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Director de Tesis: Dr. Leonardo J. Pellizza Carolina Pepe

Agujeros negros de masa intermedia: efectos
sobre su entorno y detectabilidad

RESUMEN

Distintas observaciones han sugerido la existencia de agujeros negros
con masas intermedias entre los agujeros negros de masa estelar y los
supermasivos (M ~ 102 —10* M, IMBHs). Estudios teéricos y numéri-
cos indican que los cimulos globulares son los principales candidatos a
albergar tales objetos, sin embargo su existencia es aiin tema de debate.

En esta Tesis se investigan los efectos dindmicos que un hipotético
IMBH genera en el medio circundante. Se desarrollan modelos hidrod-
indmicos para el proceso de acrecién sobre el mismo, y se buscan observ-
ables que permitan establecer la presencia del IMBH y sus propiedades.
Dichos modelos surgen de extender el de Bondi-Hoyle, con el fin de
analizar el fenénemo en un escenario més realista. Se investiga la acre-
cién de fluidos cosmolodgicos y del medio interestelar, buscando cor-
relacionar los parametros estructurales del ctimulo huésped con la tasa
de acrecion e investigar el impacto de los parametros intrinsecos del
modelo. Las predicciones de los modelos se contrastan con distintas
observaciones disponibles en la literatura, entre ellas la luminosidad de
las fuentes X en el centro de los cimulos globulares, la densidad del
medio interestelar de los mismos, y el enrojecimiento producido por el

polvo presente en ellos.

Palabras clave: Agujeros negros: masa intermedia - cimulos glo-
bulares: dinamica -cimulos globulares: medio interestelar - fisica de

acreciéon - rayos X: fuentes



Supervisor: Dr. Leonardo J. Pellizza Carolina Pepe

Intermediate mass black holes: impact on the
surrounding interstellar medium and
detectability

ABSTRACT

During the last few years, different kind of observations have suggest-
ed the existence of black holes with masses in the range ~ 102 —10* M,
(IMBHs). Furthermore, theoretical studies and numerical simulations
indicate that globular clusters are the main candidates to host such
IMBHSs.

In this Thesis I investigate on the dynamical effects produced by
the putative IMBH on its surrounding interstellar medium by studying
the accretion onto it. I develop hydrodynamical models for the accre-
tion process onto the IMBH and I search for observables from which
I can state the presence of the black hole. Such models are an exten-
sion of the traditional Bondi-Hoyle model and they intend to study
the accretion process in a more realistic scenario. I study the accre-
tion of cosmological fluids and the interstellar medium in search for
correlations between the structural parameters of the host cluster and
the accretion rate/luminosity as well as I explore the impact of the
model parameters on the results. The predictions are compared with
available observations in the literature, such as the luminosity of the X-
ray sources at the centre of globular clusters, their interstellar medium

density and the reddening produced by the dust in these stellar systems.
Palabras clave: black holes: intermediate mass - accretion physics

- globular clusters: dynamics - globular clusters: interstellar medium -

X-rays: sources
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Introduccion

Los agujeros negros son unos de los objetos astrofisicos més fasci-
nantes que pueden encontrarse en el Universo. Dada la intensidad de
su campo gravitatorio, que hace que la velocidad de escape iguale a
la de la luz, estudiar cémo se forman, evolucionan e interactian con
su entorno permite investigar procesos fisicos que no se encuentran en
otros escenarios de la naturaleza. Por esta razén, son considerados labo-

ratorios naturales para poner a prueba la fisica en condiciones extremas.

Si bien los agujeros negros parecerian, por definicién, indetectables, si
existe materia cayendo sobre ellos, ésta se acelera, comprime y calienta,
alcanzando temperaturas de varios millones de grados, y provocando
la consecuente emisiéon de radiacion electromagnética de alta energia

(ultravioleta, rayos X, rayos ). Mediante este proceso, llamado acre-



cién, con los instrumentos adecuados, los agujeros negros pueden ser
detectados indirectamente. También es posible determinar su presencia

mediante su influencia gravitatoria sobre las estrellas cercanas.

Los agujeros negros pueden clasificarse segiin sus tres tinicas propiedades:
carga, momento angular y masa. Si bien en la actualidad no existe prac-
ticamente forma de medir la primera propiedad, si es posible medir las
tltimas dos'. Sin embargo, carga y momento angular no son relevantes
a los fines de este trabajo de Tesis por lo cual me limito a describir-
los segin su masa. En los sistemas astrofisicos los hay supermasivos
(SMBHs) y de masa estelar.

Los agujeros negros de masa estelar no son mas que los fésiles que las
estrellas masivas han dejado. Una vez que éstas agotan su combustible
explotan como supernovas, colapsando su niicleo gravitacionalmente y
dando lugar a distintos objetos compactos: estrellas de neutrones o agu-
jeros negros. Estos tltimos se formaran cuando la masa remanente en
el niicleo estelar sea superior a ~2-3 M, (e.g. Battaner, 1995). En la
Via Lactea han sido encontrados agujeros negros de masa estelar de
hasta 20 M (McClintock et al., 2001). Por otro lado, existe evidencia
de la existencia de agujeros negros supermasivos (10° — 10° M) en los
centros de las galaxias (e.g. Magorrian et al., 1998). Se cree que estos
objetos fueron formados en los comienzos del Universo, junto a otras
estructuras césmicas (e.g. Harwitt, 2006). Sin embargo, ain no existe
una descripciéon completa del proceso de su formacién como asi de la

evoluciéon de estos objetos.

Distintas observaciones y desarrollos tedricos, en los tltimos afios,

han sugerido la existencia de objetos con masas intermedias entre estos

1Por un review sobre cémo medir el momento angular de un agujero negro ver
Narayan (2005).



1. Introduccion 3

valores (10% — 10° M), que han recibido el nombre de agujeros negros
de masa intermedia (IMBHs, de su nombre en inglés intermediate mass
black holes). Dichos trabajos y el estado actual de las investigaciones

son descriptos detalladamente en los parrafos subsiguientes.

En primer lugar, la extrapolacién de la relacion entre la masa del bul-
bo de las galaxias y la masa de sus agujeros negros centrales (Magorrian
et al., 1998) a los cimulos globulares, sugiere la existencia en los centros
de estos tltimos, de agujeros negros de masas entre 10% — 10*M,. A
pesar que la mayoria de las galaxias y sus SMBHs siguen la relacion pre-
viamente dicha, existe evidencia de cierta dispersién? en el limite de las
masas més altas (Mpy ~ 109719 M, Gebhardt et al., 2011, McConnell
et al., 2011, van den Bosch et al., 2012). Dado este comportamiento en
el extremo de masas més altas, se han llevado a cabo intentos de medir
la masa de los agujeros negros centrales en galaxias enanas (Barth et
al., 2004, Filippenko & Ho, 2003, Xiao et al., 2011) que poblaron el
limite de masas bajas de la relacién con cierta dispersion. Sin embar-
go, las masas minimas alcanzadas en las galaxias enanas son del orden
de 105 M. Masas m4s bajas serfan, entonces, encontradas en sistemas
estelares menos masivos. Por esta razon, los ciimulos globulares son los

principales candidatos a albergar IMBHs.

Por otro lado, se han detectado fuentes de rayos X ultraluminosas
(ULXs; de su nombre en inglés ultraluminous X ray sources) en galax-
ias cercanas (Fabbiano, 2006), algunas coincidentes con ctmulos glo-
bulares (Angelini et al., 2001), que podrian indicar la existencia de
objetos acretantes cuyas masas se encuentran en el rango de interés.
Estas fuentes poseen luminosidades superiores a la establecida por el
limite de Eddington para agujeros negros de masa estelar, sugiriendo

asi la posibilidad de estar en presencia de objetos acretantes cuya masa

20 una curvatura hacia arriba



sea mayor, del orden de las de los IMBHs. Una de las explicaciones
alternativas a la existencia de los IMBHs es la originalmente propuesta
por Reynolds et al. (1997). Este es un modelo en el que la fuente es un
agujero negro de masa estelar que produce jets relativistas, generando
un flujo en la direcciéon de observacion mayor que el flujo promedio vy,
conduciendo asi a una errénea estimaciéon de la luminosidad. Sin em-
bargo, sistemas similares en nuestra galaxia, como Cyg X-1, presentan
un espectro con variabilidad répida (hasta 100 Hz aproximadamente),
mientras que en las ULXs no se ha observado este comportamiento,
lo que debilita esta hipétesis. Otro modelo alternativo para las ULXs
es la emisién super-Eddington por parte de estas fuentes. Cabe recor-
dar que, técnicamente, el limite de Eddington sélo vale cuando (1) la
emision y acrecién son cuasi-isotropas, y (2) la opacidad dominante es
el scattering de Thomson. Si el campo magnético es lo suficientemente
fuerte, B 2> 102 G, el scattering de Thomson es eliminado y el limite de
Eddington puede ser alcanzado (Thompson & Duncan, 1995). Incluso
para campos menores (B ~ 10" G, Bradt & McClintock, 1983), si
la acrecion se produce sobre una columna, podria generar anisotropias
que conduzcan a una emisién por encima del limite de Eddington. Sin
embargo, los agujeros negros no presentan campos magnéticos y no es-
ta claro que los discos de acrecién alcancen los valores requeridos para
explicar las ULXs. Ademads, estos modelos alternativos a la hipdtesis
de un IMBH produciendo la emisiéon ultraluminosa en rayos X han
fallado para explicar las ULXs mds luminosas (L > 1070 erg s7!), las

que todavia requieren de la presencia de un IMBH (Feng & Soria, 2011).

Trabajos tedricos han sugerido que los cimulos globulares pueden
tener agujeros negros en sus centros, cuyas masas son del orden de
1072 veces la masa estelar contenida en el cimulo, como consecuencia

de la fusién de agujeros negros méas pequenios®, dando lugar a agu-

3Dado que la masa total de un ctimulo globular es ~ 10° — 106 M, la masa del

4



1. Introduccion 5

jeros negros cuyas masas resultan del orden de la masa de un IMBH
(Miller & Hamilton, 2002). Asimismo, se han estudiado distintos esce-
narios para la formacién de los IMBHs. En el caso de ciimulos estelares
jovenes y densos, que serian los progenitores de los ciimulos globula-
res, las estrellas mas masivas se encuentran, todavia, en la secuencia
principal. Sus tamafios son significativos y pueden colisionar e, incluso,
fusionarse. Ebisuzaki et al. (2001) y Portegies Zwart et al. (2002) pro-
pusieron que el colapso del nicleo del cimulo puede inducir fusiones
de estrellas, produciendo una nueva estrella muy masiva que terminara
en un agujero negro de varios cientos de masas solares cuando el com-
bustible de la estrella se acabe. En particular, Portegies Zwart et al.
(2002) derivaron una tasa de acumulacién de masa M = 10~* My /tra,
donde My, es la masa del cimulo estelar y ¢, es el tiempo de rela-
jacion de la mitad de la masa. Sin embargo, se requiere que el tiempo
inicial de relajacién del cimulo sea menor a ~ 30 Myr sino las estre-
llas mas masivas que dominan este proceso explotan como supernovas
antes que el camulo sufra el colapso del niicleo. Alin para estrellas masi-
vas existen mecanismos que pueden detener la formaciéon de un IMBH.
Por ejemplo, se cree que la presién de radiacién y las inestabilidades
pulsacionales expulsan materia mas rapido de lo que es acretada, si la
estrella tiene una masa M 2 100 Mg (Larson et al., 1971). Ademés,
la masa del agujero negro que se forma en estos casos puede ser menor
que la de la estrella debido a la pérdida de masa debida a los vientos
estelares (Fryer & Kalogera, 2001). Estas cuestiones pueden eludirse
si se considera que la estrella masiva que da lugar a la formacién del
IMBH es una estrella de Poblacién III, cuya metalicidad es suficiente-
mente baja de modo que las inestabilidades pulsacionales y los vientos
estelares, que son dominados por las fuerzas de radiacion de las lineas
metélicas, resultan insignificantes (Fryer et al., 2001). Ademads, Naka-

mura & Umemura (2001) investigaron sobre el destino de las estrellas

supuesto agujero negro seria de ~ 102 — 103 M



de Poblacién III. Encontraron que la masa del remanente compacto
depende de la masa de la estrella de una manera bastante directa y que
solo cuando My 2 250 M la masa del remanente es similar a la de la

estrella.

Mediciones de los perfiles de densidad y la dindmica estelar en las
regiones centrales de algunos ciimulos globulares galacticos sugieren la
existencia de objetos centrales con masas del orden de magnitud de las
de los IMBHs. Baumgardt, Makino & Ebisuzaki (2004a,b) utilizaron,
por primera vez, modelos de N cuerpos (de masa tnica y multimasa)
para estudiar la evoluciéon dindmica de cimulos tipicos. Encuentran
perfiles de densidad estelar crecientes hacia el centro al incluir el IMBH
en el modelo. Desde entonces, otros autores han desarrollado mode-
los dindmicos estelares a partir de los cuales han podido estudiar la
compatibilidad de las observaciones con la presencia de un IMBH en
el centro del ciimulo e, incluso, obtener estimaciones de la masa de tal
objeto. Miocchi (2007) desarroll6 un modelo para la distribucién este-
lar en el cimulo que incluye un IMBH en el centro del mismo y que
permite predecir el perfil de brillo superficial. Este modelo es aplicado
a una lista de 39 cimulos y comparado con observaciones realizadas
con Hubble por Noyola & Gebhardt (2006). El autor encuentra que
NGC 2808, NGC 6388, M 80, M 13, M 62, M 54 y G 1 (en la galaxia
M 31) son buenos candidatos a albergar un IMBH. Mas tarde, el mismo
autor estudia el caso de w Cen y encuentra que la masa del IMBH se
encuentra en el rango [1,3 — 2,3] x 10* M, (Miocchi, 2010). Por otro
lado, Umbreit et al. (2012) implementaron simulaciones Monte Carlo
del cimulo NGC 5694 y compararon sus resultados con los perfiles de
brillo superficial de Noyola & Gebhardt (2006). Asi, obtienen una cota
superior para la masa del IMBH de 1000 M, aunque declaran que la

preferencia por los modelos que incluyen al IMBH es sutil. Por dltimo,
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1. Introduccion 7

Jalali et al. (2012) desarrollaron modelos de N cuerpos para w Cen y
los compararon con los perfiles de densidad de brillo superficial como
asi también con los perfiles de dispersién de velocidades y estimaron
la masa del IMBH en 5 x 10 M. Cabe aclarar que los ciimulos M 15
y NGC 5694 no son buenos candidatos a albergar un IMBH segun el
trabajo de Miocchi (2007). Sin embargo el autor aclara que no puede
descartarse la presencia de tal objeto, sino que solo puede establecerse
que la misma es incompatible con la distribucion estelar propuesta. Un
resultado notable, comun a todos estos modelos es el crecimiento de
los perfiles de densidad de brillo hacia el centro. No obstante, debido
a los efectos de segregacion de masa, esto no implica el mismo efecto
en el perfil de densidad de masa. De hecho, Baumgardt, Makino & Hut
(2005) y Noyola & Baumgardt (2011) encontraron, a partir de modelos
de N cuerpos, que solo pueden producir perfiles planos de densidad de

masa incluyendo al IMBH en la simulacion.

