (7.8 X 7.8 arcmin®

sin vigilancia) y 7.5 X
6.0 arcmin?, para imégenes directas y espectrografia multi-objeto respectivamente.
Especificamente OSIRIS cuenta con dos CCD (“Marconi CCD44-827) de 2048 x 4096
pixeles. Los detalles sobre los filtros de OSIRIS se muestran en la tabla 2.1. Los
coeficientes de extincion pueden encontrase en el “RGO/La Palma technical note

no. 31¢”

El sistema de control de los CCDs ofrece un amplio rango de modos de lectura
y configuraciones de ganancias, en la tabla 2.2 se muestra el modo de observacion
estandar para imagenes y espectroscopia. En este modo la linealidad del detector

esta garantizado.

“http://www.ing.iac.es/Astronomy/observing/manuals/ps/tech_notes/tn031.pdf
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Tabla 2.2. Resumen las las caracteristicas principales de los CCD de OSIRIS en sus modos
de lectura. Los valores de ganancia corresponden para el CCD2, los valores para el CCD1
son 5% mas pequenos. Fuente: http://www.gtc.iac.es/instruments/osiris/

Imagen /Espectroscopia Lento Adquisicién
(Estandar)
Configuracion de lectura CCD1+CCD2_A CCD1+CCD2_ A CCD1+CCD2_ A
Velocidad de lectura 200 kHz 100 kHz 500 kHz
Ganancia e~ /AU D) 0.95 1.18 1.46
Binning [X x Y] 2x2 2 %2 2x2
Tiempo de lectura 21 sec 42 sec 7.8 sec

Ruido de lectura real ~ 4.5e” ~ 3.5e” ~ 8¢~



http://www.gtc.iac.es/instruments/osiris/

3. ANTECEDENTES DEL SISTEMA BINARIO
PSR J1641+8049

El sistema binario PSR J1641-+8049 fue descubierto en 2018 en el “Green Bank
Observatory” utilizando el “Robert C. Byrd Green Bank Telescope (GBT)” el cual

es un radio telescopio de un solo disco, cuyo diametro es de 100 m.

En 2014 el GBT public6 una biisqueda de reconocimiento de pulsares y emisiones
dispersas en radio, esta publicacion es parte del proyecto llamado “THE GREEN
BANK NORTHERN CELESTIAL CAP PULSAR SURVEY”* (de aqui en adelante
GBNCC por sus siglas en inglés), en Stovall et al. (2014) en la seccion 2, se detalla

el GBNCC, del cual extraemos un pequeno resumen.

“La busqueda de reconocimiento empezé en 2009, en él se cubrid
completamente el norte del cielo a una declinaciéon de o > 38° y sigue
cubriendo todo el resto del cielo visible por el GBT, el progreso actual
puede verse en la figura 3.1. Esta busqueda de reconocimiento se esta
llevando a cabo a una frecuencia central de 350 MHz y con tiempos de

integracion de 120 s ”.

Luego de la publicacion de GBNCC en 2014, se public6 otro conjunto de datos
pertenecientes a esta busqueda de reconocimiento por Lynch et al. (2018) en ella se
encuentra el objeto J1641+8049 junto a otros 44 objetos, para los cuales se derivaron

propiedades comunes para los pulsares.

Lynch et al. (2018) identifico al objeto J1641+8049 como un sistema binario
del tipo Black Widow, este sistema exhibe eclipses y una companera con masa muy
pequena (con una masa minima de 0.04 M), por lo que este sistema se espera
que eventualmente culmine en un pulsar de milisegundo aislado. Lynch et al. (2018)

nunca observaron la entrada y la salida del mismo eclipse, por lo que con base en

“https://greenbankobservatory.org/science/gbt-surveys/gbncc-survey/
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Figura 3.1. Mapa del progreso actual del cielo cubierto para el verano de 2019 por el
GBNCC en ascension recta y declinacion. Los circulos grandes indican MSP descubiertos,
los circulos pequeiios son pulsares normales descubiertos y los triAngulos marcan nuevos
“Rotating Radio Transients(RRAT)”. Fuente: https://greenbankobservatory.org/
science/gbt-surveys/gbncc-survey/

las mediciones de pulsos de pulsares, los eclipses duraron desde las fases orbitales ~
0,205-0,355 a 350 MHz, o unos 20 minutos.

El objeto fue identificado también en rango o6ptico por Lynch et al. (2018),
ellos en la seccion 5.3.5 muestran los detalles sobre el anélisis 6ptico que realizaron,
aqui presentaremos un breve resumen: se analizaron imagenes del “Panoramic Survey
Telescope and Rapid Response System (PanSTARRS)”. El objeto con este telescopio
fue solo visible en la bandas r, 7. Para mejorar lo fotometria del objeto se observo
el campo con el telescopio de 4.3 metros “Discovery Channel Telescope (DCT)”
en “Happy Jack”, Arizona, usando el “Large Monolith Imager” (LMI) en los filtros
g, r, i, y z (ver figura 3.2 ) . Ademas se observo el sistema con la “Sinistro camera”
en el telescopio de un metro de el “ McDonald Observatory”. Con lo anterior basados
en la posicion y la variabilidad fotométrica de la fuente Lynch et al. (2018) aseguran
haber encontrado la contraparte 6ptica del sistema PSR J1641-+8049. Sin embargo,
Lynch et al. (2018) en estas observaciones, no cubrieron el periodo completo y

tampoco analizaron las curvas de luz del sistema.

Por lo anterior es necesario realizar nuevas observaciones en el rango 6ptico, y

construir una curva de luz del sistema, ellas contribuiran a determinar el rango del

44


https://greenbankobservatory.org/science/gbt-surveys/gbncc-survey/
https://greenbankobservatory.org/science/gbt-surveys/gbncc-survey/

Phase=0.67-0.79 Phase=0.00-0.13

=) 5}
o o
o o
o o~
= 50'00.04 = 50'00.0
c c
2 S
=} =1
© ©
£ £
I ]
[ [
o 40.0 a 40.0
+80°49'20.6 +80°49'20.0f
36.00° 30.00° 24.00° 18.00° 12.00°16"41706.00° 36.00° 30.00° 24.00° 18.00° 12.00°16"41706.00°
Right Ascension (J2000) Right Ascension (J2000)

Figura 3.2. Imagen rgb compuesta del sistema PSR J1641+8049, tomadas con el
Discovery Channel Telescope. La fase orbital mostrada en la imagen de la izquierda es de
0.67-0.79 (cerca del méaximo fotométrico). La fase orbital mostrada en la imagen derecha
es de 0.00-0.13 (cerca del minimo fotométrico). La composicion fue hecha con los filtros

g,7y z. La posiciéon del objeto es indicada con las marcas blancas hacia el centro. Fuente:
Lynch et al. (2018) fig. 3.

radio y las temperaturas efectivas para la estrella comparniera, restringir la masa del
pulsar, estimar la extincion interestelar y la distancia al sistema. Los pardmetros de

interés para esta tesis se muestran en la tabla 3.1.
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Tabla 3.1. Parametros astronémicos del sistema binario PSR J1641+4-8049 obtenidos por
Lynch et al. (2018), disponibles en el catdlogo ATNF Pulsar Catalogue.

Ascension recta «(.J2000) 1674120.8381%(3)
Declinacion §(.J2000) 80°49'52.9142"(7)
Longitud Galactica G (grados) 113.840
Latitud Galactica Gy (grados) 31.763
Epoca (MJD) 56425
Periodo binario del pulsar P, (dias) 0.0908739634(1)
Proyeccion de semi eje mayor asin(i)/c (1t-s) 0.0640793(3)
Longitud del periastron (grados) 116 +3 x 1074
Excentricidad e, 0.000123(8)
Distancia minima’ Dy 2001 (kpc) 1.7
Distancia maximat! Dy w16 (kpe) 3.0
Medida de dispersion DM (pc cm™3) 31.08960(3)
Masa minima de la compaiiera® M., . (Mg) > (0.040441
Masa mediana de la companera™ M. _, (Mg) 0.046840
Funcion de masa f(m) (Mg) 0.000034
Masa del pulsar M, (Mq) -

Tasa de pérdida de energia E (ergs/s) 4.28(3) x 1034

Y Dy gEooor es la DM-distancia derivada utilizando el Modelo para la distribucion galactica de
electrones libres y sus fluctuaciones desarrollado por Cordes & Lazio (2002).

¥ Dy mrwie es la DM-distancia derivada utilizando el modelo YMW16 de densidad galéactica de
electrones de Yao et al. (2017).

§ calculado asumiendo un angulo de inclinacion de i = 90°.

X calculado asumiendo un angulo de inclinacion de ¢ = 60°.



