Cétedra de Sistemas Fstelares
Trabajo practico N°2: Binarias eclipsantes

Desarrollo tedrico para la obtencién de la inclinacion de

la 6rbita de un sistema eclipsante tipo Algol
Compilado por G. FerreroE]

Antes de comenzar el desarrollo tedrico que se utilizara en esta practica, es necesario recordar
algunos conceptos basicos. En primer lugar, recordemos que llamamos trdnsito al fenémeno
que se produce cuando un cuerpo celeste pasa entre el observador y otro cuerpo celeste mas
grande. En nuestro caso, en palabras pobres, un transito se da cuando “la estrella més chica
estd adelante”. En el caso que estudiaremos, las dos estrellas del sistema binario son estrellas
de secuencia principal, y por tanto asumiremos que la estrella méas grande es ademaés la que
emite mayor flujo. Durante el transito se tendra la mayor caida en el brillo del sistema, es decir,
el minimo principal, o el eclipse mds profundo, que llamamos primario (ver Fig. .

transito ocultacion
/ | J— N
£
| | l
minimo principal (o primario) minimo secundario
“la mas chica adelante” “la mas grande adelante”

Figura 1: Transito y ocultacién.

Llamamos ocultacion al fenémeno que ocurre cuando un cuerpo es ocultado totalmente por
otro, que pasa entre el observador y el primer cuerpo. En nuestro caso, dado que las estrellas
se encuentran las dos aproximadamente a la misma distancia, asumiremos que la ocultacién
se produce cuando la estrella més grande pasa por delante de la mas pequena. Como ademas
asumimos que la estrella méas grande es la que emite un mayor flujo, la caida de brillo del sistema
durante la ocultacion serd menor que durante el transito. Es decir que se produce durante el
minimo secundario, o eclipse menos profundo, que llamamos secundario.

Recordemos: llamamos eclipse primario al minimo principal, que corresponde al
transito de la estrella més pequena delante de la més grande. Inversamente, llamamos eclip-
se secundario al minimo secundario que corresponde a la ocultacion de la estrella més
pequena por la mas grande.

'El desarrollo siguiente fue compilado a partir de los apuntes utilizados por los docentes de la cétedra desde
hace bastante tiempo, recibidos oportunamente del Dr. Favio Faifer, y completados en algunos puntos con
desarrollos personales de G.F. En su conjunto, reflejan los aspectos basicos de la metodologia utilizada por J.
E. Merrill — y otros autores citados por él- para el célculo de sus Tables for solution of light curves of eclipsing
binaries (7).
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Figura 2: Contactos en un eclipse. Figura tomada de ?.

Ademas llamamos llamamos respectivamente primer, segundo, tercer y cuarto contactos a
las fases ¢1, ¢9, @3 v ¢4 de un eclipse representadas en la Fig.

Por otra parte, para el desarrollo tedérico necesario para analizar la luz de una binaria
eclipsante tipo Algol (8 Per, o “de componentes separadas”), definimos las siguientes variables

(ver Fig. |3)):

» unidad de longitud: a semieje mayor de la érbita relativa de las dos estrellas (si es una
circunferencia serd su radio);

» radios de las estrellas: r, radio de la estrella primaria y 7, radio de la secundaria;
» cociente de los radios: k = r/r, ;
» unidad de 4rea: mr? drea del disco de la estrella mds pequefia;

= drea oscurecida de la estrella primaria (en unidades 7r?): « ;

» unidad de intensidad: I; = I, + I,, suma de las intensidades de las dos estrellas, donde I
es la intensidad de la primaria y I, la de la secundaria;

» distancia instantdnea proyectada entre los centros de las dos estrellas: 6(t)
Suponemos también que se cumplen las siguientes hipdtesis:

= las 6rbitas de ambas estrellas, y por tanto también la orbita relativa, son circulares
(e = 0). Entonces, los eclipses estan separados por un intervalo de tiempo igual a P/2 (o
por un intervalo de fase A¢ = 0,5) y la velocidad tangencial orbital es constante y vale

Ut;
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Figura 3: Dimensiones del sistema (radios y semieje mayor de la érbita relativa).