Otro método que ha sido utilizado para investigar la presencia de
los IMBHs en los cimulos globulares, como asi también para estimar
la masa de los mismos, es el estudio de la cinemética central del cu-
mulo. Gebhardt, Rich & Ho (2002) analizaron imagenes en rayos X
del cimulo extragalactico G 1 (en M 31) tomadas con Hubble mien-
tras que Van den Bosch et al. (2006) realizaron lo mismo en M 15.
Suponiendo un modelo dinamico axisimétrico, obtuvieron el perfil de
dispersion de velocidades y encontraron que el mejor ajuste a las ob-
servaciones corresponde a un IMBH de 4,7 x 10* M, en el caso de G 1
y de 500M en M 15. Noyola, Gebhard & Bergmann (2008) realizaron
un trabajo semejante en w Cen a partir de observaciones de la luz in-
tegrada realizadas con Gemini. Sus resultados muestran un crecimiento
hacia el centro que es compatible con un objeto (o coleccién de obje-

tos) cuya masa es de 4 x 10* My*. Basdndose en estos trabajos, otros

4 Asumiendo un modelo dindmico isotrépico para el cimulo.

7



han sido publicados en los que obtienen el perfil de dispersién de ve-
locidades a partir de datos espectroscopicos de Very Large Telescope
(VLT). Noyola et al. (2010) vuelven a estudiar a w Cen y encuentran
un valor para la masa del IMBH de 4,7 x 10* M. Asimismo, Lutz-
gendorf et al. (2011, 2012) y Feldemeier et al. (2013) analizaron los cti-
mulos NGC 6388, NGC 2808 y NGC 5286, respectivamente. Utilizando
modelos de Jeans para la dinamica del cimulo, tanto isétropos como
axisimétricos, estiman la masa del IMBH, a partir del mejor ajuste de
la dispersiéon de velocidades, en 1,7 x 10* M, para NGC 6388 y en-
cuentran una cota superior de 10* M, para NGC 2808. En el caso de
NGC 5286, reportan que la masa del IMBH se encuentra en el rango
[1,5 —3,9] x 10> M, de acuerdo a los distintos modelos dindmicos uti-
lizados®. Por tltimo, Lutzgendorf et al. (2013) utilizan el mismo método
para estudiar los cimulos NGC 1851, NGC 1904 (M 79), NGC 5694,
NGC 5824, NGC 6093 (M 80) y NGC 6266 (M 62); en este trabajo sélo
consideran modelos de Jeans esféricos. Estimaron la masa del IMBH
en 3 x 103 My en el caso de M 79 y en 2 x 103> M, para NGC 6266.
En el caso de NGC 1851, NGC 5694, NGC 5824 y M 80, s6lo reportan
cotas superiores de 2 x 10* M, 8 x 10 M, 6 x 10> My y 800 M.,
respectivamente. Es necesario aclarar que la principal deficiencia de es-
tos estudios dinamicos es que no permiten distinguir entre un tnico
objecto compacto cuya masa se encuentra en el rango de interés y una

coleccion de objetos compactos mas pequenos.

Como en otros sistemas que contienen objetos compactos, la detec-
cién de la acrecion puede resultar de utilidad para determinar la presen-
cia de un IMBH en CGs. Ademas, este método permite distinguir entre
uno o mas objetos acretantes®. Dado que un IMBH también podria ser

detectado por su emisiéon en rayos X debida a la acreciéon del medio

5En este caso, los autores consideran también modelos de N cuerpos.
6Si la resolucién del instrumento lo permite.
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1. Introduccion 9

circundante, se han llevado a cabo busquedas de tales fuentes. Nucita
et al. (2008) detectaron una fuente de rayos X en el centro del ctimulo
globular NGC 6388. La misma no solo difiere de las 13 restantes de-
tectadas en el cimulo en su posicién, sino también en sus propiedades
espectrales, siendo éstas consistentes con lo que se esperaria para un
IMBH en el centro de este cimulo. Servillat et al. (2008) observaron el
cumulo NGC 2808 con Chandra, XMM-Newton y Hubble y suponiendo
que la luminosidad puede obtenerse a partir del modelo de Bondi &
Hoyle (1944) para la acrecion, obtienen una cota superior para la masa
del IMBH de 140 M. Ademads, Kong et al. (2010) observaron el ci-
mulo extraglactico G 1 con Chandra, Hubble y Canada-France-Hawaii
Telescope (CFHT).Combinando estas observaciones con las existentes
en radio estiman la masa del IMBH en 2 x 10* M. Sin embargo, no to-
das las busquedas de fuentes X han arrojado datos positivos. En M 15,
Chandra no pudo detectar el nicleo del cimulo, lo que pone severas
cotas sobre la masa del IMBH o bien puede interpretarse que estos ob-

jetos acretan muy ineficientemente (Ho, Terashima & Okajima, 2003).

Sin embargo, de acuerdo al trabajo de Maccarone (2004), las observa-
ciones de IMBHs serian maés sensibles en radio que en rayos X. El autor
basa sus conclusiones en dos trabajos independientes. El primero, de
Gallo et al. (2003), muestra que aunque las luminosidades en rayos X
y en radio de agujeros negros en el estado low/hard estan altamente
correlacionadas, para luminosidades bajas aquella en radio decae mas
lentamente que la luminosidad en X. El segundo trabajo, de Merloni et
al. (2003), encuentra que la relacién entre la luminosidad en rayos X y

el flujo en radio crece con la masa del agujero negro acretante segin

L. 0,6 Map 0,76 d )
Fs e, = 10 Jy.
5 G (3 < 1051 erg s—l) (100 M@> (10 kpc) ey

(1.1)
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Donde Ly es la luminosidad en rayos X, Mpy la masa del agujero ne-
gro y d la distancia al camulo. A partir de esta relacién, Maccarone
(2004) realiza estimaciones del flujo en radio para el IMBH para ciertos

cumulos asumiendo un modelo sencillo para Ly y Mgg:

1. La masa del agujero negro se estima en 0.1 % de la masa del

cumulo globular;

2. La densidad del gas en el ctimulo es de 0.15 ecm™3, que es aproxi-

madamente el valor estimado en 47 Tuc (Freire et al., 2001);

3. La tasa de acrecién M es 0.1-1 % de la tasa de acrecién de Bondi-
Hoyle (Perna et al., 2003) y Ly = eM¢?, dénde € es la eficiencia

del proceso de arecion.

Bajo estas hipotesis y utilizando la relacién 1.1, el autor obtiene es-
timaciones para el flujo en radio que se encuentran por encima del
umbral de deteccién de los telescopios de radio més sensibles. Mac-
carone, Fender & Tzioumis (2005) presentaron observaciones en radio
de w Cen obtenidas con ATCA (Australia Telescope Compact Array)
y reanalizaron las obtenidas con VLA (Very Large Array) para M 15,
publicadas por Kulkarni et. al (1990) para estimar la masa del IMBH.
En el caso de M 15 obtienen una cota superior de 600 Mg mientras
que en w Cen no se detectan fuentes centrales de radio. De Rijcke,
Buyle & Dejonghe (2006) utilizaron observaciones de 47 Tuc y NGC
6397 tomadas también con ATCA y obtuvieron cotas superiores de
670-2060 My y 390-1290 M, respectivamente. Mas tarde, Bash et al.
(2008) reportaron no detectar fuentes de radio en observaciones realiza-
das con VLA en los cimulos M80, M62 y M15. En el caso de M15, este
resultado se encuentra en contradiccién con lo previamente reportado
por Maccarone, Fender & Tzioumis (2005). Los resultados obtenidos

por Bash et al. (2008) fueron luego cuestionados por un nuevo articulo
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1. Introduccion 11

de Maccarone & Servillat (2010). En este trabajo, los autores presen-
tan valores actualizados para las masas estimadas en los cimulos G 1,
w Cen, M 15, NGC 6397, 47 Tuc, M 80, NGC 6266, Pal 2, NGC 1851,
NGC 6440, NGC 7099 a partir de reanalizar observaciones previas y
presentan nuevas observaciones realizas con ATCA en NGC 2808. Los
valores reportados se encuentran entre los valores 600 — 3800 M. Mas
recientemente, Lu & Kong (2011) realizaron observaciones con ATCA
de los ctimulos 47 Tuc y w Cen y obtuvieron valores para las cotas supe-
riores de 1100 M, para w Cen y 520 M, para 47 Tuc. Asimismo, Strader
et al. (2012), presentaron observaciones realizadas con Jansky VLA de
M 15, M 19 y M 22 y obtienen cotas superiores de 980, 730 y 360 Mg,
respectivamente. Las diferencias entre las estimaciones presentadas por
distintos autores se deben, principalmente, a la incerteza tanto en la
determinacién del centro dindmico del ciimulo bajo estudio como en la
distancia al mismo. Por otro lado, la estimacion de Ly resulta incierta
ya que no existe, todavia, consenso sobre el valor de la densidad del gas
(la cual influye directamente en el proceso de acrecién) ni sobre el mo-
delo de acrecion general que determina el valor de la tasa de acrecion.
Para evitar hacer suposiciones al respecto, algunos autores combinaron
observaciones en radio con observaciones (en algunos casos, previas) de
la luminosidad Lx. Cseh et al. (2010) presentaron observaciones reali-
zadas con ATCA de NGC 6388 las que fueron complementadas con las
observaciones realizadas con Chandra por Nucita et al. (2008). A partir
de la relacion 1.1, estiman una cota superior para la masa del IMBH de
1500 My, Este resultado, fue luego cuestionado por Bozzo et al. (2011)
quienes complementaron las observaciones de ATCA con observaciones
en rayos X realizadas con Swift, INTEGRAL y RXTE, obteniendo una
cota superior de 600 My. Mas recientemente, Kirsten & Vlemmings
(2012), observaron el cimulo M 15 con Very Long Baseline Inteferom-
etry (VLBI), argumentando que estas observaciones serian tres veces

més sensibles que las realizadas por Bash et al. (2008). Complemen-
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tando estas observaciones con las hechas previamente con Chandra por
Hannikainen et al. (2005), obtienen una cota superior para la masa de
232 M, suficientemente bajo como para explicar la falta de deteccion
reportada por Bash et al. (2008).

Confirmar la existencia de los IMBHs resulta interesante desde va-
rios puntos de vista. En primer lugar, ocuparian la embarazosa brecha
vacia que existe en el rango de masas de los agujeros negros. Asimis-
mo, confirmarian la extensién de la validez de la relacién entre la masa
del bulbo y la masa del agujero negro observada en galaxias al caso de
los ctimulos globulares (ver Lutzgendorf et al., 2013, por un completo
analisis estadistico). Por otro lado, y desde un enfoque maés tedrico,
los IMBHs podrian ser las semillas de agujeros negros supermasivos,
aliviando los problemas para conseguir el rapido crecimiento necesario
para explicar los quisares masivos a alto redshift (Tanaka & Haiman,
2009). Por tltimo, permitirfa explicar el mecanismo de emisién de las
ULXs (Feng & Soria, 2011) y la poblacién de blue stragglers observada
en los cimulos globulares, como consecuencia de la disrupcién de las

estrellas cercanas al agujero negro por las fuerzas de marea (Miocchi,
2007).

Como se desprende de los parrafos precedentes, el estado actual de
la investigacion es complejo. Si bien los modelos teéricos y algunas ob-
servaciones sugieren la existencia de los IMBHs, las observaciones que
intentan determinar sus masas arrojan resultados diversos, inclusive
para un mismo cumulo globular. Estas discrepancias se deben, por un
lado, a las diferencias propias de los métodos. Los métodos dinamicos
son mas sensibles a la masa del objeto centro y, dada la resolucién
espacial de los telesocpios, pueden estar midiendo la masa de un con-
glomerado de objetos, no solo del IMBH. Por otra parte, los métodos

que usan la acrecién son sensibles a las hipétesis sobre la forma en
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1. Introduccion 13

que este proceso operaria sobre los IMBHs. Resulta, entonces, evidente
que las observaciones realizadas al dia de hoy no son suficientes para
confirmar ni descartar la existencia de los IMBHs. En particular, las
conclusiones (ya sean en favor o en contra de la presencia del IMBH en
el cimulo bajo estudio) dependen del modelo y una misma observaciéon
ha arrojado distintos resultados. Dada esta dependencia, ya sea con el
modelo de acrecién, de emisién o el modelo dindmico, resulta relevante
desarrollar modelos que describan los procesos fisicos involucrados de
una manera lo mas realista posible, de manera de obtener interpreta-
ciones mas precisas de las observaciones. Esta es la principal motivacién

de este trabajo de Tesis.

En esta Tesis se estudia el proceso de acrecién sobre un IMBH en el
centro de un cimulo globular. Una de las hipétesis més fuertes, respec-
to de la acrecion, en los trabajos previamente citados, es que suponen
que la acrecién responde al modelo de Bondi-Hoyle (Bondi & Hoyle,
1944). Este modelo supone que el agujero negro estd aislado y acreta
de un medio estatico lejos del mismo, y que la masa del fluido se conser-
va, mientras que en un cimulo globular las estrellas proveen un campo
gravitacional extra que favorece la acrecién y la masa del medio inter-
estelar se incrementa por los mecanismos de pérdida de masa estelar.
Ademas, el material inyectado al medio por las estrellas de la secuencia
principal es también una fuente de energia. Esto podria cambiar con-
siderablemente la dinamica del material acretado, y por consiguiente
los resultados sobre la emisién X y de radio. Como objetivo particu-
lar, se busca una correlacién entre la tasa de acrecion y los pardmetros
estructurales de los cimulos globulares que permita hacer predicciones
respecto de la presencia y detectabilidad de los IMBHs. Ademas, se
buscan nuevos observables que tracen la presencia de estos objetos en

los ciimulos globulares.
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Esta Tesis estd organizada de la siguiente manera. En el Capitulo 2
se describe el entorno de los IMBHs; los cimulos globulares. Ademaés,
se describen brevemente las nociones elemantales referidas al proceso
de acrecién, tanto desde el enfoque newtoniano como desde el enfoque
relativista. En el Capitulo 3 se presenta el modelo relativista desarro-
llado que permite estudiar la acrecion de fluidos cosmolégicos por parte
del IMBH. El modelo newtoniano que describe la acrecién del medio
gaseoso interestelar es presentado en el Capitulo 4. Alli también se
discuten los distintos modelos existentes para la emisién. El Capitulo
5 presenta dos aplicaciones de los modelos desarrollados que proveen
predicciones contrastables. Por un lado, se confeccionan mapas de la
extincién por el polvo, cuya distribucién se espera siga a la de gas. Por
otro, se estudia la compatibilidad de los perfiles de gas obtenidos con
las observaciones de la medida de dispersion de pulsares de milisegun-
do. Por tltimo, las conclusiones generales y las perspectivas de trabajo

a futuro son presentadas en el Capitulo 6.
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Consideraciones generales

El estudio de todo fenémeno astrofisico requiere de una diversa gama
de conocimientos. Estos abarcan, no sélo las ecuaciones bésicas que
rigen el comportamiento fisico del objeto bajo estudio, sino también
descripciones empiricas de los distintos componentes involucrados y las
relaciones entre ellos.

En este capitulo se presenta una descripcién detallada de todos los ele-
mentos involucrados en el proceso de acrecién sobre un IMBH. Las
primeras secciones son dedicadas a la descripcion de los sistemas es-
telares que albergan a estos agujeros negros; los cimulos globulares.
El lector encontrard una resefia sobre su poblacion y dinamica estelar,
como asi también sobre el contenido del medio intractiimulo. Las ulti-
mas secciones estan dedicadas a la explicacion detallada del proceso de

acrecion sobre un agujero negro tanto desde el marco de la mecanica
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16 2.1. El entorno: ciimulos globulares

newtoniana como desde la mecénica relativista, que constituye la base

para los desarrollos posteriores de esta Tesis.

2.1. EL ENTORNO: CUMULOS GLOBULARES

Los ctimulos globulares (Fig. 2.1.1) son sistemas estelares asociados
a las galaxias, compuestos por varios cientos de miles de estrellas. Sus
masas son del orden de 10° a 10° M., y sus tamafos de parsecs o
algunas decenas de parsecs. Al dia de hoy se conocen poco menos de
150 ctimulos globulares en la Via Lactea (Harris, 1996), que se encuen-
tran distribuidos de manera aproximadamente esférica con distancias
al centro de algunos a varias decenas de kiloparsecs (aunque algunos,
mas distantes, alcanzan distancias ~ 100 kpc). Estos sistemas orbitan
la Galaxia en escalas de tiempo del orden de 10® yr (Odenkirchen et al.,
1997), atravesando dos veces el disco Galactico en cada 6rbita. Durante
los ~ 10'Y afios transcurridos desde la formacién de los ctimulos glo-
bulares, las estrellas méas masivas han evolucionado hasta llegar a las
etapas finales de sus vidas, convirtiéndose en remanentes compactos,
mientras que las menos masivas ain se encuentran en etapas mas tem-

pranas.