4. REDUCCION Y ANALISIS DE DATOS

4.1. Sobre las observaciones y reduccién de datos

Las observaciones del sistema PSR J1641+8049 fueron realizadas entre julio
y agosto de 2020 bajo 6ptimas condiciones en los filtros ¢’, ' e i’ usando “Optical
System for Imaging and low-Intermediate-Resolution Integrated Spectroscopy”

(OSIRIS), con el telescopio de 10.4m Gran Telescopio Canarias.

Para reducir el tiempo de lectura del CCD y aumentar la eficiencia de las
observaciones, se utiliz6 una ventana de 720 x 720 pixeles lo cual equivale a un FoV de
3.05 x 3.05 arcmin?; para los filtros ¢’, 7/, i’ se utilizo el CCD1. Adicionalmente, para
reducir el error introducido por inperfecciones en los CCDs las imagenes se tomaron
con un corrimiento de 5 arcsec. El resumen de estas observaciones se presenta en la
tabla 4.1.

Luego, realizamos la reduccion estdandar de datos, la cual consiste en la
extraccion de “Bias” y “Flats” a cada imagen de cada filtro usando el paquete
“Image Reduction and Analysis Facility” (IRAF), con la rutina ccdproc; los detalles
y las configuraciones utilizadas en las rutinas de IRAF se muestran en el anexo B.
Posteriormente, las imégenes individuales fueron alineadas utilizando la rutina
imalign de IRAF (ver anexo C).

4.2. Sobre la fotometria y localizaciéon del objeto

Para poder realizar fotometria de apertura sobre el objeto, primero es necesario
localizarlo en el campo. Para esto, utilizamos las posiciones de cinco® estrellas

conocidas en el campo de vision de la imagen, y las posiciones de estas mismas

%Se utilizaron esta cantidad de estrellas debido a que en el campo no contdbamos con mas
estrellas aisladas y no saturadas.
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Tabla 4.1. Resumen de las observaciones realizadas con GTC y de los coeficientes de
extincion atmosférica para el sistema PSR J1641+8049, para cada uno de los filtros.

Filtro Tiempo de Masa de Zero Extincion  Seeing Fecha
exposicion Aire Point  Atmosférica (arcsec)
total (s) Promedio kp
g 200 x 21 1.60  28.52(2)  0.15(2) 0.8  13/08/2020
r 180x43+4x10 1.65 28.94(1) 0.07(1) 0.8 12/07,/2020
i 120 x 21 170 28.42(1)  0.04(1) 0.8 13/08/2020

estrellas, con las coordenadas en grados de las WCS (“World Coordinate System”)
del catalogo USNO-B1.0 (Monet et al., 2003). Luego, con la rutina ccmap, que se
encarga de realizar las transformaciones necesarias entre las coordenadas en pixeles
de las imagenes y las WC, corregimos las posiciones de las estrellas en cada filtro,
con un error cuadratico medio (rms por sus siglas en ingles) Aa,. = 0.33 arcsec y
Ab,. = 0.22 arcsec’.

Para obtener la curva de luz, debemos calibrar nuestro sistema, es decir la
obtencién del punto cero o ‘“Zero Point”. Para lo cual utilizamos la estrella estandar
SA111-1925 de Smith et al. (2002) para el filtro " y la estrella estandar
PG1528-+062B de Smith et al. (2002) para los filtros ¢’, i’. Luego, con la rutina phot
del paquete daophot de IRAF, obtuvimos las magnitudes instrumentales (M, stas)
en cada uno de los filtros. Posteriormente fueron corregidas por la extincion
atmosférica con los  coeficientes de extincion® kg = 0.15(2),
k. = 0.07(1), ki = 0.04(1), y las masas de aire Airmassy = 1.18, Airmass, = 1.14,
Airmassy = 1.18, y luego las comparamos con las magnitudes estandar obtenidas
del manual de OSIRIS?, como se muestra en la ecuaciéon (4.1). Con lo anterior
hemos obtenido los puntos cero Z, = 28.52(2), Z,» = 28.94(1), Z; = 28.42(1) (ver
tabla 4.1). Los detalles de las rutinas y configuraciones de las mismas se muestran
en el anexo D. Adicionalmente, para verificar estos puntos cero, comparamos las
magnitudes de varias estrellas de campo brillante con las del catalogo Sloan Digital
Sky Survey (SDSS) version 12.° De donde hemos encontrado que las correcciones

para cada filtro son Cy_g4s = 0.05, Cpr_gqs = 0.06 y Cyr_sas = 0.05. Estas pequenas

YEl rms en cada filtro fue aproximadamente el mismo, por lo que hemos tomado el promedio
de estos.

“Valores obtenidos de: http://www.gtc.iac.es/instruments/osiris/media/CUPS_BBpaper.
pdf

dhttp://www.gtc.iac.es/instruments/osiris/media/0SIRIS-USER-MANUAL_v3_1.pdf

“https://www.sdss.org/dr12/
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correcciones pueden ser atribuidas a condiciones atmosféricas como nubes y humedad
durante las observaciones. Dado que las magnitudes del catalogo son mas precisas,
vamos a utilizar los puntos cero obtenidos con el catalogo Sloan Digital Sky Survey
(SDSS) version 12.

Zy = |Mins—stas — Airmasspky, — My —man| + Cp—stds- (4.1)

Por ultimo, con la posicion de la BW en cada una de las imagenes, y los valores
de Z, realizamos fotometria de apertura sobre la BW en un radio de 30 donde o es
el error cuadratico medio rms; para tener un 99.7 % de certeza, en cada uno de los
filtros. Con lo anterior obtuvimos las magnitudes instrumentales para cada imagen,
finalmente realizamos a estas magnitudes las correcciones de extincion atmosférica
con los coeficientes kg, k,/, ky, y de apertura finita (ver ecuacion (4.2)). Para ello
se utilizaron las rutinas de digiphot->daophot, los detalles de la fotometria de

apertura se muestran en el anexo E.
My = Myp_inst — Airmass,k, — Cp_ap. (4.2)

4.3. Sobre el modelado del sistema

Para modelar el sistema hemos utilizado la técnica para modelar curvas de luz
desarrollada por Zharikov et al. (2013), este modelo permite incluir diferentes tipos
de estrellas primarias, tales como agujeros negros, NS, WD o estrellas de secuencia
principal. Ademés, permite incorporar el factor de llenado del l16bulo de Roche de la
estrella secundaria, asi como acreciéon. Este modelo ha sido aplicado para estudiar
BWs, como se muestra en Zharikov et al. (2019), de donde extraemos un breve
resumen del funcionamiento. En este modelo la irradiacion de la estrella secundaria

se toma como

I 1/4
d n v

donde T¢ y T# son las temperaturas para el “day-side” y “night-side”, respectivamente.
Fi, es el flujo de calentamiento efectivo que ingresa al elemento de superficie AS
del “day-side” de la estrella secundaria, y o es la constante de Stefan-Boltzmann.

El calentamiento efectivo en este modelo esta definido por el factor de irradiacion
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1 2

Kipelergs s em™2 sr™!] como

Fin, = cos(norm ) QAS Ky, (4.4)

donde @, es el dangulo entre el flujo/viento entrante y la normal del elemento de
superficie AS, Q es el angulo solido 7 R%.4/a* desde el cual el pulsar es visible desde
la superficie de la estrella companera, Ryg es el radio de la estrella de neutrones y

a es la separacion orbital (ver figura 1.8).

El factor K;,.. puede generalmente tener en cuenta los efectos de calentamiento
causados por una combinaciéon de la emisién térmica del pulsar desde la superficie
de la NS que es proporcional a 0Ty, la no térmica de origen magnetosférico y
el viento del pulsar. Estos ultimos dos son proporcionales a la tasa de pérdida de
energia. Este factor define la distribuciéon de temperatura sobre el “day-side” de la
estrella secundaria T3. La eficiencia calorifica n de la estrella secundaria se define

como

_ 2 ASe(Ty - T,)

; , 45
EnR?/4ma? (45)

donde R es el radio polar de la estrella secundaria’. La suma se realiza sobre todos
los elementos de la superficie. Combinando las ecuaciones anteriores el factor de

irradiacién K., toma la forma

nE
Ko = g

T hiNg
Para ajustar las curvas de luz, es necesario fijar la funcién de masa f,(m) (ver

ecuacion (1.27)), que para nuestro sistema es (ver tabla 3.1)

(M, sini)?

fo(Mns, M.) =

Por otro lado, los pardmetros variables para el ajuste son: la masa del pilsar
Mygs, la distancia, la temperatura para el “night-side” de la estrella secundaria, la
inclinacion del sistema i, el factor de llenado del 16bulo de Roche Ry /7y, de la estrella
secundaria (ver ecuacion (1.33)), el enrojecimiento para polvo interestelar E(B —V)
y el factor de irradiacion Kj;,... Con estos parametros es posible derivar la masa de la

estrella secundaria M; usando la funcion de masa, la razéon de masas ¢ = M./Mys,

fLas estrellas rotan alrededor del eje del eje de simetria. El radio polar se refiere al radio medido
desde el centro de la estrella hasta su superficie en la linea del eje de simetria.
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la separacion orbital usando la tercera ley de Kepler (ver ecuacion (1.28)), asi como

los coeficientes de extincidn interestelar.