= ¢l brillo superficial por unidad de area es uniforme sobre todo el “disco” de cada
estrella (no hay oscurecimiento al limbo) y por tanto la pérdida de luz durante un eclipse
es directamente proporcional al drea cubierta de la estrella que esta detréas;

= las estrellas son esféricas, por lo tanto fuera de los eclipses el brillo es constante;

= no hay aumento de brillo por calentamiento ni por reflexiéon reciproca.

Obtencién del cociente de radios k = /7,

Veremos dos maneras de estimar k: una utilizando las intensidades durante los eclipses y
otra usando las fases de los contactos. La primera utiliza las intensidades (ver Fig. {4)).

La diferencia entre el brillo total del sistema y el brillo durante el eclipse primario (I;) es
proporcional al area de la estrella primaria que queda tapada por la secundaria, por lo tanto

I r\
1-— [1 = 7927'('743 = Ig (S> = ngQ,
7T7’g 7”9

de donde

1-1
Iy=—5 (1)
Mientras que en el eclipse secundario no se ve la componente secundaria, por lo tanto la
diferencia entre el brillo total del sistema y el brillo durante el eclipse secundario (I3) es igual
al brillo de la secundaria. O sea que

1— I, =1, (2)
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Figura 4: Ejemplos de eclipses y sus profundidades.

pero en la unidad de intensidad definida, I, + I, = 1, por lo tanto de y resulta

@—Jg+(1;h):1

(1— L)+ (1—1) =k

1-6L=K(1-1+D)

1-4

k2
I

y por lo tanto

1-1
I

Ahora, estimaremos k usando las fases de los contactos.

Suponiendo que Ty = 0, 0 < t < P y llamando t; a las fases de los contactos, de la Fig.
del eclipse primario se ve que:

"Ut(t4 —tl) = 27“5 —|—2’l“g

Yy que
Ut(tg — tg) = 2Tg — 27”3,

de donde

t4—t1 _T’S+7"g
t3—t2 7“9—7"5‘

Pero como en este caso ¢; = t;/P, dividiendo por P el numerador y el denominador del
primer miembro de la igualdad anterior se obtiene

¢4—¢1:7“s+7“g
¢3_¢)2 g —Ts
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Figura 5: Duracién de los eclipses.

y dividiendo alli numerador y denominador del segundo miembro por r, resulta

rs+rg

¢4_¢1: rg :k+1
¢3—¢2 = 1=k

de donde, multiplicando los extremos de la igualdad se tiene

(s —d1)(1 — k) = (¢35 — ¢2)(k + 1)
y despejando se obtiene
e — 1 — P2+ @3 — @4
¢1+ P2 — 3 — P4

Obtencién de la relacion entre el drea del sistema “ocultada” «(t), la distan-
cia proyectada entre los centros de las componentes §(t) y la inclinacién orbital 4

Ahora veremos como relacionar el area ocultada de la estrella que esta detrds, durante
un transito o una ocultacién, con la distancia proyectada entre los centros de las estrellas y
la inclinacién del plano orbital (ver Fig. @ Recordemos la hipdtesis inicial segin la cual la
pérdida de brillo del sistema es directamente proporcional al area ocultada, o sea que

Vit a(t) o [1—1(t)]
y en particular en Ty (punto medio del eclipse primari(ﬂ)
a(Ty) < (1 —1h)
Por lo tanto dividiendo miembro a miembro las igualdades anteriores se obtiene

a(t) _1- I(t)

OZ(TQ) 1-— Il

2Cuando se estudia binarias eclipsantes, suele tomarse la época de las efemérides (Tp) en el punto medio del
minimo principal.
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Figura 6: Area ocultada y distancia proyectada entre los centros de las estrellas.

pero como nuestra unidad de area es el area de la secundaria, y durante el eclipse primario el
area ocultada es justamente la de la secundaria, entonces a(7Ty) = 1 nos queda

“ﬂ:i:ﬁ?