Las estrellas que componen los ciimulos globulares se formaron du-
rante un intervalo de tiempo mucho menor a su edad actual, por lo
que sus edades tienen poca dispersion (e.g. Battaner, 1995, McClintock
& Remillard, 2003). Las mismas son tipicamente de Poblacién II: es-
trellas muy viejas, deficientes en elementos mas pesados que el helio,
caracterizadas por ser mayormente rojas. Un diagrama color-magnitud
(ver Fig. 2.1.2), muestra los distintos tipos de estrellas en un ctimulo
globular segiin su luminosidad y su temperatura efectiva. Se observan

estrellas frias, rojas y de baja masa ain en la secuencia principal (SP
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2. Consideraciones generales 17

Figura 2.1.1: Imagen del cimulo globular NGC 6388.

en la Fig. 2.1.2), y gigantes rojas (GR) y de las ramas horizontal (RH)
y asintética (RA), que resultaron de la evolucion de estrellas con masas
levemente menores a la del Sol. Las GR y estrellas de la RA y RH domi-
nan la luminosidad del ciimulo a pesar de ser una fraccién pequefia en
niumero (del orden de 0.1%). Ademés estas estrellas pierden materia a
tasas relativamente altas, actuando como fuentes del medio interestelar

del ctimulo (ver Seccion 2.1.2) .
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18 2.1. El entorno: ciimulos globulares

Tetr [ K]
10000 8000 7000 6000

Figura 2.1.2: Esquema del diagrama color-magnitud para el cimulo globular
M 55.

2.1.1. DINAMICA ESTELAR

El potencial gravitatorio de los sistemas estelares, que a su vez define
la distribucion espacial de las estrellas, es el generado por las estrellas
mismas. Encontrar una solucién autoconsistente para el potencial es
un problema no lineal complicado, debido al rango de accién infinito de
la fuerza gravitatoria. Para resolverlo, se puede considerar al conjunto
de estrellas como un sistema mecanico-estadistico, siendo la funcién de
distribucion un elemento clave en este desarrollo. De esta manera, si f

es la funcién de distribucién de masa en el espacio de fases, de modo que
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2. Consideraciones generales 19

f(7,0) d*F d37 es la masa de las estrellas en el volumen d*7 alrededor
de 7y con velocidades contenidas en d3¥ alrededor de ©, el potencial

gravitatorio ® del sistema obedece la ecuacién de Poisson

Vi = 47rG/fd3U, (2.1)

donde G es la constante de gravitacién universal. Dado que un ciimulo

puede, a primer orden, ser considerado esféricamente simétrico, resulta

Ld [ ,d®Y .

donde r es la coordenada radial esférica. Esta es la ecuacién fundamen-
tal que rige los sistemas estelares en equilibrio con simetria esférica. Es
importante notar que se ha utilizado la densidad de masa en lugar de la
densidad numérica, debido a que se supuso que la distribucién de masas
estelares no depende de la posicién ni de la velocidad de las estrellas.
Si bien esta hipdtesis no es estrictamente cierta para remanentes com-
pactos!, los mismos no aportan significativamente a la masa total del
sistema por lo que la descripcién del potencial gravitatorio mediante la

ec. 2.2 continta siendo valida.

El estudio de la funcién de distribucién de cimulos con agujeros
negros masivos en un régimen cuasi-estacionario es un tépico clasico
en dindmica estelar y ha sido estudiado por varios autores desde los
comienzos de los anos 70 (Bahcall & Wolf, 1976, Cohn & Kulsrud, 1978,
Lightman & Shapiro, 1977, Peebles, 1972, Shapiro & Lightman, 1976).
Para tiempos mas largos que el tiempo de relajacién dindmico del ci-
mulo? se alcanza un estado de equilibrio dindmico y térmico y deberia
establecerse una funcién de distribucion Maxwelliana f ~ exp(E/o?),

donde E es la energia total y o el pardmetro de dispersiéon de veloci-

!Estos por segregacién de masas de ubican en las zonas centrales del ctimulo.
2Este tiempo es medido desde la formacién del agujero negro.
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20 2.1. El entorno: ciimulos globulares

dades. Sin embargo, el escenario cambia en las regiones aledanas al
agujero negro donde las estrellas pueden ser disgregadas como conse-
cuencia de las fuerzas de marea o incluso acretadas por el objeto com-
pacto. De esta manera se genera un flujo de energia que, en condiciones
estacionarias, debe ser constante y uniforme en esta regién central, anu-
lando asi la posibilidad de que una distribucién Maxwelliana sea valida

en las zonas cercanas al agujero negro.

En los siguientes apartados se discute la distribucién estelar de un
sistema esférico en estado estacionario. En primer lugar, se tratara al
sistema estelar inicamente. Luego, se incluird un agujero negro en el
centro del sistema y se estudiaran sus efectos sobre la funcién de dis-

tribucién y, en consecuencia, el potencial gravitatorio.

MobpELO DE KING

En lo que sigue, se presentan el modelo desarrollado por King (1966)
que describe la distribucién estelar en equilibrio de los camulos globu-
lares. La descripcién sigue el enfoque utilizado por Binney & Tremaine
(1987). Con el fin de alivianar la notacion resulta conveniente definir
un nuevo potencial y una nueva energia. Si @y es alguna constante,

definimos el potencial relativo W y la energia relativa € como

1
=-04+P) y EE—E-F(I)():‘I’—i’UQ, (2.3)

respectivamente, donde v = || y E es la energia. En la practica, elegi-
mos @ de modo que f > O parac >0y f = 0 para e < 0. La tltima de
las condiciones impone un corte en el potencial gravitatorio que indica
el borde del cumulo, diferencidandolo de potenciales que tienden asin-

toticamente a cero. Si bien el modelo de King no puede derivarse de
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2. Consideraciones generales 21

ecuaciones fundamentales de la fisica, es aceptado y utilizado dada su
concordancia con las observaciones. Dicho modelo se basa en suponer

una funcién de distribucién de masa dada por

p1(2m02)3(e5/7" — 1) sie >0
fK(5) = ) .
0 sie <0
Aqui p; es una constante y se define el radio de King, que representa
el radio para el cual la densidad proyectada cae a aproximadamente la

mitad de su valor central, como

[ 902
= 24
To 47TGp0 ) ( )

donde pg es la densidad central. Integrando la funcién de distribucién

sobre todas las velocidades se obtiene, para € > 0,

(W) = 4”)3 /Om [exp (W) . 1] Vv (2.5)

(2mo?
VAT 40 20
= [ewerf <a 2 (1 55)

donde erf(x) es la funcién error. La ecuacién de Poisson para &, en

) (2.6)

términos del potencial relativo W, se escribe entonces

1d [ ,dV¥ ol wme (VT [4v 2

- 27 ) = 4 e [ 22 ) —h /2 [1 4+ 2=

rdr (T dr) G e e ( o wo? * 302
(2.7)

La ec. 2.7 es una ecuacién diferencial ordinaria que puede ser integra-

da nimericamente una vez que se hayan establecido las condiciones de

contorno adecuadas. En 7 = 0 tenemos la condicién usual (d¥/dr) = 0
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22 2.1. El entorno: ciimulos globulares

dado que la fuerza debe ser nula por la simetria esférica del sistema. La
segunda condicion es el valor de ¥ en r = 0. El valor de ¥(0) > 0 puede
elegirse libremente dando lugar a una familia de modelos. ¥(0) determi-
na el valor del potencial central ®(0): ya que inicialmente (d¥/dr) =0
y (d*V/dr?) < 0, ¥ decrece a medida que nos alejamos del centro. Asf,
el rango (0, v2V) en el que debe caer la velocidad de las estrellas se
achica, y la densidad de estrellas en ese radio, cae. Eventualmente se
hard cero para algtn radio ry, llamado radio de marea. Dada la masa

contenida en ry, M(ry), podemos determinar ®(r) como

GM (ry)

Tt

O(ry) = — (2.8)

Claramente, ®(0) = ®(ry) — ¥(0), quedando entonces determinada por
nuestra eleccién para ¥ (0), siendo éste un pardmetro que depende de las
propiedades del cimulo. De esta manera, los modelos de King constitu-
yen una familia infinita de modelos con tres pardmetros (¥(0) y dos en-
tre po, ro y ) que permiten describir cimulos con distintas propiedades
(tamafio, masa, densidad central, etc.). Este modelo, y posteriores ver-
siones del mismo que incluyen un espectro de masas para las estrellas,
han sido utilizados a lo largo de los afios para el estudio de los ctiimulos
globulares y constituyen la base del modelo que incluye un objeto com-
pacto en el centro del cimulo, tal como es presentado en la siguiente

seccion.

DISTRIBUCION ESTELAR EN PRESENCIA DE UN IMBH

El efecto de un agujero negro central en un sistema estelar esférico
ha sido estudiado por varios autores. Binney & Tremaine (1987) usaron
argumentos simples de escala para determinar que la densidad es pro-
porcional a ~ r~7/* cerca del agujero negro. Por otro lado, Freitag et al.

(2006) llegaron al mismo resultado basandose en ecuaciones de transfer-
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2. Consideraciones generales 23

encia de calor. Tal ley de potencias para la densidad corresponde a una
funcién de distribucién f ~ (—E)~4. Este resultado fue obtenido por
primera vez por Bahcall & Wolf (1976), aproximando las soluciones a
la ecuacién de Fokker-Planck. Métodos mas precisos que incluyen efec-
tos de relajacion permitieron, luego, confirmar este resultado utilizando
c6digos Monte Carlo (Freitag & Benz, 2002, Shapiro, 1985), métodos
puramente hidrodindmicos (Amaro-Seoane et al., 2004) y simulaciones
de N cuerpos (Baumgardt, Makino & Ebisuzaki, 2004a, Preto et al.,
2004).

Miocchi (2007) desarrollé un modelo autoconsistente para sistemas
estelares esféricos que permite estimar®, ademés, la masa de un posible
IMBH en un ctimulo globular. Los siguientes parrafos seran dedicados
a la descripcién de dicho modelo. Para ello, resulta practico definir
las siguientes variables adimensionales: el radio x = r/ry, la velocidad
w = v/o, el potencial total medio W (z) = —V¥(x)/0?, la energia (por
unidad de masa) F = w?/2 — W, la densidad v(x) = p(z)/po, la masa
del cimulo contenida en un radio x M*(x) = M(z)/pory y la masa del

agujero negro = M/pors.

En estas definiciones se han elegido como parametros de escala para
el radio, la velocidad y la densidad, los pardmetros correspondientes del
modelo de King presentado en la secciéon anterior, o, 0 y po, respecti-

vamente.

Una funcién de distribucion que generaliza aquella obtenida por King
(1966) de modo de incluir la funcién de distribucién de Bahcall & Wolf
(1976), fue desarrollada por Miocchi (2007),

3Utilizando observaciones de la densidad superficial de brillo.
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24 2.1. El entorno: ciimulos globulares

C(—E)1/4 si ' < —Wpgy
F(E) =< 2r)32(eE—1) si—-Wpy<E<O0,
0 si >0

donde el coeficiente ¢ = (27)3/2(exp(Wan) — 1)Wpgyy' * asegura la con-
tinuidad de f y W se define de modo que W(z;) = 0, donde x; es el
radio de marea del cimulo. El potencial Wgy = W (xggn) es el potencial
evaluado en el radio correspondiente a la esfera de influencia del agujero
negro. Esta, se define como la esfera més grande centrada en el agujero
negro, dentro de la cual el movimiento de las estrellas es dominado por
el campo gravitacional del objeto compacto. Esta definicién resulta co-
herente con la hip6tesis de comportamiento Maxwelliano apenas afuera
de esta regién. De esta manera, una condicién razonable para xgy es
que la masa encerrada de estrellas sea una fraccion pequena de la masa

del agujero negro, es decir,

aun cuando esto implique resolver una ecuacién implicita que incluye un
perfil de masa que es s6lo conocido a posteriori. La férmula usual para
xgy ~ GM/0o?ry no resulta compatible, en principio, con la definicién
2.9, pues resulta en valores del orden de M*(zpy) < 10~%4. De hecho,
aun cuando xpy tiene que ser lo suficientemente pequefio de manera que
el campo gravitacional del agujero negro domine la dinamica dentro de
este radio, tiene que, ademaés, ser lo suficientemente grande como para
que la hipdtesis de una distribucién isotérmica fuera de él, sea plausi-
ble*.

La diferencia principal respecto del modelo usual desarrollado por

4Esta tltima condicién no es del todo realista si el agujero negro influencia
fuertemente la dindmica.
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2. Consideraciones generales 25

King (1966) es que esta funcion de distribucién resulta compatible con
la presencia del agujero negro en el centro del sistema estelar. Dado que
dicho agujero negro se supone en reposo, la independencia temporal
se preserva y la funcién de distribucion 2.1.1 resulta una solucién de
equilibrio valida. De esta manera, se puede proceder de igual manera
que con los modelos de King (1966); es decir, resolver la ecuacién de

Poisson para W (x),

W 2w
dx? z dz

= —(4rGpyr*oc Hv(W), x>0 (2.10)

donde se ha excluido el origen para evitar la singularidad del agujero
negro y la densidad estelar es expresada en funcién del potencial W de

acuerdo a

V2w 9 v, siWw S WBH
v(W) = 47?/ f(E)w dw = ,
0 Ve, siW > Wgy

donde 14 y 15 son funciones que dependen tnicamente del potencial W.

Como se procede en los modelos tradicionales de King (1966), se

impone la relacion

902
= . 2.11
"o 47TG[)0 ( )
De esta manera, la ec. 2.10 resulta
d? 2d
W aw_ (W), siz >0, (2.12)

de? ' 7 dx

la cual posee una familia de soluciones que, tal como en la seccién

anterior, dependen tinicamente de las condiciones de contorno (xy > 0),
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26 2.1. El entorno: ciimulos globulares

D o) - W, (213)
W (xo) = Wo. (2.14)

De esta manera, eligiendo xq = xgp, estas condiciones definen un con-
junto de modelos dependientes de dos pardametros (W}, Wgn) y los
restantes resultan simplemente parametros de escala.

De la definicién de la esfera de influencia del agujero negro se puede

escribir la relacién

dip GM Gu
— — 2.1
dr (1) (xpHTo)? x%H poro; (2.15)

que, usando la ec. 2.11, resulta en

W (2.16)

eBH Arady

De esta manera, todo el conjunto de modelos puede ser descripto en
términos del par (u, Wgg). La solucion dentro de la esfera de influencia
del agujero negro puede obtenerse a partir de la integraciéon hacia atras

de la ec. 2.12 hasta un radio minimo, en general del orden de 0,1 zgy.

Por altimo, xgy debe satisfacer la ec. 2.9, con M*(x) dado de manera
autoconsistente por el modelo que usa al mismo xgy como el radio de
la esfera de influencia del IMBH. Asi, este radio es encontrado iterati-
vamente: el proceso de integracion de la ec. 2.12 comienza con un valor
inicial zgg = GM/30%r y se detiene cuando la diferencia entre dos va-
lores consecutivos se mantiene dentro de cierto rango de tolerancia. En
la figura 2.1.3 se muestra el potencial para distintos valores de la masa
del IMBH (Mpy = 0,100, 1000, 4000 M) para un cimulo de Wy ~ 8.
Puede verse que la diferencia entre el potencial tradicional de King (sin

IMBH) y aquel resultante del modelo de Miocchi, solo se observa en las
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2. Consideraciones generales 27

regiones centrales del cimulo, i.e., para r < ry. Este modelo es el uti-
lizado en esta Tesis para describir la distribucion estelar de los ctimulos
globulares y para ello, se ha desarrollado el codigo que integra la ec.

2.12 para cualquier valor de los parametros del camulo.

— sin IMBH
— M=100Mg

M =1000 Mg
— M=4000M,

100

/o
I L

0.01

0.0001

0.001 001 0.1 1 10 100

1/ I,

Figura 2.1.3: Potencial para distintas masas del IMBH segiin el modelo de
Miocchi (2007) para un cimulo de Wy ~ 8.

2.1.2. MEDIO INTERESTELAR

La materia interestelar estd compuesta por los atomos, moléculas y
compuestos que se encuentran en el espacio entre estrellas, formando
un tenue fluido. Dicha materia puede clasificarse en dos grandes grupos
segin su dinamica y su forma de interactuar con la radiacion elec-
tromagnética y, en consecuencia, su forma de ser detectada. El primer

grupo, compuesto por dtomos y moléculas simples (H, He, O, CO, entre
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28 2.1. El entorno: ciimulos globulares

otros) es el del gas interestelar. Este es detectado mediante técnicas es-
pectroscopicas. El segundo grupo, formado por moléculas mas grandes
y agregados solidos que se forman en las atmoésferas de estrellas frias,
es el del polvo interestelar. Si bien no esta definida de manera univoca
la composicion de dicho polvo, se acepta la idea de que esta formado
por moléculas con varias decenas de atomos de carbono, particulas de
grafito o carbono amorfo y silicatos de metales como el magnesio, el
hierro y el aluminio. El polvo es detectable a través de la extincién
y polarizacion que produce en la luz de las estrellas y a través de su

emision térmica en el infrarrojo.