El codigo del modelo utiliza el método del gradiente? para minimizar la funcion

Y2, definida como

9 g/,i/,i/ % (mag%bs - magialc)Q (4 6)
X = ) ’
e (Amagg’®) 2

donde Ny es el nimero bins de la fase binaria. Para cada punto de la fase el modelo
para las magnitudes calculadas mag§®® en cada filtro es calculado del flujo integrado
S AS, Ry (A) BBA(T) de todos lo elementos visibles del sistema. Donde Ry, es la
transmision del filtro, AS,, es la proyeccion del elemento de superficie en la linea
de vision, BB(\) es la radiancia espectral de cuerpo negro o flujo de cuerpo negro.
El flujo total es convertido en mag{® tomando en cuenta la distancia al sistema, el

enrojecimiento para polvo interestelar y los puntos cero de los filtros.

Por 1dltimo, como primer paso, se selecciona arbitrariamente el error de ajuste.
Después de alcanzar el minimo del funcional, se busca el minimo global varias veces
disminuyendo el error de ajuste, en la vecindad del minimo que se alcanza en el paso
anterior. La busqueda se repite hasta que la diferencia entre el modelo y las curvas

de luz observadas se hace insignificante.

9Ver capitulo 8.9 de Atkinson (1989) para una descripcion de este método.
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5. RESULTADOS

Con la referencia astrométrica en todas las imégenes, detectamos el objeto
en cada uno de los filtros, las coordenadas coinciden con las coordenadas de la
BW que muestra Lynch et al. (2018). La ascension recta y declinacion son a =
16"41™20.8381°(3) v § = 80°49'52.9142"(7), respectivamente (ver tabla 3.1).

Con el objeto localizado, hemos notado que posee un flujo variable, que coincide
con el periodo orbital del sistema, lo cual es congruente con lo reportado por Lynch
et al. (2018). Entonces, es posible generar una curva de luz. Esta variabilidad, se
observa en la figura 5.1, donde a la izquierda se muestra el objeto cerca del maximo
fotométrico y a la derecha cerca del minimo fotométrico. En cada una de las imagenes
de la izquierda se muestra una ampliacién, donde la X marca la posiciéon de la BW
dentro de un circulo rojo, cuyo radio es de 30 donde o es el rms (ver tabla 5.1). De lo
anterior podemos constatar que la companera binaria del sistema PSR J1641+8049

es observable en los filtros épticos Sloan ¢, ', 7.

De la fotometria de apertura en cada uno de los filtros, obtuvimos la curva de
luz del sistema como se muestra en la figura 5.2, donde el color verde corresponde
al filtro ¢/, en color rojo al filtro 7’ y en color negro al filtro i'. En el eje vertical se
muestra la magnitud observada, y en el eje horizontal la fase. La fase es un ntimero
adimensional que parametriza en fracciones de ciclo el movimiento periédico de un
cuerpo, por lo que cuando la fase tiene un valor de 1 se ha completado un ciclo. La
fase se determina como

t—t;
Fase = L
P

donde t es el tiempo al que se ha tomado el dato, ¢; es una fecha de inicio que se
ha fijado previamente y P es el periodo orbital®. Aqui, la fase 0.0 se define como el
momento en el que la estrella secundaria se encuentra entre el pilsar y el observador.

La variabilidad observada tiene sus maximos en ¢’ ~ 22.3, r’ =~ 22.0, i’ ~ 21.7 y sus

“En nuestro caso t,t; se mide en dias Julianos modificados y P en dias.
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Tabla 5.1. Informacion astrométrica y fotométrica del sistema. Fuente: elaboracion
propia.

PSR J1641+4-8049

rms a. (arcsec) 0.33
rms Ad. (arcsec) 0.22
E(V - B) 0.08(2)
Ay 0.26(7)
A, 0.18(5)
Ay 0.14(3)
Ag ~ 4.8
Ar’ ~ 4.3
A7 ~ 3.8

minimos en ¢’ &~ 27.1, ' &~ 26.2, i’ &~ 25.6. Por lo que la amplitud de la variacion de
la curva de luz en cada filtro es: Ag’ ~ 4.8, Ar’ ~ 4.3, Ai’ =~ 3.8. Esto se resume en
la tabla 5.1.

El ajuste a la curva de luz se muestra en la figura 5.2, donde los puntos
corresponden a las magnitudes obtenidas de la fotometria de apertura, y las lineas
punteadas corresponden al ajuste del modelo de Zharikov et al. (2013) (ver seccion
4.3). En el panel inferior se muestra la variacion entre la magnitud observada y la
calculada con el ajuste, esta variacion es en su maximo de ~ 4+2.5. El ajuste tiene
un valor de x?/DOF = 0.11, por lo que podemos afirmar que el modelo ajusta

perfectamente las curvas observadas, como se puede constatar en la figura 5.2.

Para estimar la mejor solucién en los parametros calculados, calculamos la
variacion de x?, en el plano 2D (parl,par2), mientras los otros parametros se mantienen
fijos en sus mejores valores como se muestra en la figura 5.3. El color gris muestra el
valor de y = 1/x? en la escala de z con z = (Y — Ymin)/ (Ymaz — Ymin)- Se ha definido
el valor del error 1o como 0.4, desde el méximo de las graficas 2D. Las lineas azules
punteadas marcan el error en lo para los parametros ajustados. Los resultados
de este ajuste asi como las parametros derivados se muestran en la tabla 5.2. A

continuacion detallamos algunos de estos.

Con la masa del pulsar Myg = 1.4 + 0.4 My y la inclinaciéon del sistema

o4



i = 61° £ 4°, usando la funcién de masa f,(Mygs, M.) = 0.000034 M calculamos
la masa de la estrella companera M, = 0.045 £ 0.017 M,,. Este valor de masa M,

cumple con Mc < 0.05 M), tal como es de esperarse de un sistema BW.

Con el enrojecimiento de polvo interestelar E(V — B) = 0.08 y la distancia
D = 7.5+ 0.6, usamos el mapa’ 3D para enrojecimiento de polvo interestelar
E(V — B) el cual se encuentra basado en fotometria estelar Pan-STARRS y 2MASS
y paralajes de GAIA (Green et al., 2019). De donde obtuvimos E(V — B) =
0.08(2), lo cual concuerda totalmente con el valor obtenido del ajuste. Con ello
usamos los coeficientes® provistos por Schlafly & Finkbeiner (2011) para encontrar
los coeficientes de extincion interestelar A, = 0.26(7), A,» = 0.18(5) y Ay = 0.14(3).

Con el factor de irradiacion Kj., = (7.5 £ 1.0) x 10% ergs s em™2 sr7,
la eficiencia 7 = 0.93 y la tasa de pérdida de energia £ = 4.28(3) x 10%* ergs/s
hemos calculado el radio de la estrella de neutrones Rys = 11.6 £ 0.8 km, el cual se

encuentra dentro de los radios tipicos reportados para estrellas de neutrones.