O bien, si llamamos «; = a(t;) e I; = I(t;), donde ¢; son los instantes de las observaciones e
I(t;) las intensidades medidas
11
C1-1
y por lo tanto podemos calcular «; para cada dato fotométrico.
Luego, de la geometria (Fig. [8) podemos ver que

Q;

A+ Ay

e 3
o . (3)

donde

A, =9 <g017“§) 2(rg sen p1)(rg cos 1)
L= _
2 2
A = golrg — 7“3 sen 1 cos Y1 (4)
y

Ay = 091 — r¥sen oy cos o (5)

Por otra parte, también de la geometria se ve que

0 = 14 COS P + T COS Po (6)

o0 sea, que
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Figura 7: Angulos para el cdlculo del drea ocultada.

]
— = cos 1 + k cos o (7)
T'g

Y también de la geometria se obtiene que

TgSeN (1 = 'y Sen Qo (8)

0 que

sen @) = ksen g 9)
Sumando @) y , usando y @, y reemplazando , se obtiene que

k*pq + arcsen(k sen ;) — ksen oo (k cos @y +1/1 — k2% sen gp%) —ark’=0

Notese que en esta ultima ecuacion, para un sistema dado, k es fijo, mientras que « varia
con el tiempo durante el eclipse. Pero para cada valor de «, durante ese eclipse, debe existir
un sélo ¢o que anule el lado izquierdo. Se trata por tanto de encontrar la, o las, raices de la
funcién del lado izquierdo.

Para eso, definamos una variable x = @5, v sea

f(z) = k*z + arcsen(k sen ) — ksen (k cosx + V1 — k?sen $2) — ark?

Noétese que durante un eclipse, entre el tercer y el cuarto contacto (o entre el primero y el
segundo) debe cumplirse 0 < s < 7, 0 sea que 0 < z < . Ademés, en ese intervalo f'(x) > 0,
por tanto f(z) tiene una sola raiz en él. Por otro lado, es facil ver que f(0) = —ank? < 0y que
f(m) = ark? > 0. Es sencillo por tanto encontrar esa raiz usando un método de biseccién.

Entonces, teniendo un k estimado para el sistema y un valor «; de la tabla, resolviendo
f(z) = 0 se tiene su correspondiente ;. Luego, usando @D se puede calcular ¢y, y usando @
se tendra (0/r,); Eso es lo que hace el programa drg2. f

7
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Figura 8: Geometria de la érbita. A: centro de la primaria; B: de la secundaria. Por tanto
a = AB. Cuando la secundaria esta en el punto 1, punto medio del minimo principal, sera t = Ty.

Tenemos por tanto una forma de calcular (§/r,) para cada valor observacional de a.

Por otra parte, notemos que si medimos la fase orbital ¢ de la estrella secundaria sobre la
orbita relativa a partir del instante central del eclipse primario, la distancia entre los centros
de las dos estrellas, proyectada en la direcciéon de nuestra linea de vista, estard dada por:

0 = asen ¢, (10)

donde a = 1 por las definiciones iniciales. Por la geometria de la 6rbita (ver Fig. ) se camplird que

cos ¢ = cosicos(m/2) + senisen(m/2) cosf = senicosb, (11)

donde 6 es la fase orbital angular (6 = 27¢).
Elevando luego al cuadrado la ec. y usando se obtiene la asi llamada condicién
dindmica:

8% = cos®i +sen?isen’ ),

que dividiendo ambos miembros por 7“3 se transforma en

5 2 2 . 2 .
() = C082 o ser12 " sen? 0 (12)
g 72 72

Notese aqui que para un sistema binario dado la inclinacién ¢ y el radio de la componente
primaria r, son fijos, por tanto, los coeficientes

2.
cos” 1
A=
r2
g
y 5
sen- ¢
B =
r2
g



son constantes para el sistema, y la ec. (13]) se puede escribir como una relacién lineal entre las
: 2 2.
variables (0/7,)% y sen® 6:

5\2
<> = A+ Bsen®§ (13)
Tg

Por tanto, a partir de un ajuste lineal a los pares de valores [sen? 6;; (§/r,)?] para los puntos
del eclipse es posible obtener los coeficientes A y B, y de ellos deducir

1
"\ AT+
e
. ; |B
7 = ar 1l —
arcta A