Segun las teorfas actuales de evolucion estelar, la fuente del medio
interestelar de los ciimulos globulares seria la eyecciéon de gas y polvo
por las estrellas mas evolucionadas del cimulo (gigantes rojas y de la
rama horizontal y asintética). Evidencia observacional directa de este
proceso fue provista por las observaciones en el infrarrojo medio reali-
zadas con ISO y Sptitzer. Una estrella tipica que en el punto de salida
de la SP tiene una masa de ~ 0,8 M, puede perder hasta un 30 % de su
masa: ~ 0,2M durante la fase de GR y ~ 0,1M durante su estadia en
la rama asintética (Caloi & D’Antona, 2008). En particular, trabajos
estrictamente observacionales han estimado la tasa especifica global de
pérdida de masa gaseosa en ags ~ 107 — 107 Hyr=!
1994, Fusi Pecci & Renzini, 1975, Mauas et al., 2006, Scott & Rose,
1975). Por otro lado, McDonald et al. (2011), estimaron la tasa de pér-

dida de masa para el polvo ~ 1072 veces menor que aquella para el gas.

(Dupree et al.,

De esta manera, los vientos estelares proveen materia que llena el cu-
mulo en escalas de tiempo mucho menores que su periodo orbital. Este
resulta un tiempo caracteristico del sistema pues, el medio intraciimulo
es dispersado al atravesar el disco Galactico, por accion de la presiéon
ejercida por el gas de este ultimo (Roberts, 1989). Dependiendo de la

masa del cimulo globular, y desde un punto de vista tedrico, se puede
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esperar, entonces, encontrar 10-100M de material intracimulo entre

sucesivos pasajes a través del disco Galactico.

Desde fines de los '50s se han llevado a cabo bisquedas del medio
interestelar gaseoso en CGs. En lineas generales, aquellos estudios que
no han fallado en la deteccién de este medio han encontrado una masa
de gas ~2 6rdenes de magnitud menor que lo esperado. Estudios que
buscaron hidrégeno molecular (via CO, OH y H>O) resultaron en cotas
superiores de 0.1 M, o, incluso, en la no deteccién del hidrégeno (Cohen
& Malcan, 1979, Frail & Beasley, 1994, Kerr, Bowers & Knapp, 1976,
Knapp & Kerr, 1973, Leon & Combes, 1996, Smith, Woodsworht & Hes-
ner, 1995, van Loon et al., 2006). Busquedas de hidrégeno ionizado (via
Ha y la emision continua free-free) establecieron cotas superiores en el
rango ~ 0,1-1 My (Faulkner & Freeman, 1977, Knapp, 1996, Smith,
Hesser & Shawl, 1976). Un estudio complementario llevado a cabo por
Freire et al. (2001) sugiere una poblacién de electrones libres en 47 Tuc
(derivada de las observaciones de los pulsares de milisegundo), indican-
do la existencia de ~ 0,1 Mg de gas ionizado en el cimulo. Por otro
lado, también se han llevado a cabo observaciones sub-milimétricas e
infrarrojas enfocadas en el polvo (Barmby et al., 2009, Boyer et al.,
2008, Hoopwood et al., 1998, 1999, Knapp, Gunn & Conolly, 1995,
Matsunaga et al., 2008). Estas condujeron a cotas superiores para la
masa de polvo de ~ 1072-1075 M. M15 es el tinico ctimulo dénde se
ha detectado polvo, siendo su masa de ~ 5 x 107* Mg, segtin Evans et
al. (2003) y de ~ 9 x 107 Mg, segin Boyer et al. (2006).

Claramente, algiin tipo de mecanismo remueve el medio interestelar
del cimulo. Las investigaciones tedricas al respecto pueden dividirse, al
dia de hoy, en dos tipos distintos de enfoques: mecanismos intrinsecos
del cimulo y aquellos que provienen del ambiente del cimulo. El lector

es referido a Priestley et al. (2011) para una discusiéon detallada al
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30 2.2. El proceso de acrecién

respecto. En cualquier caso, las observaciones parecen indicar que la
masa del medio intracimulo es sensiblemente menor que la predicha
por las teorias de evolucién estelar. Esto abre, entonces, un abanico
de posibilidades siendo la acrecién del medio intractiimulo por parte de
un agujero negro un posible escenario. En dicho caso, el fenémeno de

acrecion podria, ademas, contribuir a la deteccion de los IMBHs.

2.2. EL PROCESO DE ACRECION

La extraccién de energia potencial gravitatoria del material que es
acretado por un cuerpo gravitante es la principal fuente de potencia
en varios tipos de sistemas astrofisicos. La acrecién sobre objetos com-
pactos es un mecanismo natural y poderoso para producir radiacién de

alta energia.

Con el fin de tener una idea aproximada sobre érdenes de magnitud,
se puede hacer una comparacion rapida entre la energia liberada por
acrecion y aquella debida a la conversiéon de hidrégeno en helio. Para
un cuerpo de masa M y radio R la energia potencial liberada por la

acrecion de una masa m ubicada en el infinito es

AE, = GMm/R, (2.17)

donde G es la constante de gravitacién universal. Si el cuerpo acretante
es un agujero negro de radio R ~ 3 km y masa M ~ Mg, entonces
AFE,. es aproximadamente 5 x 10% erg por gramo acretado. Para la
conversiéon de hidrégeno en helio, la energia liberada puede estimarse

segun

AFE e = 0,007mc?, (2.18)

donde ¢ es la velocidad de la luz, por lo que obtenemos AE,,. = 6x 108
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erg g~ !; es decir dos 6rdenes de magnitud mas chica que la energia li-
berada por acreciéon. En ambos casos una fracciéon importante de la

energia es liberada en forma de radiacién electromagnética.

Esté claro de la ec. 2.17 que la eficiencia de acrecion (energia libe-
rada por unidad de masa acretada) depende de cuén compacto sea el
objeto acretante: cuanto més grande sea el cociente M /R més grande
serd la eficiencia. Sin embargo, para un valor fijo de M /R la luminosi-
dad de un sistema acretante depende de la tasa M a la cual la materia
es acretada. Para valores altos de luminosidad, la tasa de acrecién po-
dria ser controlada por la trasferencia de momento de la radiacion al
material acretado por scattering y absorcion. Si el sistema acretante es
esféricamente simétrico y estacionario, existe una competencia entre la
fuerza gravitatoria que produce la acrecion y la fuerza ejercida por la
radiacion, que impone un limite a la luminosidad para que esta ultima
fuerza no supere a la primera y se detenga asi la acrecién. Este limite

se conoce como luminosidad de Eddington,

Lgda = 4nGMmyc/or = 1,3 x 10%¥(M/M)erg s~ (2.19)

Si la luminosidad supera este valor, la presion de radiaciéon excede la

atraccion gravitacional y la acrecién es detenida.

Lo anteriormente expuesto permite hacer una estimacién de érdenes
de magnitud del rango espectral de emision de un objeto acretante
e, inversamente, sugerir la masa del objeto que es responsable de la
acrecion segun el espectro observado. Si la emision puede, en primera
aproximacion, asimilarse a la de un cuerpo negro, la temperatura de

la fuente (el material que estéd siendo acretado) puede determinarse a
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32 2.2. El proceso de acrecién

partir de la ley de Stefan-Boltzmann,

T = (Laee/4m R?0) /4, (2.20)

donde o es la constante de Stefan-Boltzmann. Para el caso particular
de un agujero negro el radio es el radio de Schwarzschild, que puede
calcularse como Rge, = 2GM /c?, donde M es la masa del agujero negro.
Si consideramos un IMBH de 10* M, y suponemos luminosidades del

orden de la luminosidad de Eddington obtenemos

ro (Lo Nk
~ \16m0G2M?2 e ’

que en términos de energia es kT ~3.28 keV; por lo tanto se espera que
la emisién por acrecién de estos objetos sea en el rango espectral de
los rayos X. Una estimacién mas precisa de la luminosidad requiere del
conocimiento de la tasa de acreciéon sobre el objeto compacto. Por lo
tanto, en las secciones siguientes se describen brevemente los modelos

que permiten calcularla.

2.2.1. AcrEcCION DE BONDI-HOYLE

De acuerdo a lo expuesto en la Seccion 2.1.2, la cantidad disponible
de polvo en un cimulo globular es sensiblemente menor que aquella de
gas. De esta manera, la dindmica del medio intracimulo resulta domi-
nada por el gas y el medio acretado podré ser siempre descripto como
un fluido. En el caso de los cimulos globulares la densidad del medio
interestelar es baja (~ 0.1 cm™?) por lo que éste puede ser tratado como
un gas ideal. Esto significa que las particulas individuales que lo cons-
tituyen solo interactiian directamente entre si a través de choques. En
promedio, una particula de este gas viajara cierta distancia, el camino
libre medio, A, antes de cambiar su estado de movimiento como con-

secuencia del choque con otra particula. Si a escalas grandes el gas es
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aproximadamente uniforme, el efecto de estos choques es dispersar las
velocidades de las particulas alredor de un valor promedio, la velocidad
del gas, U. Vistas desde un sistema de referencia que se mueve con ve-
locidad v, las particulas presentan una distribucion de velocidades de
Maxwell-Boltzmann y pueden ser caracterizadas por una temperatura
T'. Siempre que trabajemos a escalas L >> X podemos considerar al gas
como un fluido continuo con velocidad v, temperatura 7" y densidad
p. Asi, la dindmica del material acretado se rige por las leyes de la

hidrodinamica,

dp L
o o 7

(GP* 400+ V- (oo 4 pet PYT = [TV Fiog =V (2:23)
siendo estas la ecuacién de continuidad, Euler y de energia, respecti-
vamente, donde P es la presién del fluido, f las fuerzas externas por
unidad de volumen, ¢ el flujo de calor por conduccion, € la energia inter-
na por unidad de masa y Flog €l flujo de radiacién. Este es un sistema
de 5 ecuaciones con 5 incognitas, p, ¥y T. La solucién a este sistema
de ecuaciones, en el caso particular de acreciéon estacionaria del fluido
por parte de un agujero negro, fue hallada por Bondi & Hoyle (1944).
Dicho modelo, que describe la acreciéon de un fluido inicialmente en re-
poso v que llena todo el espacio, es descripto en esta seccién siguiendo
el desarrollo de Frank et al. (2002) y sirve como punto de partida para
desarrollar mas adelante la acreciéon sobre un IMBH en el centro de un

cumulo globular.

33



34 2.2. El proceso de acrecién

Consideremos ahora, un flujo esféricamente simétrico. Dada la simetria
del problema es conveniente utilizar coordenadas esféricas (r, 6, ¢) para
describirlo matematicamente. Asi, las variables ¢, T y p resultan inde-
pendientes de 6 y ¢, v la velocidad del gas solo tiene componente radial
vr = v. Suponemos, ademas, que el flujo es estacionario, por lo que la

ec. 2.21 resulta

——(r‘pv) = 0. (2.24)
Integrando esta ecuacién se obtiene r?pv=cte. Como p(—v) es el flujo de
material hacia adentro, la constante en cuestiéon debe estar relacionada
con la tasa de acrecién M (constante),

dmr?p(—v) = M. (2.25)
En la ecuacion de Euler, la tnica contribucién a la fuerza externa f
es la fuerza gravitatoria ejercida por el objeto acretante, que tiene solo
componente radial

fr=—-GM p/ r?

por lo que la ec. 4.3 se escribe

d 1P GM
Vdr p dr r2

0. (2.26)

Para simplificar el problema es suficiente, a los fines de describir las car-
acteristicas principales del proceso de acreciéon de Bondi-Hoyle, reem-
plazar la ecuacién de la energia por la relacién politropica

P=Kp, (2.27)

donde K y = son la constante y exponente politrépicos, respectiva-

mente. Esta relacion permite describir diversos regimenes, desde un
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flujo isotérmico (y=1) hasta uno adiabatico (y = 5/3 para un gas

monoatémico).

Asi, el problema se reduce a resolver la ec. 2.26 con la ayuda de la
ec. 2.24 e identificar la solucién que corresponde a nuestro problema

fisico. Combinando estas dos ecuaciones y teniendo en cuenta que
dP dPdp ,dp
_— = —— = C -,
dr  dpdr  dr
donde ¢ es la velocidad de sonido en el medio, obtenemos, después de

reacomodar los términos

1 2\ d GM 2c2r

—(1-=2) =) =——~ |1 - =-|. 2.2

2( 1)2> dr(v) 72 [ GM} (2.28)
En primer lugar notamos que lejos del agujero negro, el factor [1 — ZGCJSQ\;}

debe ser negativo pues ¢? alcanza un valor asintético ¢2(r — o), rela-
cionado con la temperatura del gas a grandes distancias del agujero
negro. En consecuencia, el término de la derecha de la ec. 2.28 resulta
positivo. Ya que queremos que el gas lejos del agujero negro se encuentre
en reposo, acelerandose a medida que se acerca al centro, d%(UQ) debe
ser negativo. Estos dos requisitos son compatibles solo si para grandes
r el flujo es subsonico, es decir

v? < 2 (2.29)

Este es un resultado muy razonable, ya que el gas tendra temperatura
no nula lejos del agujero negro y, por lo tanto, la velocidad del sonido en
el medio también serd no nula. Un andlisis similar para los signos de la
ec. 2.28 muestra que el flujo debe ser supersénico cerca de la superficie

del agujero negro,

2 )

(2.30)
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36 2.2. El proceso de acrecién

De esta discusién puede verse que no basta con establecer las condi-
ciones del ambiente en el infinito sino que para especificar el problema
en forma completa necesitamos condiciones cerca del agujero negro. El
haber impuesto la condicién 2.30 tendra el efecto de seleccionar una

unica solucién entre todas las posibles.

Para terminar de caracterizar el flujo observemos que existe un radio
re = GM/2c2(rs) para el cual el término de la derecha en la ec. 2.28
se anula. En consecuencia, el término de la izquierda también debe

anularse, existiendo dos posibilidades

1. v? = ¢,
2. L) =0

Asi, todas las soluciones de la ec. 2.28 pueden ser caracterizadas segin
su comportamiento en rs junto con su comportamiento cerca y lejos del
agujero negro. Estas son facilmente distinguibles si miramos el grafico
v3(r).

De la Figura 2.2.1 puede observarse que existen seis familias de solu-

ciones distintas:

1. v3(ry) = A(rs), v? — 0 parar — oo
2

vP<E r>rgs vt > r <)
20\ _ 2 2

2. v*(rs) = c5(rs), v* — O parar — 0
VP> r>rgsvi<cd <)

2 _ 2 d(,2) _ _
3. v* < ¢ para todo r, -(v°) =0enr =7

2. 2 d (2 — _
4. v* > ¢ para todo r, £ (v?)=0enr=r

5. (%) = o0 para v? = (1) ; 7> 7, siempre
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2. Consideraciones generales 37

¥? (r)

el (r)

Figura 2.2.1: Flujos esféricamente simétricos en el campo gravitacional de
una masa puntual. Tomado de Frank et al. (2002).

6. L (v?) = oo para v = c2(r,) ; r < ry siempre

Existe una tinica solucién para los tipos 1y 2: éstas se llaman soluciones
transonicas ya que pasan tanto por el régimen subsénico como por el
supersonico, y el punto 74, para estas soluciones, se llama punto sdnico.
Los tipos 3 y 4 representan flujos que son sub- o supersénicos en to-
do punto. Ya que los tipos 5 y 6 no cubren todo el rango de valores
para r y son bivaluados, son excluidos entre las soluciones posibles. Los
tipos 2 y 4 deben ser excluidos ya que son super-sonicos para r grande,
violando la condicién 2.29, mientras que el tipo 3 es subsénico para r
chico violando la condicién 2.30. Una solucién del tipo 2 describe, por
ejemplo, el viento solar®. Cabe destacar que la diferencia cualitativa

entre las soluciones 1 y 2 son las condiciones de contorno planteadas

5Como la ec. 2.28 depende tinicamente de v?, una misma solucién describe tanto
flujos de viento (v > 0) como de acrecién (v < 0).
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38 2.2. El proceso de acrecién

en el problema. Resulta entonces que la tinica solucién que satisface
todos nuestros requisitos es la solucién de tipo 1. La condicién para
el punto sénico nos permitira relacionar la tasa de acrecion M con las

condiciones de contorno en el infinito.

Una vez determinada la unicidad de la solucién, integramos la ec. 2.26,

utilizando la ec. 2.27, y obtenemos la integral de Bernoulli

2 2 GM

Uy & T e (2.31)
2 -1 T

Del comportamiento de la soluciéon de tipo 1 que describe nuestro
problema fisico se obtiene que la constante en la ec. 2.31 debe ser
ci(r —o00)/(y = 1).