La diferencia maxima de la temperatura del “day-side” y “night-side” es alrededor
de 8260 K, lo cual se encuentra dentro de los valores obtenidos en otros sistemas
similares de BWs (ver tabla 1.1). Por otro lado el valor del factor de llenado del
l6bulo de Roche Ry/rr, = 0.935 nos indica que la estrella secundaria se encuentra
préoxima a ocupar por completo la separacion orbital del sistema. Por ultimo, con
este factor y la razéon de masas ¢, hemos obtenido el radio de la estrella companera

el cual es de ~ 0.132 R; como se muestra en la tabla 5.2.

http://argonaut.skymaps.info/
“Hemos usado Ry = 3.1 ya que es el valor aceptado para nuestra galaxia.
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Figura 5.1. Fragmento del campo para el sistema PSR J1641+8049, en los filtros Sloan
g, v, i'. En las imagenes de la izquierda se muestra el objeto cerca del maximo fotométrico.
En las imagenes de la derecha se muestra el objeto cerca del minimo fotométrico. La flecha
roja apunta hacia al objeto. Este se amplia en la esquina superior derecha. La equis de
color rojo muestra la posicion del objeto y el circulo corresponde a un radio de 30, donde
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o es el error cuadratico medio (rms) de la referencia astrométrica.
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Figura 5.2. En el panel superior se muestra el ajuste de las curvas de luz para el sistema
PSR J1641+8049, en los filtros Sloan ¢’, r/, #’. Los puntos de color verde corresponden al
filtro ¢’, los de color rojo al filtro 7’ y los de color negro al filtro i’. Las lineas punteadas
corresponden al ajuste realizado con el modelo de Zharikov et al. (2013) descrito en el
texto. En el panel inferior se muestra la diferencia entre las magnitudes observadas y las
calculadas con el ajuste (O-C). Fuente: elaboracion propia.
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Figura 5.3. Errores del ajuste de las curvas de luz. La escala de color en blanco y
negro corresponde al minimo (color negro) y al méximo (color blanco) de la funcién
x2 = f(parl,par2). Cada grafica representa el valor de que tiene el parametro cuando
los otros parametros se fijan en sus mejores valores. Las lineas punteadas de color blanco
corresponden al minimo global de todos los parametros ajustados. Los interceptos de las
lineas punteadas en azul corresponden a un error de 1o = 0.4 en los pardmetros ajustados.
Fuente: elaboraciéon propia.
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Tabla 5.2. Resultados obtenidos del ajuste de las curvas de luz del sistema. Fuente:
elaboracién propia.

Parametro Resultado
Masa de la NS Myg (M) 1.4+04
Masa de la companera M. (M) 0.045 £ 0.017
Razoén de masas ¢ = M./Mysg 0.032 4 0.008
Radio de la NS Ryg (km) 11.6 £ 0.8
Radio de la companera R, (Rg) 0.13219-5%9
Factor de irradiacion Kj,, (ergs s™' em™2 sr™!) (7.541.0) x 10%
Temperatura minima del “day-side” T¢ (K) 4900
Temperatura maxima del “day-side” T§ (K) 10900
Temperatura del “night-side” T3 (K) 20401350
Eficiencia calorifica n 0.93
Angulo de inclinacién i (grados) 6144
Distancia (kpc) 7.6+0.6
Separacion orbital a (Rg) 0.96 £+ 0.09
Factor de llenado del 16bulo de Roche Ry /7y, 0.93510¢
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Tabla 5.3. Comparacién entre las distancias predichas por los modelos NE2001, YMW16
de Cordes & Lazio (2002) y Yao et al. (2017), respectivamente, y las distancias medidas
de BWs detectadas en el rango 6ptico. Fuente: elaboraciéon propia.

MSP Djvmom (kpc) D%’MW16 (kpc) D (kpc) Ret.f
J1653-0158 0.840 0.840 0.83075020 19, 20
J1311-3430 1.4 2.40 2.6 13
J0636+5129 0.21 0.49 1.057001 4,5, 16
J151840204C* 7.5 7.5 7.5 12
J164148049 1.7 3.0 7.6+0.6 17
J2017-1614 1.1 1.4 = 21
J2051-0827 1.0 1.54 - 10, 15
J205241219 2.4 3.9 3.947007 2,16
J1544+4937 1.2 2.9 ~2-5 7
J0023+0923 0.68 1.3 2.2370:08 1,16
J2241-5236 0.5 1.0 1.24195 16
J1810+1744 2.0 2.3 ~ 22 1,3
J1953+1846A* 4.0 4.0 4.0* 8
J02514-2606 0.8 1.2 3.261510 16
J2256-1024 0.64 1.3 0.653 1
J1124-3653 1.0 1.7 2.727000 16
J1555-2908 2.7 7.6 51108 22
J0952-0607 1.0 1.7 3.97105%2 9, 16
J1301+0833 0.8 1.2 2.23109% 6, 16
J0610-2100 3.5 3.3 2.244 14, 18
B1957+20 2.5 1.7 - 11
J2214-+3000 1.5 1.8 = 3

' Dyg20o1 es la DM-distancia derivada utilizando el Modelo para la distribucion galactica de

electrones libres y sus fluctuaciones desarrollado por Cordes & Lazio (2002).

¥ Dy pmwis es la DM-distancia derivada utilizando el modelo YMW16 de densidad galéctica de
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electrones de Yao et al. (2017).

*ICARUS devuelve este valor a Romani et al. (2015) , definiendo el valor de la extincién Galactica
como Ay = 0.173 mag

2Breton et al. (2013) no obtuvieron un buen ajuste para este sistema, por lo que aproximaron
esta distancia usando NE2001.

3Breton et al. (2013) con el ajuste infirieron esta distancia usando NE2001

4van der Wateren et al. (2022) asumieron esta distancia para obtener la mejor solucién del ajuste
de curvas de luz.

*Estos sistemas se encuentran en camulos globulares, y la distancia hacia ellos se toma como la
distancia al camulo.

$Referencias: [1] Breton et al. (2013), [2] Zharikov et al. (2019), [3] Schroeder & Halpern (2014),
[4] Kaplan et al. (2018), [5] Draghis & Romani (2018), [6] Romani & Sanchez (2016), [7] Tang et al.
(2014), [8] Cadelano et al. (2015), [9] Bassa et al. (2017), [10] Stappers et al. (2001), [11] Reynolds
et al. (2007), [12] Pallanca et al. (2014), [13] Romani et al. (2015), [14] Pallanca et al. (2012),
[15] Stappers et al. (1996), [16] Draghis et al. (2019), [17] esta tesis, [18] van der Wateren et al.
(2022), [19] Nieder et al. (2020), [20] Romani et al. (2014), [21] Sanpa-arsa (2016), [22] Kennedy
et al. (2022)
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CONCLUSIONES

Se ha identificado la contra parte optica del sistema BW PSR J1641+804.
El objeto detectado ha presentado variabilidad, que con base en la curva de luz
obtenida, hemos logrado calcular la variacion de las magnitudes en cada una de la
bandas Sloan ¢’,r’, e i'. Por otro lado, con el modelo de Zharikov et al. (2013) se
han calculado los parametros esenciales para describir el sistema, mediante el ajuste

que mejor reproduce la curva de luz.

Se han calculado los coeficientes de extincidn interestelar, estos se encuentran

de acuerdo con lo esperado de el mapa 3D para enrojecimiento de polvo interestelar
E(V — B) de Green et al. (2019).

Como se ha discutido en el capitulo 5, la masa de la estrella secundaria es de
0.045 £ 0.017 Mg, esto se encuentra dentro del rango predicho para este sistema
(0.040 < M. < 0.047), ademas posee un radio de 0.132700%% R.. Por otro lado,
también ha sido posible calcular la temperatura en la superficie del lado irradiado
por el pulsar (“day-side”) y el lado no irradiado (“night-side”). Todos estos parametros
se encuentran de acuerdo con lo que ha observado en otros sistemas BWs, como se

muestra en la tabla 1.1.

La eficiencia calorifica de la estrella companera fue de n = 0.93, esto implica
que el viento relativista del pilsar impulsado por “spin-down luminosity”? es un
factor importante para el calentamiento efectivo de la estrella companera. Si este
valor fuese > 1 podria indiciar anisotropia y/o inhomogeneidad en el viento de que

irradia el pulsar a la estrella compafiera, como mencionan Zharikov et al. (2019).

Ahora bien, del ajuste, se ha encontrado que la distancia al sistema es de

7.6+ 0.6 kpc. Esta distancia no se encuentra de acuerdo con las distancias predichas

g = dma’oTA

wrr?

Stefan—Boltzmann

donde Ty, = T — T4, a es la separacién orbital y o es la constante de
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por los modelos de la distribucion galactica de los electrones libres NE2001, YMW16
de Cordes & Lazio (2002) y Yao et al. (2017), respectivamente, sin embargo esto no
supone ningin problema ya que los modelos de distribucién galactica no son precisos,
esto ya se ha observado en otros sistemas tales como J0636-+5129, J0023+0923,
J02514-2606, J0952-0607, entre otros que se pueden observar en la tabla 5.3. Ademas
ya se ha observado que para pulsares ubicados lejos del plano galactico, las distancias
tienden a ser mayores que las distancias predichas por los modelos de medida de
dispersion (e.g., Breton et al., 2013). Comparando esta distancia con las deméas BWs
detectadas en el rango 6ptico (ver tabla 5.3) podemos afirmar que hemos detectado
la BW maés lejana que no se encuentra en un cimulo globular. Es bien aceptado
que los MSPs aislados son el resultado del reciclaje de BWs y RBs, por lo que la
deteccion de una BW tan lejana ayuda a comprender la existencia de MSPs aislados

lejanos, que se encuentran fuera de ciimulos globulares.

Con base en todo lo anterior, podemos concluir que el sistema binario PSR
J1641+804 es un sistema del tipo Black Widow, cuya estrella companera es observable
dentro del rango 6ptico y sus parametros son consistentes con los reportados para
otros sistemas de este tipo. Sin embargo, es importante resaltar que posee una
distancia de ~ 7.6 kpc, una latitud galactica de 31.763°, una longitud galactica de
113.840° por lo que la altura sobre el plano galactico es de ~ 4 kpc, ahora bien, el
radio y el grosor de nuestra galaxia son de ~ 16 kpc y ~ 300 pc, respectivamente.
Por lo que este sistema se encuentra muy por encima del disco galactico, lo cual
supone mas preguntas respecto a jcémo es que este sistema llego a este lugar?,
o caso jse formo alli?, ya que esperamos que la mayoria de estrellas y sistemas
se concentren en el disco galactico. Por lo que son necesarios estudios posteriores
que ayuden a esclarecer este asunto y como es que ha evolucionado este sistema,
asi mismo vislumbrar si es que acaso existe alguna relacion entre la distancia y la
velocidad radial de la estrella companiera como han observado Kennedy et al. (2022)
para el sistema PSR J1555-2908, con lo cual podria acotarse mejor la distancia, el

factor de llenado y las temperaturas de la estrella companera.
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RECOMENDACIONES

Realizar nuevos estudios con telescopios 6pticos de nueva generacion, para

poder acotar mejor los pardmetros obtenidos en esta investigacion.

Dado que este es un sistema eclipsante, en un futuro se puede aplicar espectroscopia
para medir la composiciéon de la estrella companera asi como su velocidad

radial.

Implementar observaciones en infrarrojo para poder acotar mejor la temperatura

del “night-side” de la estrella companera.

Realizar nuevos estudios utilizando “Fast photometry” para poder medir mejor

la variabilidad de la luz de este sistema.
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A. Unidades y constantes fisicas utilizadas

A continuaciéon se muestran las unidades y constantes fisicas utilizadas para la
elaboracion de esta tesis. Las unidades de algunas constantes no se encuentran en
un sistema estandar de unidades de medida y han sido tomadas asi en este trabajo

para facilitar los calculos.

Simbolo Descripcion Valor
M Masa solar 1.988 x 10%° kg
R Radio solar 6.957 x 10° km
Ts Constante de tiempo 4.9255 ps
Lo Luminosidad solar 4 x 103 ergs s7*
gauss Unidad de densidad 10 x 10~*Teslas
de flujo magnético

ergs Ergio 1x1077)
It-s Segundos luz 299 792 458 m
pc Parsec 3.0857 x 106 m
G Constante 9.964 x 102 km?/(M,, - dias?),
gravitacional 2959.155 R /(M - dias®),

4.301 x 1073 pc/(Mg - km?® - s72)

o) Constante de 0.567 ergs/(m? - K* - s)

Stefan-Boltzman
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B. Reduccién basica de datos con IRAF

A continuacion se detalla el procedimiento para reducir las imagenes astronémicas
obtenidas de El Gran Telescopio Canarias, por simplicidad mostramos tinicamente
los parametros para el filtro 7/, el cual se encontraba en el CCD1. El procedimiento

para los filtros ¢’, i’ y sus estrellas estandar es totalmente analogo.

e Primero, debemos combinar las imagenes cero o “Bias” para ello se utilizaron
las rutinas noao->imred->ccdred->zerocombine, cuya configuracion es la

siguiente:

PACKAGE = ccdred
TASK = zerocombine

input = *. fits List of zero level images to combine
(output = outbiasccd2) Output zero level name

(combine= average) Type of combine operation

(reject = minmax) Type of rejection

(ccdtype= ) CCD image type to combine

(process= no) Process images before combining?
(delete = no) Delete input images after combining?
(clobber= no) Clobber existing output image?

(scale = none) Image scaling

(statsec= ) Image section for computing statistics
(nlow = 0) minmax: Number of low pixels to reject
(nhigh = 1) minmax: Number of high pixels to reject
(nkeep = 1) Minimum to keep (pos) or maximum to reject (neg)
(mclip = yes) Use median in sigma clipping algorithms?
(lsigma = 3.) Lower sigma clipping factor

(hsigma = 3.) Upper sigma clipping factor

(rdnoise= 4.5) ccdclip: CCD readout noise (electrons)
(gain = 0.95) ccdclip: CCD gain (electrons /DN)
(snoise = 0.) ccdclip: Sensitivity noise (fraction)
(pclip = —0.5) pclip: Percentile clipping parameter
(blank = 0.) Value if there are no pixels

(mode = ql)

e Con lo anterior, obtenemos un archivo llamado outbiasccd2. Ahora realizamos
la extraccion de “Bias” de los campos planos para ello se utilizaron las rutinas

noao->imred->ccdred->ccdproc

PACKAGE = ccdred
TASK = ccdproc

images = flat /ccd2/x.fits) List of CCD images to correct
@list —f—b.txt) List of output CCD images
) CCD image type to correct

(output

(ccdtype

(max_ cac

2000) Maximum image caching memory (in Mbytes)

(noproc no) List processing steps only?

(fixpix = no) Fix bad CCD lines and columns?
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(oversca=
(trim =
(zerocor=
(darkcor=
(flatcor=
(illumco=
(fringec=
(readcor=
(scancor=
(readaxi=
(fixfile=
(biassec=
(trimsec=
(zero =
(dark =
(flat

(illum

(fringe =

(minrepl

(scantyp=
(nscan =
(interac=
(functio=
(order =
(sample =
(naverag=
(niterat=
(low _rej=
(high re=
(grow =
(mode =

no)
no)
yes)
no)
no)
no)
no)
no)
no)
line)
)
image)
image)
outbiasccd2. fits)
)

)

)

)

1.)
shortscan)
1)

no)
legendre)
1)

*)

1)

1)

3.)
3.)
0.)
ql)

Apply overscan correction?
Trim the
Apply
Apply
Apply
Apply
Apply
Convert zero

strip
image?
correction?

zero level

dark count correction?
flat field

illumination

correction?

correction?
fringe correction?
level readout
field
Read out axis (column|line)

File describing the bad

image to

Convert flat image to scan

lines and columns

Overscan strip image section
Trim data section

Zero level calibration image
Dark count calibration image
Flat field images
Illumination correction images
Fringe correction images

Minimum flat field value

Scan type (shortscan|longscan)
of short lines

Number scan

Fit overscan interactively?

Fitting function

Number of polynomial terms or spline pieces
Sample points to fit
Number of sample points to combine

Number of rejection iterations

Low sigma rejection factor
High sigma rejection factor

Rejection growing radius

correction?

correction?

Luego se deben combinar los campos planos o “Flat fields”. Para ello se utilizaron

las

noao->imred->ccdred->flatcombine.

PACKAGE = ccdred

TASK =

input =
(output =
(combine=
(reject =
(ccdtype=
(process=
(subsets=
(delete =
(clobber=
(scale =
(statsec=
(nlow =
(nhigh =
(nkeep =
(mclip =
(lsigma =
(hsigma =
(rdnoise=
(gain =
(snoise =
(pclip =
(blank =
(mode =

flat /ccd2/b/x*. fits

flatcombine

outflat _uncut)
average)
avsigclip)
)

no)

no)

no)

no)
mode)

)

1)

1)

1)

yes)

3.)

3.)

4.5)
0.95)
0.)
—0.5)

1)

ql)

List of flat

field
Output flat field
Type of combine operation

images to combine

root name
Type of rejection

CCD image type to combine

Process images before combining?

Combine images by subset parameter?
Delete input images after combining?
Clobber existing output image?

Image scaling

Image section for computing statistics
minmax: Number of low pixels to reject
minmax: Number of high pixels to reject
Minimum to keep (pos) or maximum to reject

Use median in sigma clipping algorithms?

Lower sigma clipping factor

Upper sigma clipping factor

ccdclip: CCD readout noise (electrons)
ccdclip: CCD gain (electrons /DN)
ccdclip:
pclip:
Value

Sensitivity noise (fraction)
Percentile clipping parameter

if there are no pixels

(neg)

rutinas

De la rutina anterior se generan un archivo outflats.fits. Luego procedemos

a extraer los “Bias” de las imagenes que contiene al objeto. Para ello utilizamos

las rutinas noao->imred->ccdred->ccdproc.
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PACKAGE = ccdred
TASK = ccdproc

images = object/ccd2 /x*. fits List of CCD images to correct

(output = @list —ob—b.ccd2) List of output CCD images

(ccdtype= ) CCD image type to correct

(max_cac= 2000) Maximum image caching memory (in Mbytes)
(noproc = no) List processing steps only?