Utilizando la relacion entre cs(r — 00) v ¢s(rs) que surge de combinar

la ec. 2.31 y la condicién para el punto sénico, se obtiene

eu(rs) = ca(00) <5 _237)% (2.32)

Por otro lado, de la ec. 2.25 y dado que la tasa de acrecion es constante,
resulta
M = 4712 p(—v) = 472 p(rs)cs(rs) (2.33)

Como por definicién ¢? o< p?~!, podemos escribir

cs(rs)
¢s(00)

rmm
(2.34)

plr) =t =+ 0) |

Colocando esta tltima y la ec. 2.33 en la ec. 2.32 se obtiene, después
de reacomodar los términos, la expresién para la tasa de acrecién como

funcion de las condiciones de contorno en el infinito:

M = rG2M2 L
2(r — o)

92 (5—3v)/2(v—1)
”%w)[ ] . (2.35)

5 — 3y
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2. Consideraciones generales 39

Esta expresion es conocida como la tasa de acrecion de Bondi-Hoyle.
La misma queda determinada por las condiciones de contorno en el in-

finito y crece cuadraticamente con la masa del agujero negro.

Si bien la ec. 2.31 no esta definida en v = 1, puede obtenerse una ex-
presién semejante para el caso estrictamente isotérmico encontrandose
que la expresiéon para la ec. 2.35 es igual al limite cuando v — 1 de
dicha ecuacién. Se puede notar de la ec. 2.35 que la dependencia con

} (5-37)/2(v—1)

es bastante débil: el factor [ﬁ

v =5/3ae¥? ~4.5, en el limite y = 1.

varia desde 1, en el limite

En capitulos posteriores, se presenta una versiéon generalizada de este
modelo de acrecién que incluye términos de fuentes en las ecuaciones
hidrodinamicas y el campo gravitatorio del sistema en el que se encuen-

tra inmerso el agujero negro.

2.2.2. ACRECION DE FLUIDOS RELATIVISTAS

En la seccion anterior se realizé6 una descripcién de las ecuaciones
basicas que rigen el proceso de acrecién sobre un agujero negro, desde
el punto de vista de la mecanica newtoniana. Este enfoque es vélido

siempre que se cumplan dos condiciones:

= Cuando las distancias involucradas en el estudio del problema
resulten mucho mayores que el radio de Schwarszchild del agujero

negro

» Cuando el fluido acretado no sea intrinsecamente relativista (p <

P)

Dado que a lo largo de este trabajo estaremos interesados en el efecto
del agujero negro a escalas del orden del radio del nticleo 7. del cimulo

globular (~ 0.1 pc), la primera de esas condiciones es satisfecha. Sin

39



40 2.2. El proceso de acrecién

embargo, el andlisis de fluidos compuestos por materia no bariénica,
como la materia y/o energia oscura, requiere del formalismo relativista.
Este ser4 el tema abordado en esta seccién, siguiendo el desarrollo de
Michel (1972). En este enfoque, el objeto compacto es descripto por
una singularidad de Schwarzschild y se desprecian correcciones a la
métrica debidas al fluido mismo. Bajo estas hipotesis, el intervalo de

espacio-tiempo resulta

ds* = <1 — 21\4) dt* — (1 — 254\4)_1 dr? — r? (dt92 + Sen29d¢2) .
(2.36)
donde r, 8, ¢ son las coordenadas esféricas tradicionales y M es la masa
del agujero negro. Ademas, ds y todas las magnitudes de esta seccién
son expresadas en unidades naturales (¢ = 1), salvo cuando se aclare
lo contrario.
Las ecuaciones de movimiento estan dadas por la conservacién del

flujo de masa

Ji, =0, (2.37)
y de la energia
Ty =0, (2.38)

donde los punto y coma indican derivadas covariantes. Aqui,

T;w = (p + p) UyUy — PYuv, (239)

es el tensor de energia momento para un fluido perfecto con ecuacién

de estado p = p(p) y

JE = put (2.40)
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2. Consideraciones generales 41

es el flujo de masa, siendo u* la cuadri-velocidad.

Las integrales de las ecs. 2.37 y 2.38 pueden reescribirse, si el sistema

se encuentra en estado estacionario y tiene simetria esférica, como

pur? = C, (2.41)

1% r

<P+M>2 (1 _2m u2> _ 0 (2.42)

donde p = p + € es la densidad total de energia, siendo € la energia

interna del fluido.

Diferenciando las Ecs. 2.41 y 2.42 y eliminando, luego, dp, se obtiene

du

il PVER m Tly2 Y —0, (243
(124 u?) T[ ] I
donde
din(P + p)
2T T 2.44
v dlnp ( )

Es evidente que si alguno de los factores entre corchetes se anula
se obtiene un punto critico, y las soluciones son bivaluadas en r o wu.
Al igual que en el modelo de acrecién de Bondi & Hoyle (1944), s6lo
las soluciones que pasan a través del punto critico representan mate-
ria cayendo en el objeto con velocidad en aumento a lo largo de la
trayectoria. Este punto critico esta ubicado donde ambos corchetes en

la ec. 2.43 se anulan, es decir,

u? = M/2r. (2.45)
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42 2.2. El proceso de acreciéon

VZ=u2/(1—3u?). (2.46)

No existe, entonces, solucién fisicamente aceptable para V.2 si u? > 1/3
or. < 6M. De esta manera, el punto critico se encuentra siempre afuera

del objeto compacto®.

El objetivo es calcular la tasa de acrecién sobre el agujero negro, tal
como se hizo en la descripcién newtoniana del fenémeno. Siguiendo a
Babichev et al. (2004), uso como segunda integral de movimiento (en
lugar de la ec. 2.37) la proyeccion de la ley de conservacién de energia-

momento sobre la cuadrivelocidad

u, T4 = u'p,, + (p+ pul, = 0. (2.47)

La integracion de la ec. 2.47 da lugar a la ecuacion para el flujo de la

energia

P dp'
uz? exp {/ //} =—A, (2.48)
o P+ D(0")

donde u < 0 en el caso de un flujo de acreciéon y A es una constante
adimensional. Asimismo, se ha definido la variable z = r/M. De la

misma manera, de la integracion de la ec. 2.38 se obtiene

9 1/2
(p+p) <1 - + u2> v*u = O, (2.49)

SRecordar que, en unidades naturales, el radio de Schwarszchild, rgen = 2M.
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2. Consideraciones generales 43

siendo C] una constante a determinar. Dividiendo la ec. 2.49 entre la

ec. 2.48, se obtiene

) 1/2 p dp'
+ 1— = 442 —/ ]:O, 2.50
(v p>( : u) exp[ (|- e

donde Cy = —C}/A = po + P(poo). De las ecuaciones 2.48 y 2.49 se
obtienen relaciones entre la velocidad ug = u(2M) y la densidad del

fluido py = p(2M) en el horizonte de eventos

A A2 PH do’
Apntplew A [2/ ,p,} . (251
4 poo+plpee)  16u2(2M) peo P HD(0)

La constante A, que determina el flujo de acrecién, se calcula fijando los
valores de los pardmteros en el punto critico, de acuerdo a 2.45 y 2.46.
Combinando las ecs. 2.49 y 2.51 se encuentra la relacién que determina

el valor de la densidad en el punto critico, p.,

LD [y )] e [
o) [1+3c(pe)] " = exp [/pm p,ﬂ)(p,)} L (252)

De esta manera, para cierto valor de p., usando la ec. 2.45 y 2.46 se
calculan los valores para r. y u., y la constante A es calculada susti-

tuyendo estos valores en la ec. 2.48.

La tasa de cambio de masa del agujero negro, como consecuencia
de acrecién del fluido, estd dada por M = —47r?Ty. Combinando las

ecs. 2.48 y 2.49, dicha tasa de acrecién puede expresarse como

M = 47 AM? [pos + p(poo)] - (2.53)
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44 2.2. El proceso de acreciéon

Puede verse que, igual que la tasa de acrecion de Bondi-Hoyle, M que-
da determinada por las condiciones en el infinito y depende cuadrati-
camente de la masa del agujero negro. Ademas, es interesante destacar
que la acrecién de energia fantasma con po. + p(peo) < 0 estard siempre

acompafiada de una disminucién en la masa del objeto acretante.

Sin embargo, en ninguno de los modelos presentados (newtoniano
o relativista) se considera el entorno del agujero negro. Estos no son
objetos aislados, sino que son parte de estructuras mas grandes tales
como los cimulos globulares o las galaxias que no solo contribuyen
al potencial gravitatorio sino que, ademas, sus estrellas actian como
fuentes de inyeccién de materia al medio interestelar. Parte de este
trabajo de Tesis ha sido investigar el efecto de las estrellas del ciimulo
globular en la acreciéon de energia por parte de IMBHs con el fin de
estudiar la evoluciéon de los mismos. Hipdtesis, modelos y resultados

seran presentados en el siguiente capitulo.

44



Acreciéon global de materia no

baridnica

Como se expresé en el Capitulo 2, la solucion de un flujo de acrecion
esféricamente simétrico y en estado estacionario para un fluido ideal
clasico ha sido obtenida por Bondi & Hoyle (1944). Michel (1972) de-
sarroll6 la solucién correspondiente en el marco de la relatividad gene-
ral, en particular en la métrica de Scwarszchild considerando un fluido
compuesto por particulas masivas. Babichev et al. (2004) desarrollaron
un modelo semejante, en el mismo marco tedrico pero para un fluido
compuesto por particulas sin masa. En todos los casos, una predicciéon
importante de estos modelos es que la tasa de acrecién crece como el
cuadrado de la masa del objeto compacto. Esta prediccion es particular-

mente importante en el caso de los IMBHs ya que, dado que sus edades
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serfan comparables a las de los CGs (~ 10 Gyr), la acrecién de mate-
ria podria cambiar significativamente la masa del IMBH, modificando
los valores esperados en la actualidad. Por lo tanto, una determinacién
precisa de la tasa de acrecién es necesaria para estimar las masas que
tendrian hoy los IMBHs.

Aplicando el modelo de Babichev et al. (2004) a un IMBH, se ob-
tiene que el cambio en la masa del objeto debido a la acreciéon de energia
oscura durante la vida del IMBH, es despreciable. Sin embargo, esto
puede diferir para el caso de materia oscura. Varios autores han inves-
tigado la acreciéon de materia oscura por agujeros negros supermasivos
(MacMillan & Henriksen, 2002, Munyaneza & Biermann, 2005, Peirani
& de Freitas Pacheco, 2008, Zelnikov & Vasilev, 2005a,b). Guzman &
Lora-Clavijo (2011) evaluaron sus modelos de acrecién dependientes
del tiempo y encontraron que, si la materia oscura no ejerce presion en-
tonces debe contribuir con una fraccién significativa de la masa actual
del agujero negro. El mismo razonamiento puede ser aplicado a IMBHs
sugiriendo que habrian acretado cientos o miles de masas solares en su

tiempo de vida.

Sin embargo, los IMBHs no son objetos aislados sino que residen en
el centro de sistemas estelares masivos. El campo gravitacional de estos
sistemas podria contribuir al flujo de acreciéon, aumentando la tasa de
acrecion, efecto que no fue considerado en los trabajos de Babichev et
al. (2004) y Guzman & Lora-Clavijo (2011). Por consiguiente, resulta
relevante investigar los efectos del sistema estelar anfitrion en el flujo
de acrecién ya que permitiria realizar predicciones mas precisas sobre
las tasas de acreciéon sobre IMBHs y sus masas finales, pudiendo éstas

ser comparadas con las observaciones disponibles.

En las siguientes secciones se describe el modelo que he desarrollado

para el estudio de flujos de acrecién esféricamente simétricos en estado

46



3. Acrecién global de materia no bariénica 47

estacionario sobre un IMBH en el centro de un ctimulo globular (Pepe,
Pellizza & Romero, 2012). En la seccién 3.1 se presenta el modelo, el
cual se basa en las ecuaciones relativistas para la fluido-dindmica en
el campo gravitacional del IMBH y el cimulo globular. Los resultados
obtenidos para distintos fluidos son descriptos en las secciones 3.2, 3.3
y 3.4 (radiaciéon césmica de fondo, materia oscura y energia oscura,
respectivamente). Por tltimo, una breve aplicacién al agujero negro de
masa estelar XTE J1118+480 es presentada en la Seccion 3.5.

3.1. MODELO SEMI-ANALITICO

El modelo desarrollado para estudiar la acrecién de fluidos relativis-
tas sobre un IMBH es descripto a continuacién. El objeto acretante
es un agujero negro de masa M ubicado en el centro de un cimulo
globular. La distribucién de masa del sistema estelar (cimulo y agujero
negro) puede asumirse esférica, por lo que el intervalo de espacio-tiempo

puede escribirse como

ds? = e’dt* — e*dr® — r*(df* + sin® 0d¢?), (3.1)

donde 7, 0, ¢ son las coordenadas esféricas tradicionales, t es el tiempo
y vy A son funciones solo de r. Estas son determinadas por la dis-
tribucién de masa del sistema estelar que, a su vez, puede ser descripta
por una funcién m(r) que representa la masa encerrada en un esfera de
radio 7 (Misner et al., 1970). La métrica de Schwarzschild no es mas
que un caso particular de esta métrica general, en la que m(r) = M vy,
en consecuencia ¥ = —\ = In(1 — 2M/r). A lo largo de esta seccién,
se utilizan unidades naturales salvo que lo contrario sea establecido ex-

plicitamente.

El medio acretado puede ser descripto como un medio relativista con
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48 3.1. Modelo semi-analitico

ecuacion de estado p = wp, donde p es la presién y p la densidad de

energia. El tensor de energia-momento resulta

Tuu = (10 + p)uuuu — P9uv, (32)

donde g, es el tensor para la métrica y u# = da*/ds es la cuadri-

velocidad del fluido, que satisface utu, = 1.
El objetivo es evaluar la tasa de acrecién sobre el IMBH,

M = —47 lim r*T7, (3.3)

r—2M

para lo cual se integran las ecuaciones de movimiento del fluido. Como
condicién de contorno se requiere que lejos del sistema la densidad peo
y la presién p,, sean constantes y que el fluido se encuentre en reposo
(Uso = 0).

Las ecuaciones de movimiento son las descriptas en la seccién 2.2.2.
De esta manera, integrando la ecuacion de conservacion de la energia
(2.38) y su proyeccién sobre la cuadrivelocidad (2.47) en la métrica 3.1

se obtiene

(p_|_p) ( + e)\ v 2)1/ ur 62()\+3u) . Cl (34)

fopo pdip % V+)‘)UT = Cg, (35)

donde C' y C5 son constantes de integracion.

Combinando las ecuaciones 3.4 y 3.5 se obtiene

d /
(p+ p)e J=riw (1+ e’\u2)1/2 e = poo + Poo- (3.6)
El valor py + poo surge de tomar el limite » — oo en la expresion del
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3. Acrecién global de materia no bariénica 49

lado izquierdo de la igualdad®.

De la expresiéon 3.3 y las integrales de movimiento 3.4 y 3.5, se puede

obtener una expresién para la tasa de acreciéon

M = — A7 (poo + Poo)Co, (3.7)

donde se ha usado que en el limite » — 2M la influencia del ciimulo
globular es despreciable y la métrica se aproxima a la de Schwarzschild,

de manera que A +v = 0.