(fixpix = no) Fix bad CCD lines and columns?

(oversca= no) Apply overscan strip correction?

(trim = no) Trim the image?

(zerocor= yes) Apply zero level correction?

(darkcor= no) Apply dark count correction?

(flatcor= no) Apply flat field correction?

(illumco= no) Apply illumination correction?

(fringec= no) Apply fringe correction?

(readcor= no) Convert zero level image to readout correction?
(scancor= no) Convert flat field image to scan correction?
(readaxi= line) Read out axis (column]|line)

(fixfile= ) File describing the bad lines and columns
(biassec= image) Overscan strip image section

(trimsec= image) Trim data section

(zero = outbiasccd2. fits) Zero level calibration image

(dark = ) Dark count calibration image

(flat = ) Flat field images

(illum = ) Illumination correction images

(fringe = ) Fringe correction images

(minrepl= 1.) Minimum flat field value

(scantyp= shortscan) Scan type (shortscan|longscan)

(nscan = 1) Number of short scan lines

(interac= no) Fit overscan interactively?

(functio= legendre) Fitting function

(order = 1) Number of polynomial terms or spline pieces
(sample = *) Sample points to fit

(naverag= 1) Number of sample points to combine
(niterat= 1) Number of rejection iterations

(low _rej= 3.) Low sigma rejection factor

(high_re= 3.) High sigma rejection factor

(grow = 0.) Rejection growing radius

(mode = ql)

Con las iméagenes obtenidas de la sustracciéon de “Bias” ahora procedemos a
extraer los campos planos. Extraemos los campos planos al primer conjunto

utilizando la imagen outflats.fits, de la siguiente manera:

PACKAGE = ccdred
TASK = ccdproc

images = object/ccd2/cut/*b.fits List of CCD images to correct

(output = @list —ob—b—f.ccd2.cut) List of output CCD images

(ccdtype= ) CCD image type to correct

(max_cac= 2000) Maximum image caching memory (in Mbytes)
(noproc = no) List processing steps only?

(fixpix = no) Fix bad CCD lines and columns?

(oversca= no) Apply overscan strip correction?

(trim = no) Trim the image?

(zerocor= no) Apply zero level correction?

(darkcor= no) Apply dark count correction?

(flatcor= ves) Apply flat field correction?

(illumco= no) Apply illumination correction?

(fringec= no) Apply fringe correction?

(readcor= no) Convert zero level image to readout correction?
(scancor= no) Convert flat field image to scan correction?
(readaxi= line) Read out axis (column|line)

(fixfile= ) File describing the bad lines and columns
(biassec= image) Overscan strip image section

(trimsec= image) Trim data section

(zero = ) Zero level calibration image

(dark = ) Dark count calibration image

(flat = outflats.fits) Flat field images

(illum = ) Illumination correction images
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(fringe

(minrepl=

(scantyp=

(nscan
(interac
(functio
(order
(sample
(naverag
(niterat
(low _rej

(high_re

(grow

(mode
Con la

)

1.)
shortscan)
1)

no)
legendre)
1)

*)

1)

1)

3.)

3.)

0.)

ql)

Fringe correction images

Minimum flat field value

Scan type (shortscan|longscan)
Number of short scan lines

Fit overscan interactively?
Fitting function

Number of polynomial terms or spline
Sample points to fit

Number of sample points to combine
Number of rejection iterations
Low sigma rejection factor

High sigma rejection factor
Rejection growing radius

pieces

anterior obtenemos la imagenes del objeto reducidas.
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C. Alineado de imagenes con IRAF

A continuacién se muestra la configuracion utilizada para alinear las imagenes
astronomicas obtenidas de El Gran Telescopio Canarias, para ello se utilizaron
las rutinas images->immatch->imalign. El procedimiento para todos los filtros es

totalmente anélogo.

e Primero, se crea una lista con todas las imégenes que serédn alineadas. En

nuestro caso esta lista se llama 1list.in.

e Segundo, se selecciona una imagen como referencia. De ella se obtienen las
coordenadas de un conjunto de estrellas, que no se encuentren saturadas y que
estén aisladas. Las coordenadas (en pixeles) de estas estrellas se guardan en el

archivo shift.cor.

e Tercero, se crea una lista con los nombres de las imagenes después de ser
alineadas. Los nombres deben ser diferentes a los de 1ist. in. Estos se guardan

en el archivo list.out.

e Cuarto, se selecciona el tamano boxsize, bigbox, ninterat, tolerant, maxshift
de tal forma que la solucién sea convergente y coincida con el corrimiento
en pixeles con los que las imagenes fueron tomadas. En nuestro caso, la

configuracion es la siguiente:

PACKAGE = immatch

TASK = imalign

input = @list .in Input images

referenc= ref/ref.fits Reference image

coords = shift.cor Reference coordinates file
output = @list .out Output images

(shifts = 0) Initial shifts file

(boxsize= 3) Size of the small centering box
(bigbox = 20) Size of the big centering box
(negativ= no) Are the features negative ?
(backgro= INDEF) Reference background level
(lower = INDEF) Lower threshold for data
(upper = INDEF) Upper threshold for data
(niterat= 10) Maximum number of iterations
(toleran= 0) Tolerance for convergence
(maxshif= 25.) Maximum acceptable pixel shift
(shiftim= yes) Shift the images 7?7

(interp = linear) Interpolant
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(boundar= nearest) Boundary type

(constan= 0.) Constant for constant boundary extension
(trimima= yes) Trim the shifted images ?

(verbose= yes) Print the centers, shifts, and trim section 7
(list = )

(mode = ql)

e (Quinto, ejecutamos imalign
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D. Calibraciéon fotométrica

A continuacion se detallan las configuraciones en las rutinas de IRAF para
la calibracion fotométrica, es decir la obtenciéon del “Zero Point” o punto cero.
Para ello es necesario realizar fotometria de apertura sobre la estrella estandar.
Por simplicidad se muestra tinicamente el procedimiento realizados para el filtro r/,

el procedimiento para los demas es analogo.

e Primero, localizamos el objeto en el campo, para ello configuramos las rutinas

de noao->digiphot-daophot, de la siguiente manera:

PACKAGE = daophot
TASK = datapars

(scale = 1.) Image scale in units per pixel
(fwhmpsf= 8.) FWHM of the PSF in scale units
(emissio= yves) Features are positive?

(sigma = 9.054818) Standard deviation of background in counts
(datamin= 0.) Minimum good data value

(datamax= 100000000.) Maximum good data value

(noise = poisson) Noise model

(ccdread= ) CCD readout noise image header keyword
(gain = GAIN) CCD gain image header keyword

(readnoi= 4.5) CCD readout noise in electrons

(epadu = 0.95) Gain in electrons per count

(exposur= EXPTIME) Exposure time image header keyword
(airmass= AIRMASS) Airmass image header keyword

(filter = ) Filter image header keyword

(obstime= ) Time of observation image header keyword
(itime = 0.5) Exposure time

(xairmas= 1.1403150287286) Airmass

(ifilter= INDEF) Filter

(otime = INDEF) Time of observation

(mode = ql)

PACKAGE = daophot
TASK = centerpars

(calgori= centroid) Centering algorithm
(cbox = 5.) Centering box width in scale units
(cthresh= 0.) Centering threshold in sigma above background
(minsnra= 1.) Minimum signal—to—noise ratio for centering algo
(cmaxite= 10) Maximum iterations for centering algorithm
(maxshif= 1.) Maximum center shift in scale units
(clean = no) Symmetry clean before centering
(rclean = 1.) Cleaning radius in scale units
(reclip = 2.) Clipping radius in scale units
(kclean = 3.) K—sigma rejection criterion in skysigma
mkcente= no ar e compute center

k Mark th d
(mode = ql)

PACKAGE = daophot
TASK = findpars
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(thresho= 4.) Threshold in sigma for feature detection

(nsigma = 1.5) Width of convolution kernel in sigma

(ratio = 0.2) Ratio of minor to major axis of Gaussian kernel
(theta = 0.) Position angle of major axis of Gaussian kernel
(sharplo= 0.2) Lower bound on sharpness for feature detection
(sharphi= 3.) Upper bound on sharpness for feature detection
(roundlo= —1.) Lower bound on roundness for feature detection
(roundhi= 3.) Upper bound on roundness for feature detection
(mkdetec= no) Mark detections on the image display?

(mode = ql)

PACKAGE = daophot
TASK = daofind

image STDRr. fits Input image(s)
output default Output coordinate file(s) (default: image.coo.?)