La constante Cy determina el flujo de acrecion sobre el agujero negro
y puede ser calculada fijando los parametros del problema en cualquier
punto. Como fue desarrollado en la seccién 2.2.2, existe un punto critico
para estos flujos de acrecién, que puede ser utilizado para determinar
el valor de Cs. Para esto, se reescriben las ecuaciones 3.4 y 3.5 en su

forma diferencial; al combinarlas se obtiene

{(e"’ + M) ey — 8} du +
u

1
[(e_” +eru) H(—e T + (N = Ve )+

2
Noo3Y 2 voooXN 2

donde se ha usado explicitamente la ecuacién de estado del fluido.
Siguiendo lo desarrollado en la seccién 2.2.2, al requerir que ambos

corchetes se anulen, resulta

—V(ro)(l—w)——=0, (3.9)

IEn el infinito, la métrica tiende a la de Schwarzschild, i.e., v y A tienden a cero.
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50 3.1. Modelo semi-analitico

9 w
= . 3.10
e 10 (3.10)

Aqui el subindice “c” indica que las variables correspondientes son eva-
luadas en los valores criticos. Es evidente de la ecuacién 3.10 que no
existe punto critico para w < 0 (energia oscura). Este caso serd estu-
diado por separado més adelante; ahora nos restringimos al caso w > 0.
Misner et al. (1970) demostraron que, para un sistema estelar esférico

se cumple

2m(r)

V(r) = T —2m(] (3.11)

Con esta definicién para v/, r. queda definido por la ecuacién implicita

m(re) 2w
r. 143w’

(3.12)

Esta ecuacion muestra que para un cimulo dado, la ubicacién del punto
critico depende exclusivamente de valor de w. Evaluando las ecuaciones
3.5y 3.6 en el punto critico, podemos reemplazar Cy en la ecuacién 3.7
para obtener una expresién final para la tasa de acrecién en términos

de cantidades conocidas,

M= —7(1+w)pe [e”c(l + 1°_"w)] o

(1 L_dwfmz(n) (11&0)265”6. (3.13)

Es interesante destacar que M resulta proporcional a m? (re) que, de-

pendiendo de la ubicacién del punto critico, su valor puede encontrarse
entre M? y (Mg + M)?, donde M, es la masa del cimulo globular.

Dado que My, > M, la acrecién puede ser intensificada si el punto
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3. Acrecién global de materia no bariénica 51

Cuadro 3.2.1: Parametros del modelo.

Radio de escala del cimulo (7o) 0.35 pc
Radio tidal del cimulo (r;) 44 pc
Concentracién del cimulo (cg) 1.8
Distancia galactocéntrica del ctimulo (Ry.) 3.1 kpc
Masa del agujero negro (M) 3000 M,
Densidad de materia oscura a Ry (pPM) 4,0 x 1072'kg m™®
Densidad de energia oscura (pPF) 7,7 % 107%kg m™*

critico se encuentra en las regiones méas externas del camulo.

En las siguientes secciones se aplica este modelo a algunos fluidos con
distintas valores del parametro w de la ecuacion de estado y se analizan

las tasas de acrecién resultantes.

3.2. RADIACION DE FONDO

Alpher & Herman (1948) fueron los primeros en predecir tedrica-
mente la existencia de una radiacién de fondo de cuerpo negro que se
estaria enfriando con la expansién del Universo. Predijeron, ademas,
que la temperatura actual de esta radiacion en el presente deberia ser
del orden de ~ 10 K. Asi, esta radiacién de fondo seria mas facilmente
detectable en frecuencias de microondas y surge el nombre cosmic mi-
crowave background radiation (CMBR). Sin conocer esta prediccién
tedrica, Penzias & Wilson (1965) realizaron, por accidente, la primera
deteccién de la radiaciéon cosmica de fondo mientras calibraban una
antena de radio de telecomunicaciones para Laboratios Bell. Afios de-
spués, el satélite COBE (Cosmic Background Ezxplorer) fue lanzado al
espacio para estudiar la CMBR en detalle. En la figura 3.2.1 se observa
el espectro completo tomado del trabajo de Mather et al. (1990).
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52 3.2. Radiacion de fondo
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Figura 3.2.1: Espectro de la radiacién césmica de fondo tomado por COBE
(de Mather et al., 1990).

Como primer ejemplo de aplicacién del modelo desarrolado en la sec-
cién 3.1, se considera la acrecién de un fluido perfecto relativista; la
radiacion césmica de fondo para la cual p = p/3. En este caso, w es
del orden de la unidad. La descripcién de la distribucién del ciimulo
globular mas el agujero negro es la presentada en la seccién 2.1.1, con
radio de King ry = 0,35 pc, concentracion ¢, = 1,8 y un agujero negro
central de M = 3000Mg. Los pardmetros del modelo, tomados de Har-
ris (1996), han sido elegidos de modo tal que representen la distribucion
de masa de NGC 6388, uno de los mas fuertes candidatos a albergar
un IMBH.

De la ecuacién 3.12 pueden estudiarse las contribuciones individuales
del agujero negro y el cimulo globular a la distribuciéon de masa. En
la figura 3.2.2 se muestra un grafico del miembro izquierdo de esta
ecuacién para nuestro modelo en particular. El crecimiento asintético
para 7 — 0 es consecuencia del campo gravitacional del IMBH en el

centro (~ M/r), mientras que el pico en r/ry ~ 10 se debe a la contribu-
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cién particular del ctimulo®. Puede verse que para un fluido relativista
con w ~ 1, el lado derecho de la ecuacién 3.12 toma valores del orden
de la unidad, varios érdenes de magnitud por encima del maximo en
m(r)/r. Luego, el radio critico estd ubicado en r < g, siendo el agujero
negro el que domina la escena. La métrica, en consecuencia, puede ser
aproximada por la métrica de Schwarzschild para encontrar r¢, ue y M.
De esta manera, el problema se reduce al de un IMBH aislado y la tasa

de acrecion depende sélo de M?, como predijeron Babichev et al. (2004).

Para estudiar el caso particular de la radiacién césmica de fondo se
tomé como valor para la densidad p = 7,0425 x 1073! kg m~3. Este
valor surge de asumir una contribucion fraccional de la radiacion -dada

por el modelo cosmoldgico estandar-

Opag = 229 = 5% 1077, (3.14)
Perit

donde p.;; es la densidad critica del Universo definida como

p=18T78 x 10-2%%, (3.15)

siendo h = 0,75 el parametro adimensional de Hubble, de manera que
la constante de Hubble hoy es Hy = 7,5 x 107km seg~! Mpc ™.

La tasa de acrecién resulta, entonces, M = 1,7 x 1072 M, yr 1,
un valor completamente despreciable como consecuencia tanto de la
dependencia con la masa del IMBH de M como de la baja densidad
de fotones del fondo césmico durante la era dominada por materia en
la que se formaron los sistemas estelares. Este valor esta en excelente

acuerdo con los resultados de de Freitas Pacheco (2011).

2Para un ctimulo globular M (r)/r — 0 cuando r — 0, pues la masa contenida
en un radio infinitesimal es estrictamente nula.
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Figura 3.2.2: Cociente m(r)/r para un cimulo globular tipico con un IMBH.
Las lineas segmentada y punteada definen los valores maximo y minimo de
2w/(1 + 3w) para los cuales la Ec. 3.12 posee tres soluciones.

3.3. MATERIA OSCURA

La primer evidencia de existencia de la materia oscura fue encon-
trada por Fritz Zwicky en 1933. Su trabajo se basé en la medicion de
las velocidades radiales de siete galaxias pertenecientes al cimulo de
galaxias Coma. En particular, encontré que cada galaxia individual se
movia con velocidades radiales que diferian de la velocidad media del
ciimulo, con una dispersién de 700 km s—!. Dicha dispersién fue inter-
pretada como una medida de la energia cinética por unidad de masa
de las galaxias en el cimulo a partir de la cual, usando el Teorema del
Virial, Zwicky (1933) realizé estimaciones para la masa del cimulo ba-
jo estudio. Luego, compar6 la relacién masa-luminosidad obtenida con
este método con aquella obtenida a partir de las curvas de rotacién de

las espirales cercanas encontrando que la primera excede a la segunda
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en, al menos, un factor 400%. Entonces, concluyé que un alto porcentaje
de la masa del ciimulo es algin tipo de materia invisible u oscura que
solo puede detectarse a través de sus efectos gravitacionales. Si bien
el factor 400 obtenido en el trabajo de Zwicky (1933) resulté en una
sobreestimacién del mismo, su trabajo di6 lugar a estudios posteriores
que concuerdan en la existencia de la materia oscura y permitieron
refinar las predicciones de Zwicky (ver los reviews de Einasto, 2009,
Kuhlen, Vogelsberger & Angulo, 2012, para informacion detallada y

una descripcién de la situacion actual de este tema).

La materia oscura fria es un fluido no relativista cuya energia tér-
mica y presion resulta despreciable, por lo que p es, esencialmente, la
densidad de energia en reposo. Para este tipo de fluido se puede usar
la ecuacion de estado p = wp con w <K 1, si asumimos que el flujo es
isotérmico y w es igual al cuadrado de la velocidad del sonido en el

medio?.

De la Figura 3.2.2 puede verse que para un fluido con w < 1,5x 1077,
el flujo de acrecién es modificado por la presencia del ctimulo globular®,
siendo éste el mismo que en la seccién anterior. Para valores todavia
més bajos de w (w < 5 x 107!, por debajo de la linea punteada en
la figura 3.2.2), el punto critico se encuentra ubicado lejos del centro
del cimulo (Figura 3.3.1) y, en consecuencia, m(r.) ~ M + My.. Por
consiguiente, se espera que, de acuerdo a lo discutido en la seccién 3.1,
la tasa de acrecién resulte intensificada respecto del valor estimado en
el escenario de agujero negro aislado. Existe, ademads, una region de
transicién en la que la ecuacién 3.12 tiene tres soluciones (entre las

lineas punteada y segmentada en la Figura 3.2.2). Estas, por simplici-

3Esta discrepancia fue referida en aquel momento como el problema de la masa
escondida.

4en unidades de la velocidad de la luz.

SEsto implica que el lado derecho de la ecuacién 3.12 es del orden de ~ 3 x 1077,
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dad para la descripcién de la figura, las llamamos primera, segunda y
tercera, siendo la primera, la ubicada mas cerca del centro del ciimulo.
Sin embargo, solo dos de ellas son fisicamente aceptables. Si la segunda
solucion correspondiese al verdadero radio critico, en los radios corres-
pondientes a las otras soluciones de la ecuacién 3.12 la derivada de la
velocidad deberia anularse, violando las condiciones de contorno para
la velocidad del flujo. De esta manera, solo las soluciones primera y
tercera son posibles, aunque solo una de ellas corresponde al verdadero
radio critico. Para encontrar este valor, las ecuaciones del flujo 3.8 son
integradas para ambos valores utilizando un esquema de integracion
de Euler. La integraciéon converge sélo para uno de estos valores, indi-
cando que éste es el valor correcto para .. En el caso de NGC 6388,
esta integracién muestra que el radio critico es la solucién primera (o
interna) si w > w; = 1,5 x 107%] y la solucién tercera (o externa), en
el otro caso. Para este valor de transicion, la posicién del punto criti-
co cambia abruptamente (Fig. 3.3.1). Este cambio, probablemente un
artificio debido a la simplicidad del modelo, no afecta las conclusiones,

como serd demostrado més adelante.

En la Figura 3.3.2 se muestran los resultados para la tasa de acrecién
estimada a partir de la ecuacién 3.13. Para esta estimacion se utilizd
Poo = pPMc? (ver Tabla 3.2.1), donde pPM es la densidad de materia
oscura a la distancia galactocéntrica del cimulo globular, la cual fue
tomada del trabajo de Klypin, Zhao & Somerville (2002). El perfil para
la densidad de materia oscura en la Galaxia es el propuesto por Navar-
ro, Frenk & White (1995, 1996). Puede verse un cambio abrupto en el
valor de la tasa de acrecién como consecuencia del cambio correspondi-
ente en 7.. En wy, ~ 3 x 1071, r, alcanza el radio de marea del ctimulo
globular. Si r > r, las fuerzas de marea de la Galaxia se vuelven domi-
nantes y el ciimulo ya no puede ser considerado como un objeto aislado.

En este caso, las predicciones de nuestro modelo no son confiables.
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Es necesario discutir, al menos brevemente, el efecto que tiene sobre
la tasa de acrecion el movimiento relativo del ctimulo globular (y en
consecuencia del IMBH) respecto de la materia oscura. Hoyle & Lyt-
tleton (1939) derivaron una féormula para la tasa de acrecion en el caso
de un fluido clasico siendo acretado por un objeto que se mueve en él,
similar a la obtenida por Bondi & Hoyle (1944). De acuerdo a lo de-
sarrollado por Hoyle & Lyttleton (1939), la relacién entre la tasa de
acrecién M (v) sobre un objeto en movimiento con velocidad v respecto
del fluido y la tasa de acrecién M sobre un fluido en reposo, estd dada
por

3

M(U> = MO (1}2 N 65)3/27 (316)

2w es la velocidad del sonido en el medio. Cabe destacar

donde ¢ = ¢
que tomando el limite newtoniano w — 0 de la tasa de acrecion, ésta
tiende a aquella de Bondi & Hoyle (1944). Por consiguiente, asumo que
el factor de correccién dado por la ecuacién 3.16 puede ser utilizado
para derivar M (v) de My en este modelo. En la Figura 3.3.2 se muestra
la tasa de acrecién correspondiente a distintos valores de la velocidad
del cimulo v = 0, 100, 200 y 500 km /s, valores tipicos para el movimien-

to de ojetos del halo Galéctico, como los cimulos globulares.

Si se desprecia la evolucion cosmoldgica de la densidad de materia
oscura, se puede realizar una estimaciéon de la cantidad de materia
AM acretada por el agujero negro durante el tiempo de vida del cu-
mulo globular At ~ 10 Gyr. En el caso que w < 1077, M depende de
m(r.) con r. > 1o de modo que el cambio en la tasa de acrecién de-
bido al incremento de la masa del IMBH puede ser despreciado. Por

consiguiente, se puede estimar AM =~ MAt > 10* M, para cualquier
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Figura 3.3.1: Radio critico para el sistema cimulo-IMBH como funcién del
parametro de estado w. Los circulos y rectangulos corresponden a las solu-
ciones interior y exterior de la Ec. 3.12, respectivamente.
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Figura 3.3.2: Tasa de acrecién para el sistema cimulo-IMBH como funcién

del parametro de estado w, para distintas velocidades del cimulo relativas al

fluido. Las lineas segmentadas verticales corresponden a los Iimites superior e
inferior de la regién de transicién.
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valor razonable de v. Este valor resulta en contradicciéon con las cotas
superiores estimadas al presente por Cseh et al. (2010), Lanzoni et al.
(2007), Lutzgendorf et al. (2011) en NGC 6388. Por otro lado, en el
caso que w 2> 107 la tasa de acrecién es suficientemente baja de modo
de evitar este desacuerdo entre el modelo y las observaciones. Este es
un resultado notable, ya que implica que o bien el cimulo globular no
alberga un IMBH o bien la materia oscura es colisional y existe una
cota inferior para el pardmetro de estado de la materia oscura del or-
den de 1077, similar al resultado obtenido por Guzman & Lora-Clavijo
(2011).

3.4. ENERGIA OSCURA

Durante la dltima década se ha acumulado una cantidad apreciable
de trabajos que sugieren que la expansién del Universo ocurre de mane-
ra acelerada. Estas conclusiones se basan, principalmente, en las obser-
vaciones de supernovas la (Kowalski et al., 2008, Perlmutter, Aldering
& Goldhaber, Riess, Filipenko & Challis, 1998) y de la CMBR (Ko-
matsu et al.,, 2009) en combinacién con mediciones de la constante
de Hubble y estructura a gran escala (Cole et al., 2005). Una posible
explicacién para esta expansion acelerada® resulta de introducir una
nueva componente de fluido césmico, la energia oscura, con parametro
de estado w < —1/3. Al dia de hoy, si bien no existe una teorfa que ex-
plique acabadamente la naturaleza de esta energia oscura, una amplia
gama de modelos proponen distintos escenarios de formacién y evolu-
ci6én para este fluido (el lector es referido al review de Copeland, Sami
& Tsujikawa, 2006, para una descripcién detallada de estos modelos).
El modelo mas simple supone que la energia oscura se encuentra conec-
tada con la energia de vacio, la constante cosmoldgica, a través de un

pardmetro de estado w = —1.

6 Asumiendo la validez de la relatividad general a grandes escalas.
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60 3.4. Energia oscura

En la seccién anterior, las estimaciones se han basado en la existencia
de un radio critico y, en consecuencia, de una velocidad critica del
fluido. Sin embargo, de la ecuacién 3.12 puede verse que en el caso de
fluidos inestables (w < 0), como es el caso de la energia oscura, no
existe tal punto critico fuera del horizonte de eventos del agujero negro
(re < 2M). Siguiendo la idea de Michel (1972) y Babichev et al. (2004),
consideramos que, en este caso, las inestabilidades del flujo causan el
crecimiento de la velocidad del fluido, hasta que alcanza la velocidad de
la luz al llegar al horizonte de eventos. Esta es, entonces, la condicién
de contorno que reemplaza a los valores criticos. Bajo esta hipdtesis,
la tasa de acrecion resulta idéntica a la estimada por Babichev et al.
(2004),

M = 167(1 + w)peo M. (3.17)

Este resultado tiene una interpretacién simple: en este régimen, las
fuerzas de presién de un fluido relativista son del orden de la fuerza
gravitacional producida por el agujero negro cerca de su horizonte que
resulta mucho mayor que aquella ejercida por el cimulo. De esta mane-
ra, el sistema se comporta como si el agujero negro estuviera aislado, tal
como proponen Babichev et al. (2004). Otro punto notable de la tasa
de acrecién 3.17 es que M es negativa cuando w < —1 (por ejemplo,
en el caso de energia fantasma), produciendo un decrecimiento en la
masa del agujero negro. Es importante destacar que este seria el caso
si la Segunda Ley Generalizada es violada, de acuerdo a lo estudiado
por de Freitas Pacheco & Horvarth (2007).