(starmap Output density enhancement image(s)

)
(skymap ) Output sky image(s)
(datapar= ) Data dependent parameters
(findpar= ) Object detection parameters
(boundar= nearest) Boundary extension (constant|nearest|reflect|wra
(constan= 0.) Constant for boundary extension
(interac= no) Interactive mode?
(icomman= ) Image cursor: [x y wcs] key [cmd]
(gcomman= ) Graphics cursor: [x y wcs| key [cmd]
(wcsout = )_.wcsout) The output coordinate system (logical ,tv,physica
(cache = ) _.cache) Cache the image pixels?
(verify = )_.verify) Verify critical daofind parameters?
(update = ) _.update) Update critical daofind parameters?
(verbose= )_.verbose) Print daofind messages?
(graphic= )_.graphics) Graphics device
(display= )_.display) Display device
(mode = ql)

con esto configurado ejecutamos daofind, esto genera un archivo con multiples
coordenadas (X, Y') de la imagen, correspondientes a estrellas en el campo, que
cumplan con los criterios antes definidos. De todo este conjunto seleccionamos

el conjunto de coordenadas que se aproximen al de nuestra estrella estandar.

Segundo, necesitamos conocer la desviacion estandar media de el fondo en el
campo de vision, para ello de nuevo utilizando DS9 y la rutina imexamine de
PyRAF, nos posicionamos alrededor de la estrella (i.e., sin tocarla) presionando

la tecla m, esto nos mostrara en pantalla lo siguiente

#  SECTION NPIX MEAN MEDIAN STDDEV MIN MAX

con los datos generados del fondo, calcularemos la media de la desviacion
estandar. Las desviaciones estandar media obtenida para el filtro es: STDDEV .. =

9.054818,

Tercero, de noao->digiphot->apphot se configuran las rutinas centerpars,

photpars, fitskypars, datapars, phot, que para el caso del filtro 7/, son:
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PACKAGE = apphot
TASK = centerpars

(calgori= centroid) Centering algorithm

(cbox = 3.) Centering box width in scale units

(cthresh= 0.) Centering threshold in sigma above background
(minsnra= 1.) Minimum signal—to—noise ratio for centering algo
(cmaxite= 10) Maximum number of iterations for centering algor
(maxshif= 1.) Maximum center shift in scale units

(clean = no) Symmetry clean before centering ?

(rclean = 1.) Cleaning radius in scale units

(rclip = 2.) Clipping radius in scale units

(kclean = 3.) Rejection limit in sigma

(mkcente= no) Mark the computed center on display 7?7

(mode = ql)

PACKAGE = apphot
TASK = photpars

(weighti= constant) Photometric weighting scheme for wphot
(apertur= 1:30:0.5) List of aperture radii in scale units
(zmag = ) Zero point of magnitude scale
(mkapert= no) Draw apertures on the display

(mode = ql)

PACKAGE = apphot
TASK = fitskypars

(salgori= centroid) Sky fitting algorithm

(annulus= 40.) Inner radius of sky annulus in scale units
(dannulu= 5.) Width of sky annulus in scale units
(skyvalu= 0.) User sky value

(smaxite= 10) Maximum number of sky fitting iterations
(sloclip= 0.) Lower clipping factor in percent

(shiclip= 0.) Upper clipping factor in percent

(snrejec= 50) Maximum number of sky fitting rejection iteratio
(sloreje= 3.) Lower K—sigma rejection limit in sky sigma
(shireje= 3.) Upper K—sigma rejection limit in sky sigma
(khist = 3.) Half width of histogram in sky sigma
(binsize= 0.1) Binsize of histogram in sky sigma

(smooth = no) Boxcar smooth the histogram

(rgrow = 0.) Region growing radius in scale units
(mksky = no) Mark sky annuli on the display

(mode = al)

PACKAGE = apphot
TASK = datapars

(scale = 1.) Image scale in units per pixel
(fwhmpsf= 8.) FWHM of the PSF in scale units
(emissio= yves) Features are positive 7?7

(sigma = 9.054818) Standard deviation of background in counts
(datamin= INDEF) Minimum good data value

(datamax= 100000000.) Maximum good data value

(noise = poisson) Noise model

(ccdread= ) CCD readout noise image header keyword
(gain = GAIN) CCD gain image header keyword

(readnoi= 4.5) CCD readout noise in electrons

(epadu = 0.95) Gain in electrons per count

(exposur= EXPTIME) Exposure time image header keyword
(airmass= AIRMASS) Airmass image header keyword

(filter = ) Filter image header keyword

(obstime= ) Time of observation image header keyword
(itime = 0.5) Exposure time

(xairmas= 1.1403150287286) Airmass

(ifilter= INDEF) Filter

(otime = INDEF) Time of observation

(mode = ql)

PACKAGE = apphot
TASK = phot

image = %.fits The input image(s)
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skyfile = The input sky file(s)

(coords = coordenadas.coor) The input coordinate files(s) (default: image.co
(output = magstds.r) The output photometry file(s) (default: image.ma
(plotfil= ) The output plots metacode file

(datapar= ) Data dependent parameters

(centerp= ) Centering parameters

(fitskyp= ) Sky fitting parameters

(photpar= ) Photometry parameters

(interac= no) Interactive mode ?

(radplot= no) Plot the radial profiles in interactive mode ?
(icomman= ) Image cursor: [x y wcs| key [cmd]

(gcomman= ) Graphics cursor: [x y wcs| key [cmd]

(wesin = ) _.wcsin) The input coordinate system (logical ,tv,physical
(wcsout = )_.wcsout) The output coordinate system (logical ,tv,physica
(cache = )_.cache) Cache the input image pixels in memory 7

(verify = )_.verify) Verify critical parameters in non—interactive m
(update = )_.update) Update critical parameters in non—interactive mo
(verbose= )_.verbose) Print messages in non—interactive mode ?
(graphic= )_.graphics) Graphics device

(display= )_.display) Display device

(mode = ql)

Cuarto, ejecutamos phot, de ello obtendremos un archivo llamado magstds.r
el cual contiene la magnitud instrumental de la estrella estandar. Los puntos
ceros obtenidos luego de las correcciones mencionadas en el texto principal se

muestran en el tabla 4.1.
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E. Fotometria de apertura con IRAF

A continuacién se muestra el procedimiento para obtener la magnitud del objeto
en el filtro r’. el procedimiento para los filtros ¢’, 7’ es totalmente anélogo. Este

proceso se realiza con las imagenes previamente reducidas y alineadas.

e Primero, necesitamos localizar el objeto en el campo de visién, para esto
utilizamos PyRAF y Ds9. Primero seleccionamos una de las imagenes previamente
alineadas, esta imagen se habre con Ds9, luego abrimos PyRAF, para ello

escribimos en la terminal

PyRAF

imexamine

posteriormente nos posicionamos sobre el objeto, para ello utilizamos como
referencia la figura 3 del articulo de ?, luego presionamos la tecla a, esto
nos mostrard en pantalla las coordenadas en X y Y de la imagen. Para
nuestro caso, las coordenadas para cada unos de los filtros son: Sloan r’" =
(360.498,339.771), Sloan ¢ = (367.689, 361.000), Sloan i' = (347.351, 362.366)

e Segundo, necesitamos conocer la desviacion estandar media de el fondo en el
campo de vision, para ello de nuevo utilizando Ds9 y la rutina imexamine
de PyRAF, pero ahora nos posicionaremos alrededor de la estrella (i.e., sin

tocarla) presionando la tecla m, esto nos mostrara en pantalla lo siguiente

#  SECTION NPIX MEAN MEDIAN STDDEV MIN MAX

con los datos generados del fondo, calcularemos del media de la desviacién

estandar. Las desviaciones estandar medias obtenidas para cada uno de los
filtros son: STDDEV ,» = 30.26, STDDEV , = 68.34 , STDDEV ;; = 16.63.
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e Tercero, de noao->digiphot->apphot se configuran las rutinas centerpars,

photpars, fitskypars, datapars, phot, que para el caso del filtro r’, son:

PACKAGE = apphot
TASK = centerpars

(calgori= centroid)

(cbox = 3.)
(cthresh= 0.)
(minsnra= 1.)
(cmaxite= 10)
(maxshif= 1.)
(clean = no)
(rclean = 1.)
(reclip = 2.)
(kclean = 3.)
(mkcente= no)
(mode = ql)
PACKAGE = apphot

TASK = photpars

(weighti= constant)
(apertur= 1:10:0.5)
(zmag = 28.91)
(mkapert= no)
(mode = ql)
PACKAGE = apphot

TASK = fitskypars

(salgori= centroid)

(annulus= 10.)
(dannulu= 5.)
(skyvalu= 0.)
(smaxite= 10)
(sloclip= 0.)
(shiclip= 0.)
(snrejec= 50)
(sloreje= 3.)
(shireje= 3.)
(khist = 3.)
(binsize= 0.1
(smooth = no)
(rgrow = 0.)
(mksky = no)
(mode = ql)
PACKAGE = apphot

TASK = datapars

(scale = 1.)
(fwhmpsf= 4.)
(emissio= yes)
(sigma = 30.257521)
(datamin= INDEF)

(datamax= 100000000.)