En el caso de NGC 6388 y usando el valor actual para la densidad
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de energia oscura pPEc? como po, (ver Tabla 3.2.1), se obtiene

. M \?
M =95x 10" My yr (1 +w) () : (3.18)
Mo

Dado el factor del lado derecho de la igualdad de la ecuacién 3.18, tanto
la tasa de acrecién como la masa adquirida (o perdida) por un IMBH de
10%2-10* M, durante los tltimos 10 Gyr es despreciable. Asi, se puede
concluir que la acreciéon de energia oscura no cambia la evolucién de la

masa del objeto acretante si éste es un IMBH.

3.5. APLICACION A AGUJEROS NEGROS DE MASA ESTE-
LAR

Dada la relevancia de los resultados presentados en las secciones pre-
vias, resulta interesante investigar sobre los mismos en otros escenarios,
aun cuando este estudio esta fuera del alcance de esta Tesis. Una posi-
bilidad que surge para corroborar los resultados obtenidos al estudiar
la acrecién de materia oscura es investigar el proceso de acrecion de
este fluido sobre agujeros negros de masa estelar (StMBHs). Esto tiene
la ventaja de que la existencia de estos objetos estd establecida, por
lo que un resultado similar al de la seccién anterior tendria una im-
plicancia directa sobre las propiedades de la materia oscura. Algunos
de estos objetos tienen masas conocidas y sus velocidades bien deter-
minadas. Tal es el caso de XTE J1118+480, una nova generada por
un agujero negro que emite en rayos X, descubierta (Remillard et al.,
2000) con el RXTE All Sky Monitor el 29 de Marzo de 2000. Esta fuente
de rayos X esta constituida por un StMBH de Mgy = 6,9 + 0,9 M,
una estrella companera donante de Mgopante = 0,3 £ 0,2 My, sepa-
rados una distancia R = 3 R con un periodo orbital de 0.17 dias
(McClintock et al., 2001, Wagner et al., 2001). La érbita de este ob-

jeto fue estudiada un afio después de su descubrimiento por Mirabel
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et al. (2001), quienes utilizaron observaciones en radio tomadas con
Very Long Baseline Array (VLBA). Dado que existe cierta discrepan-
cia entre los valores reportados por distintos autores para la veloci-
dad radial del centro de masa, el valor obtenido por Mirabel et al.
(2001) es el promedio de los valores estimados a partir de sendos valo-
res, (U = =105+ 16,V = —98 £ 16, W = —21 £ 10) km sec™! en el

estandar local de reposo.

En la Figura 3.5.1 se muestra la tasa de acrecién obtenida para este
agujero negro, adoptando una velocidad media vgy ~ 140km/s. Puede
observarse que en el caso que el agujero negro es considerado en reposo,
el escenario es similar al estudiado para un IMBH: la masa que habria
acretado en ~ 10 Gyr se encuentra ~ 2 érdenes de magnitud por enci-
ma del valor real de la masa. Sin embargo, al considerar el movimiento
del agujero negro y la consecuente correccion para la tasa de acrecién
3.16, la cantidad de masa acretada disminuye sensiblemente como con-

secuencia de la disminucion del factor de correcciéon (Figura 3.5.2).

De esta manera, los StMBHs no resultan ttiles para verificar las
propiedades de la materia oscura, mientras que si la existencia de los
IMBHSs fuese corroborada y se desarrollaran modelos detallados para
la acrecién sobre estos objetos, resultarian en excelentes herramientas

para investigar la cuestién.
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Como en otros sistemas que contienen objetos compactos, la detec-
cién de acrecién en curso puede ser de utilidad para poner limites a la
existencia y propiedades del IMBH. Por esta razén, se llevaron a cabo

diversas busquedas de fuentes centrales de rayos X en distintos ciimulos.

La deteccién de fuentes centrales con propiedades consistentes con
aquellas esperables para un IMBH acretante ha sido reportada para
dos ciimulos: NGC 6388 y G1. (Kong et al., 2010, Nucita et al., 2008).
Para otros ctimulos, sélo se obtuvieron cotas superiores para la lumi-
nosidad de rayos X, del orden de ~ 103732 erg s (Maccarone, 2004,

y sus referencias). Suponiendo que el IMBH acreta del medio intraci-
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mulo (ICM), que éste tiene una densidad similar a la medida por Freire
et al. (2001) en NGC 104 y que la eficiencia radiativa es similar a la
observada en otros sistemas que contienen agujeros negros, Maccarone
(2004) concluye que la tasa de acrecién debe ser mucho menor que la
predicha por el modelo de Bondi & Hoyle (1944) para ser consistente
con los limites observacionales. Ademads, basandose en la correlacién
entre las luminosidades en rayos X y radio para el caso de agujeros
negros estelares (Gallo et al., 2003), este autor considera que la emisién
en radio del sistema seria mucho mas facil de detectar que aquella en
rayos X. Sin embargo, no se han detectado fuentes de radio centrales en
camulos globulares galdcticos lo que, segiin Maccarone (2004), impon-
dria fuertes limites a las masas de los hipotéticos IMBHs. Solo Ulvestad
et al. (2007) reportaron la deteccion de una fuente de radio a ~ 1 arcsec
del centro de G 1 en M 31. Ellos concluyen que esta emisién es consis-
tente con la esperada para un IMBH de 2 x 10* M, acretando en el
centro de este cimulo. No obstante, este resultado ha sido cuestionado

por las observaciones recientes de Miller-Jones et al. (2012).

Resulta evidente que la deteccion (o la falta de ella) de fuentes ali-
mentadas por acreciéon en los centros de los ciimulos es crucial para la
investigacién de la existencia y naturaleza de los IMBHs. En este con-
texto, la intrepretacién tanto de la emisién en X como en radio ha sido
realizada usando modelos simples para la tasa de acreciéon. En particu-
lar, se ha utilizado el modelo de Bondi & Hoyle (1944) que supone que
un agujero negro aislado acreta de un medio homogéneo y estatico. Sin
embargo, el agujero negro no se encuentra aislado sino inmerso en el po-
tencial gravitorio del cimulo globular y, ademaés, el medio intractimulo
no posee ninguna de las dos caracteristicas previamente mencionadas
debido, por un lado, a la constante emisiéon de materia en forma de
vientos por parte de las gigantes rojas y, por otro, a los pasajes del ci-

mulo a traves del plano Galactico que remueven este medio (Roberts,
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1989). Los efectos de estos procesos sobre la tasa de acrecién debe ser
cuantificados si se quiere realizar una correcta comparacién entre los

modelos y las observaciones.

En este capitulo se presenta el modelo que he desarrollado para el
flujo de acrecién del medio intracimulo sobre un IMBH en el centro de
un cimulo globular, incluyendo el potencial gravitatorio de las estrellas
y su contribucién al medio interestelar. Se presentan estimaciones de
la tasa de acrecion y su dependencia con la masa del agujero negro y
la temperatura del gas. En la secciéon 4.1 se describen las ecuaciones
hidrodinamicas del flujo y se discuten sus caracteristicas principales.
En las secciones 4.2 y 4.3 se discuten distintas condiciones de contorno.
En ambos casos se estudia el impacto de las mismas en la solucién y
la dependencia de ésta tltima con los pardametros del modelo. En la
seccion 4.4 se analizan las diferencias con el modelo tradicional de Bon-
di & Hoyle (1944). En la seccién 4.5 se realizan estimaciones sencillas
sobre la luminosidad en rayos X y se discute su correspondencia con
las observaciones. Por tltimo, en la seccion 4.6 se discute la posibili-
dad de describir la acrecién sobre un IMBH con un flujo adiabatico,
mientras que en la seccion 4.7 se resumen los resultados y conclusiones

pertinentes a este capitulo.

4.1. ECUACIONES BASICAS DEL MODELO

Con el fin de entender el proceso de acreciéon por parte de un IMBH,
se estudia la dindmica del medio intractiimulo, bajo la accién del campo
gravitacional del cimulo y el agujero negro. El objetivo es estimar la
tasa de acrecién y compararla con aquella que resulta del modelo de
Bondi & Hoyle (1944).

El medio intracimulo es generado por la pérdida de masa de las
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gigantes rojas en el cimulo. Suponiendo que la distribucién de estas
estrellas sigue la distribucién de masa estelar del cimulo y que la tasa
de pérdida de masa promedio es la misma para todas las gigantes rojas,
la tasa a la cual crece la densidad del medio intraciimulo debido a la

inyeccion de materia de estas estrellas puede escribirse

p=ap" (4.1)

donde p* es la densidad de masa estelar. El término de la derecha
describe la inyeccién de gas por parte de las estrellas a una tasa frac-
cional « para la cual se ha obtenido una estimacién de 107141071 yr—!
a partir tanto de trabajos tedricos como observacionales (Priestley et
al., 2011, Scott & Rose, 1975). El campo gravitacional del cimulo y el
IMBH es descripto utilizando el modelo de Miocchi (2007) presentado

en el Capitulo 2.

Siguiendo lo propuesto por Scott & Rose (1975), suponemos que el
medio interestelar es un gas ideal. Esta hipotesis esta justificada pues,
el camino libre medio resulta menor a las escalas caracteristicas de este
problema, A ~ 107% — 1072 pc. Ademas, el flujo puede ser considerado
estacionario y esféricamente simétrico. La energética del medio inter-
estelar es poco conocida, por lo que exploraremos dos hipétesis. En
primer lugar se considera un flujo isotérmico. Dado que las estrellas ex-
pulsan gas introduciendo energia en el flujo, esto equivale a suponer un
enfriamiento suficientemente eficiente como para mantener la tempera-
tura constante. Por otro lado, al final del capitulo, se considera un flujo
cuasi-adiabético en donde la tnica fuente de energia son las estrellas.
Bajo la hipotesis de fluido isotérmico, las ecuaciones de continuidad y

Euler describen la dindmica del flujo. La primera, resulta

1d

ﬁJ(PTQU) = ap”, (4.2)
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donde r es la coordenada radial y u y p son la velocidad y densidad del

fluido, respectivamente. La ecuacién de Euler resulta

du kgT dp GM(r)p
pus =

o dr R aup®, (4.3)

donde G es la constante de gravitacién universal, kg es la constante
de Boltzmann, u es la masa molecular media del gas, M (r) es la suma
de la masa estelar contenida en un radio r y Mgy la masa del agujero
negro. Suponemos, ademads, que el material se inyecta con velocidad
nula en el flujo, pues en promedio las velocidades estelares son nulas y

los vientos de las estrellas, simétricos.
Estas ecuaciones pueden simplificarse introduciendo la variable § =
q/a, donde ¢ = pur? es el caudal, resultando

dq 2
— =y 4.4
d?“ p r ) ( )

dr  u?—c?

du u 22 GM(r)  (u®+ A)rPp*
= - 2 - ~ ) (45)
r r q
donde ¢, = kpTpu~! es la velocidad del sonido en el medio. Resulta
importante destacar que, con esta simplificacion, las ecuaciones pueden
ser resueltas independientemente de «. Sin embargo, este valor debe

ser conocido para calcular la densidad y la tasa de acrecién.

La ecuacién 4.4 puede ser integrada directamente, obteniendo

T M*
q= / p*TIQdT/ +qo = & ~+ qo, (46)
0 4

donde la constante de integracion ¢, resulta proporcional a la tasa de
acrecion del agujero negro. Aunque la integracién debiera realizarse
desde el radio de Schwarzschild, éste resulta despreciable respecto de

todas las escalas en nuestro modelo, de modo que es aproximado a cero.
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Para llevar a cabo la integracion, se definen variables adimensionales
E=rryt, ¢ =uo™! (y, en consecuencia, ¥s = c;o0 ), w = G(pord) T,
() = M) (dmpor) ™, Qun = Mau(dmpord) L, y Q&) = 7€) +
Qgn, donde 7y es el radio de King, pg es la densidad central del ctimulo,
y 02 = 4wGpors/9 es el pardmetro de dispersion de velocidades. Con

estas definiciones, las ecuaciones 4.5 y 4.6 pueden ser reescritas como

w= (&) + wo, (4.7)

(4.8)

de -2\ € dE w &

Estas ecuaciones describen la dindmica del fluido. Las mismas, repre-

W v <2¢§ dw(w§+w2)_99(§))

sentan una extensién de las expresiones de Bondi & Hoyle (1944) al
caso en el que se encuentran presentes fuentes de materia y un campo
gravitacional distinto al del objeto acretante actiia sobre el fluido. El se-
gundo y tercer término entre corchetes en el lado derecho de la ecuacién
4.8 y el primero del lado derecho de la ecuacion 4.7, representan tales
efectos. Las condiciones de contorno y el método de integraciéon son

descriptos en las siguientes secciones.

4.2. SOLUCIONES TRANSONICAS

Con el fin de integrar la ecuaciéon 4.8 se deben fijar condiciones de
contorno a partir de las cuales comenzar la integracién. En esta seccién
se detallan las condiciones de contorno que dan lugar a curvas de veloci-
dad transénicas. Al igual que en el modelo de Bondi & Hoyle (1944),
se supone que la presién en el infinito es nula, con lo cual, lejos del
agujero negro, la velocidad del flujo debe tener direccién hacia afuera
va que no hay fuentes de materia fuera del ciimulo. Por otro lado, en
el horizonte de eventos del agujero negro la materia solo puede caer ya

que no hay un gradiente de presiones que compense la atracciéon gravi-
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tacional del agujero negro. Como consecuencia directa, existe un radio
de estancamiento & en el cual v = 0. Evaluando la ecuaciéon 4.7 en

este radio de estancamiento, se obtiene

(&) = i (49)

que establece que toda la materia eyectada por las gigantes rojas ubi-
cadas dentro de & es acretada por el IMBH. Este resultado es conse-

cuencia directa de la hipétesis de flujo estacionario.

De esta manera, el radio de estancamiento separa dos regiones en
el espacio del cimulo: una zona interior, donde se desarrolla un rég-
imen de acrecién, y una zona exterior, donde existe una soluciéon de
viento. Resulta fundamental destacar que, hasta aqui, el radio de es-
tancamiento no puede ser univocamente determinado: para cada uno de
ellos existe una solucion de las ecuaciones dinamicas. Sin embargo, no
todas ellas resultan fisicamente aceptables ya que deben satisfacerse las
condiciones de Rankine-Hugoniot en &. Estas evaluadas en el radio de
estancamiento requieren que las densidades a ambos lados de & sean
iguales.

Como en el caso del problema de Bondi-Hoyle (e.g., Frank et al.,
2002), puede verse de la ecuacion 4.8 que existen valores singulares &
(llamados radios sénicos) para los cuales o bien la velocidad iguala a la
velocidad del sonido en el medio o bien la aceleracién del fluido es nula.
Este es el caso cuando la expresién entre paréntesis en la ecuacién 4.8

se anula,

fs(€) = 202 (1 — ldw) — 9%@ =0. (4.10)

Por las mismas razones expuestas en el analisis del problema de Bondi-

Hoyle, solo las curvas transénicas son consistentes con las condiciones

de contorno establecidas al comienzo de la seccién. En la figura 4.2.1
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Figura 4.2.1: Funcién que define los radios sénicos en el caso isotérmico para
el cimulo M 15 con temperaturas T' = 9976, 12559 y 15811 K. La masa del
IMBH es de 1000 Mg,. Se considera en cada caso el radio de estancamiento
correcto, segun el criterio explicado en el texto.

se muestra el perfil de la funcién f;(§) que se obtiene suponiendo un
IMBH de 1000 Mg en el centro del cimulo M 15, para tres valores
diferentes de la temperatura, 7' = 9976, 12559 y 15811 K. Para las
temperaturas méas bajas, se encuentran 3 radios para los cuales se sa-
tisface la condicién f4(§) = 0. No obstante, s6lo dos de ellos pueden
ser interpretados como los radios sénicos; el primero y el dltimo. Si el
del medio fuese un radio sénico, el dltimo corresponderia a un radio
para el cual du/dr = 0 y la velocidad aumetaria, contrario a lo requeri-
do en el radio de estancamiento &;. En aquellos casos que mas de un

radio sénico fuese encontrado, se llevé a cabo la integracién para ambos.