(noise = poisson)
(ccdread= )
(gain = GAIN)
(readnoi= 4.5)
(epadu = 0.95)
(exposur= EXPTIME)
(airmass= AIRMASS)
(filter = )
(obstime= )
(itime = 1.)
(xairmas= INDEF)
(ifilter= INDEF)
(otime = INDEF)
(mode = ql)

Centering algorithm
box width
threshold

Minimum signal—to—noise

Centering in scale units
Centering in sigma above background
ratio for centering algo
of iterations for

shift

Maximum number centering algor

Maximum center in scale wunits

Symmetry clean before centering ?
Cleaning radius in scale units
Clipping radius in scale units
Rejection limit in sigma

Mark the computed center on display 7

Photometric weighting scheme for
List

Zero point of magnitude scale

wphot
of aperture radii in scale units

Draw apertures on the display

Sky fitting algorithm

Inner radius of sky annulus in scale units
Width of sky annulus in scale units

User sky value

Maximum number of sky fitting iterations
Lower clipping factor in percent

Upper clipping factor in percent

Maximum number of sky fitting rejection iteratio
Lower K—sigma rejection limit in sky sigma
Upper K—sigma rejection limit in sky sigma
Half width of histogram in sky sigma
Binsize of histogram in sky sigma

Boxcar smooth the histogram

Region growing radius in scale units

Mark sky annuli on the display

Image scale in units per pixel
FWHM of the PSF in scale units

Features are positive 7?7

Standard deviation of background in counts

Minimum good data value
Maximum good data value
Noise model

CCD readout noise image header keyword

CCD gain image header keyword

CCD readout noise in electrons
Gain in electrons per count
Exposure time image header keyword
Airmass image header keyword
Filter image header keyword

Time of observation image header keyword
Exposure time

Airmass

Filter

Time of observation
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PACKAGE = apphot
TASK = phot

image = %.fits The input image(s)

skyfile = The input sky file(s)

(coords = coordenadas.coor) The input coordinate files(s) (default: image.co
(output = mag.r.) The output photometry file(s) (default: image.ma
(plotfil= ) The output plots metacode file

(datapar= ) Data dependent parameters

(centerp= ) Centering parameters

(fitskyp= ) Sky fitting parameters

(photpar= ) Photometry parameters

(interac= no) Interactive mode ?

(radplot= no) Plot the radial profiles in interactive mode ?
(icomman= ) Image cursor: [x y wcs| key [cmd]

(gcomman= ) Graphics cursor: [x y wcs| key [cmd]

(wesin = )_.wcsin) The input coordinate system (logical ,tv,physical
(wcsout = )_.wcsout) The output coordinate system (logical ,tv,physica
(cache = )_.cache) Cache the input image pixels in memory 7

(verify = )_.verify) Verify critical parameters in non—interactive m
(update = )_.update) Update critical parameters in non—interactive mo
(verbose= )_.verbose) Print messages in non—interactive mode ?
(graphic= )_.graphics) Graphics device

(display= )_.display) Display device

(mode = ql)

Cuarto, ejecutamos phot, de ello obtendremos un archivo llamado mag.r el
cual contiene la magnitud instrumental del objeto en cada una de las imagenes,
tomando aperturas que van de 0.5 pixeles en 0.5 pixeles hasta llegar a los 10

pixeles.
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GLOSARIO

Ascension recta Medida que equivale a la longitud en coordenadas geogréficas.

Se mide a partir del punto Aries hacia el este, a largo del ecuador celeste.

CCD “Charge-coupled device”, Dispositivo de carga acoplada. Sensor con diminutas

células fotoeléctricas que registran las imagenes en los telescopios.

Curva de luz Diagrama de luminosidad contra tiempo.

Dia juliano (JD) Es el ntmero de dias transcurridos desde el medio dia del 1 de
enero del ano 4713 a.C..

Dias julianos modificados (MJD) Unidad de medida definia en 1950 para su

utilizacién en astronomia y ciencias del espacio como MJD=JD-2400000.5°.

Declinacion Medida que equivale a la longitud en coordenadas geogréficas, proyectada

en la esfera celeste.

Disco de acrecion Disco formado por material difuso que gira alrededor de un

objeto astronomico masivo.

Efecto Doppler de la luz Efecto que causa que la luz que se emite de una fuente
en movimiento con respecto a un observador inercial se vea con mayor frecuencia

si este se acerca y con menor frecuencia si este se aleja.

Efemérides Tabla de valores que da las posiciones de los objetos astronémicos en

el cielo en un momento o momentos dados.

Eficiencia cuantica Razon entre los fotones detectados y los fotones que inciden

en el detector CCD para una longitud de onda dada.

Electronvoltio (eV) Energia necesaria para mover un electrén del reposo de un

punto a a un punto b cuando la diferencia de potencial electrico es 1 voltio.

%http://www.ccpo.odu.edu/ klinck/SOGLOBEC/cruise/timedate/julianday.html
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Epoca Es la fecha a la que hacen referencia las coordenadas calculadas para los

objetos celestes.

Estrella Donante En un sistema binario cercano, es la estrella que sede masa a la

otra.

Estrellas estandar Son estrellas cuyo brillo y distancia es conocida, la variaciéon en
le flujo des estas es despreciable, por lo que ayudan a calibrar las magnitudes

observadas en una noche.

Excentricidad (e.) En una seccién conica es un nimero real no negativo que

caracteriza tnicamente la forma de la misma. Si e, = 0 es un circulo, si
0 < e, < 1 es una elipse, si e, = 1 es una parabola y si e. > 1 es una
hipérbola.

FWHM “Full Width Half Maximun”, ancho a la mitad de la altura.

J2000 Se refiere a la fecha juliana 2451545.0 TT(tiempo terrestre), o 1 de enero
de 2000, mediodia en TT. Esto se hace para que las locaciones de los objetos

celestes sean dados relativos a las coordenadas como si estas estuvieran en el
ano 2000.

Lineas de emisién espectral Son lineas brillantes correspondiente al exceso de

fotones.

Magnitud instrumental Magnitud obtenida luego de la fotometria. Esta magnitud

no contiene ningun tipo de correcciones.

Masa de aire Espesor de la atmosfera terrestre que depende de la altura del objeto

en el cielo.

Parametros Keplerianos Son el conjunto de cantidades medibles que permiten

definir una orbita en el problema de Kepler.

Parsec (pc) Es la distancia a la que una unidad astronémica subtiende un segundo

de arco. Esto es equivalente a 3.0857 x 106 m.

Periastron Es el punto en que dos estrellas en un sistema binario se encuentran

maés cerca en una orbita eliptica.
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PSR “Pulsating Source of Radio”, Fuente pulsante de radio.

Puntos de Lagrange Marcan los puntos en que la fuerza gravitacional entre los

cuerpos grande y la fuerza centrifuga balancea una a la otra.

Pixeles Numero de celdas fotoeléctricas que contiene un CCD.

Roche Lobe Overflow (RLOF) Ocurre cuando una estrella en un sistema binario
llena su 16bulo de Roche, los modelos muestran que cuando una estrella pasan
maés alla de su lobulo de Roche, la estrella puede empezar a “fluir” sobre la

compaiera binaria, frecuentemente por un disco de acrecion®.

Secuencia principal Etapa en que las estrellas queman hidrogeno.

Seeing Es la distorsion de un objeto en una imagen astronémica causada por por

la turbulencia en la atmosfera.

Tcl (Tool Command Language) Es un lenguaje de programacion de codigo abierto

para muchos usos, entre ellos aplicaciones web y de escritorio..

Tk Es un conjunto de herramientas de interfaz grafica de usuario. Tk es la GUI
estandar no solo para Tcl, sino para muchos otros lenguajes dindmicos, y puede
producir aplicaciones nativas que se ejecutan sin cambios en Windows, Mac

OS X, Linux y mas®.

Unidad Astronémica (UA) Unidad utilizada en astronomia definida como la

distancia media entre el sol y la tierra, es decir 149 597 870 700 m.

https://astronomy.swin.edu.au/cosmos/r/Roche-lobe+0verflow
‘https://www.tcl.tk/
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