Dado que &; no se conoce a priori, el problema fue resuelto numéri-

!Esta eleccién de temperaturas corresponde a una escala logaritmica, logT =
3,99, 4,09 y 4,19.
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camente para una grilla de valores de & entre 0 y el radio de marea
del ciimulo. Para cada uno de estos valores, se utilizé6 un algoritmo de
bisecciéon para encontrar los radios sonicos en las regiones interior y
exterior. Luego, se integré la ecuacién 4.8 (con un algoritmo de Runge-
Kutta de orden 4) hacia adentro, comenzando desde el radio sénico
exterior y, hacia afuera, comenzando del radio sonico interior. Para
cada & se evalud la diferencia entre las densidades a cada lado del
radio de estancamiento y, luego, fue interpolada a cero para encontrar
el verdadero radio de estancamiento. Una vez que este valor fuera en-
contrado, se integraron las ecuaciones 4.7 y 4.8 con el fin de obtener

los perfiles completos de densidad y velocidad.

4.2.1. EXPLORACION DEL ESPACIO DE PARAMETROS

Antes de realizar un estudio sobre la totalidad de cimulos Galécti-
cos, se estudian 4 de ellos, que cubren el rango de concentraciones de
los ctimulos de la Via Lactea (ver la Tabla 4.2.1): NGC 7078 (M15),
Liller 1, NGC 6626 (M28) y NGC 5139 (w Cen). Cada cumulo es carac-
terizado por su valor de la concentracion cgc (definida como el cociente
entre el radio de marea y rg), y dos de los tres pardmetros rg, po, 0.
Este conjunto de parametros junto a la masa del IMBH son suficientes
para construir el modelo de Miocchi (2007) para la distribucién de masa
estelar M(r). La concentracién y la masa del agujero negro definen el
perfil de M (r) mientras que los otros parametros solo fijan la escala
del problema. De esta manera, dado el ciimulo solo dos parametros re-
sultan libres: la temperatura adimensional (o la velocidad del sonido
¢s/o) y la masa del IMBH, Qpp. Para cada uno de estos ciimulos se de-
sarrollan modelos de acrecién para distintos valores de los parametros
libres. Aunque NGC 7078 y Liller 1 poseen el mismo valor de la con-
centracion, difieren en los pardmetros de escala, lo que permite estudiar

distintos rangos de los parametros libres adimensionales. La tempera-
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Cumulo o 70 00 cac

(kms™') (pc) (Mg pe?)
NGC 7078 (M 15) 108 042 1.12x10° 229

Liller 1 505 015 1.90x10° 23
NGC 5139 (w Cen)  10.2  3.58 1.41x103 1.31
NGC 6626 (M 28) 78 038 7.24x10* 1.67

Cuadro 4.2.1: Parametros de los 4 cimulos de ejemplo tomados de Har-
ris (1996). La densidad central fue estimada suponiendo una relacién
masa—luminosidad M /Mg ~ L/Lg.

tura del gas cubre el rango esperado 5000 — 15000 K (Knapp, 1996,
Priestley et al., 2011, Scott & Rose, 1975). Por otro lado, la masa del
agujero negro cubre el rango 102-10* M. Masas mayores cambiarfan la
dindmica estelar y la estructura del cimulo mientras que para masas
menores la hipotesis que establece que el agujero negro se encuentra en

reposo seria invalida.

En las Figuras 4.2.2 y 4.2.3 se muestra el radio de estancamiento & y
la tasa de acrecién (adimensional) Q* (&) como funcién de los pardmet-
ros libres ¢s/o and Qpy, respectivamente. Vale la pena resaltar que la
tasa de acrecién M puede ser recuperada como M= af2* (&) pors, si se
utiliza un valor adecuado para «. Puede observarse del panel izquier-
do de la Figura 4.2.2 que el radio de estancamiento decrece con ¢s/o.
Esto puede entenderse en términos de la energética del gas: para tem-
peraturas mas altas el gas tiene mdas energia y puede escapar de la
region central del camulo donde el pozo de potencial es mas profundo,
consiguiendo que el radio de estancamiento se mueva hacia adentro.
Esto resulta en una tasa de acrecién menor (panel inferior de la mis-
ma figura). Otro resultado interesante es que la tasa de decrecimiento
de la curva del radio de estancamiento se acenttia en ry ~ rg, donde

¢s/o ~ 1. El rdpido crecimiento de la masa estelar del cimulo a me-
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dida que se alcanza el centro provoca este cambio abrupto en la tasa
de acreciéon. Dicho cambio sugiere la existencia de dos regimenes de
acrecién (Pepe & Pellizza, 2013): para temperaturas altas (¢s/o 2 1),
el radio de estancamiento se encuentra en la region central del cimulo
(re¢ S 7o) lo cual resulta en una tasa de acrecién baja (TAB), mien-
tras que para temperaturas bajas (cs/o < 1) el radio de estancamiento
se encuentra alejado del centro (rg > rg) resultando en una tasa de
acreci6on alta (TAA). Entre ambos regimenes se observa una diferencia
de ~2 o6rdenes de magnitud en el valor de la tasa de acrecion. De la
Figura 4.2.2 puede observarse ademads, que para un valor fijo de ¢;/o el
radio de estancamiento y, en consecuencia, la tasa de acreciéon crecen

con la concentracién del cimulo (Pepe & Pellizza, 2013).

La Figura 4.2.3 muestra la dependencia del radio de estancamiento y
la tasa de acrecién con la masa adimensional del IMBH para una tempe-
ratura adimensional fija. Se exploraron para este Ultimo parametro dos
valores distintos, cada uno correspondiendo a los distintos regimenes
presentados anteriormente (TAB y TAA). Puede observarse que tanto
el radio de estancamiento como la tasa de acrecién resultan précti-
camente independientes de Qpy en el régimen TAA (Pepe & Pellizza,
2013). Esto ocurre porque lejos del centro del ctimulo, el IMBH no afec-
ta la distribucién estelar del cimulo (ver Figura 2.1.3) y la densidad de
estrellas crece muy lentamente. Contrariamente, en el régimen TAB se
observa una fuerte dependencia con la masa del IMBH (Pepe & Pelliz-
za, 2013) debido a que el radio de estancamiento se encuentra cerca de
la esfera de influencia del agujero negro donde la distribucién estelar
se encuentra dominada por el IMBH. También puede notarse que en
este régimen, la tasa de acreciéon varia también con la concentracion del

ciumulo, decreciendo a medida que la tltima crece.
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Figura 4.2.2: Radio de estancamiento (panel superior) y tasa de acrecién
(panel inferior) como funcién de la temperatura del gas para diferentes cd-
mulos (cuadrados para M 15, tridngulos para Liller 1, cruces para w Cen y
estrellas para M 28). La masa adimensional del agujero negro Q2 es ~0.007
en todos los casos. Se observa un perfil decreciente y las curvas se ubican en
el gréafico en orden creciente del valor de la concentracion.
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Figura 4.2.3: Radio de estancamiento (panel superior) y tasa de acrecién
(panel inferior) como funcién de la masa del agujero negro para diferentes ci-
mulos (cuadrados para M 15, tridngulos para Liller 1, cruces para w Cen y es-
trellas para M 28). La temperatura adimensional del gas c2/0? es ~0.34 para
los cdmulos en el régimen TAA (conjunto de curvas superior). Para aquellos
en el régimen TAB (conjunto de curvas inferior) la temperatura adimensional
es ~ 1, excepto para Liller 1 para el cual es ~ 3. Las curvas se ubican en el
grafico en orden creciente del valor de la concentracion. Puede observarse que
la dependencia de la tasa de acrecién con la masa del agujero negro puede ser
despreciada comparada con la dependencia con la temperatura del gas en el
TAA.
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Figura 4.2.4: Cociente entre el radio de estancamiento y el radio de acrecién
tradicional en funcién de la masa del agujero negro Mpy. En el régimen TAB,
el radio de estancamiento se comporta como el radio de acrecién, por lo que
la tasa de acrecién escala con Mpy igual que en el modelo de Bondi & Hoyle
(1944). Sin embargo, para un cierto valor de Mpy, la tasa es 10-100 veces
mayor.

En la Figura 4.2.4 se muestra el cociente entre el radio de estancamien-
to y el radio de acrecién definido como r,.. = GMgg/c? en funcién de
la masa del agujero negro Mgy. Puede observarse que en el régimen
TAA el cociente g /raec decrece para Mpy creciente, dado que el radio
de estancamiento es independiente de la masa del agujero negro. En el
régimen TAB, este cociente resulta aproximadamente constante, lo que
implica que M escala como ~ M2y, igual que en el modelo tradicional
de Bondi & Hoyle (1944). Sin embargo, el cociente resulta 1-2 érdenes
de magnitud mayor que la unidad, siendo entonces la tasa de acrecién
mucho mayor en este modelo que en el caso de Bondi & Hoyle (1944)
(Pepe & Pellizza, 2013).
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4.2.2. EXPLORACION DEL ESPACIO DE PARAMETROS ESTRUCTURALES
DE LOS CUMULOS DE LA ViA LACTEA

En la seccién anterior se mostrd que en algunos casos existe una de-
pendencia de la tasa de acrecién con las propiedades del camulo. Aqui
se explorara esta dependencia aplicando el modelo detallado en la sec-
cién 4.2 a todos los cimulos de la Via Lactea con parametros bien
determinados (listados en el catdlogo de Harris, 1996) para construir
modelos del flujo para distintas temperaturas y masas del agujero ne-
gro. Es necesario destacar que los resultados obtenidos en la seccién 4.2
se extienden a todos los cimulos en el catdlogo y que el mismo razo-
namiento puede aplicarse a todos ellos. Para cada cimulo se estimo la
tasa de acrecion usando el mismo valor de o que en la seccién anterior
(e = 107 yr7!). En algunos casos, los modelos debieron ser descar-
tados debido a que la masa del IMBH era del orden de la masa del
cimulo, mientras que en otros, no se encontré un radio de estacamien-
to para las temperaturas mas altas (el medio intracimulo escapa en su

totalidad como un viento).

Se buscaron correlaciones entre la tasa de acreciéon y las propiedades
del ciimulo, caracterizado por sus parametros de escala y su masa. No
se observé ninguna tendencia para la tasa de acrecién M con 74 o po,
pero si con la masa del cimulo Mq¢ y la velocidad de dispersion o. Se
muestra en la Figura 4.2.5 la dependencia entre M y o para un valor
conservador de la masa del IMBH, Mgy = 1000M, y tres temperaturas
distintas, 7' = 5000, 10000, 12600 K (panel superior) y, por otro lado,
para una temperatura fija T' = 5000K y diferentes valores de la masa
del IMBH, Mpp = 1000, 4000, 100000, (panel inferior). La tendencia
observada en el panel superior de la Figura 4.2.5 puede ser explicada en
términos de los resultados obtenidos en la seccién previa. Para un valor

fijo de T', un aumento en o implica una disminucién en ¢;/o, cambian-
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do al flujo de un régimen TAB a uno TAA en las curvas definidas en
la Figura 4.2.2. Esto explica, asimismo, por qué los cimulos globulares
con valores mas altos de o son mas propensos a ser encontrados en un
régimen TAA. La dispersion observada en esta correlacion se debe en
parte a las diferentes concentraciones de los ciimulos y, por otra parte,
al pardmetro de escala de M (pord) que es diferente para cada ctimu-
lo. En el panel inferior de la misma figura, puede observarse que este
resultado no depende de la masa del agujero negro (Pepe & Pellizza,
2013).

Una tendencia de crecimiento en la tasa de acrecién con la masa del
cumulo puede verse, ademas, en la Figura 4.2.6 para tasas de acrecién
alta (Pepe & Pellizza, 2013). La explicacién de este resultado se basa
en el hecho que estos cimulos estan acretando en el régimen TAA, en
el cual el radio de estancamiento se encuentra en las zonas externas del
cumulo y, en consecuencia, encierra la mayor parte de la masa estelar
del ctimulo. Dado que M es proporcional a la masa estelar contenida
en rg, surge la correlacion con Mgc. En otras palabras, la mayor parte
de la masa eyectada por las estrellas es acretada por el IMBH. En
cumulos mas masivos hay mas masa para ser acretada, lo que explica
la correlacién con Mgc en el régimen TAA. Se puede observar que esta
tendencia es independiente de la temperatura y la masa del IMBH y
que no presenta la misma dispersion que en el caso de la Fig 4.2.5: M y
Mgqc son escalados con la misma combinacién de parametros del cimulo
(pord), reduciendo asf la dispersién observada en aquel caso. Para los
cumulos en el régimen TAB no se observa una tendencia clara, ya que
el radio de estancamiento se encuentra en la zona interna del ciimulo
y desacopla la tasa de acreciéon de la masa del cimulo. De acuerdo a

los resultados de esta seccién, los ciimulos con valores mas altos de o
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Figura 4.2.5: Tasa de acrecién como funcién de la dispersién de velocidades
del cimulo (o) para tres temperaturas distintas (arriba): 5000K (triangulos),
10000K (cruces) y 12300 K (cuadrados). Tasa de acrecién como funcién de la
dispersién de velocidades del ciimulo para tres masas del agujero negro distin-
tas (abajo): 1000M¢, (tridngulos), 4000M (cruces) y 10000M, (cuadrados).
El valor de M es practicamente constante para aquellos cimulos con bajo o.
Los ciimulos ubicados a la derecha del grafico son los que se encuentran en el
régimen TAA. Las lineas punteadas indican los valores de o correspondientes
a los ciimulos estudiados en la seccion 4.2 y el caso particular de NGC 6388
discutido en el texto.
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Figura 4.2.6: Tasa de acrecién como funcién de la masa del cimulo para tres
temperaturas distintas (arriba): 5000K (tridngulos), 10000K (cruces) y 12300
K (cuadrados). Tasa de acrecién como funcién de la masa del cimulo para
tres masas del agujero negro distintas (abajo): 10000, (tridngulos), 4000M
(cruces) y 10000M¢, (cuadrados). Puede observarse una suave tendencia entre
la tasa de acrecién y la masa del cimulo. Las lineas punteadas indican los
valores de M@c correspondientes a los cimulos de la seccidén 4.2 y el caso
particular de NGC 6388 discutido en el texto.
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y Mgc son maés probables de ser encontrados en un régimen TAA y
son, por tanto, los mejores candidatos para realizar detecciones de la

acrecion sobre un IMBH.

4.2.3. PERFILES DE VELOCIDAD Y DENSIDAD

Una vez determinado el radio de estancamiento que satisface las
condiciones de Rankine-Hugoniot es posible obtener la solucién com-
pleta, es decir, las curvas de velocidad y densidad para el flujo. Ya que
previamente se analizé en detalle el comportamiento del radio de es-
tancamiento? con los distintos pardmetros, aqui solo se muestran las
curvas de velocidad y densidad para un cimulo (M 15) y distintos va-
lores de la masa del agujero negro, siendo éste, en ultima instancia, el

pardmetro del modelo que se desea estimar.

En la figura 4.2.7 se muestran los perfiles de densidad y veloci-
dad para distintos valores de la masa del IMBH, 398 Mg, 1000 M,
y 3981 M. Ademas, se agregan las curvas de densidad y velocidad que
se obtienen del modelo sin agujero negro (Mg = 0). En todos los casos
la temperatura del gas es de 9976 K. Puede observarse que las curvas
de velocidad presentan todas un perfil de viento en la regiéon externa
a Test, 1.€., curvas que, luego de pasar por este radio, crecen indefinida-
mente debido a la falta de un medio externo que contenga al gas del
cumulo. En la regién interna, se encuentran los valores negativos de la
velocidad, correspondientes a un flujo de acreciéon. La existencia de este
perfil combinado de acrecién/viento es una de las principales diferen-
cias con el modelo de Bondi & Hoyle (1944). Ademas, en esta region las
distintas curvas del modelo presentado aqui pueden diferenciarse entre
si debido a la dependencia con la masa del agujero negro: a medida

que ésta crece, el gas cae mas rapidamente sobre el IMBH. Este hecho

2Y, en consecuencia, de la tasa de acrecién.
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Figura 4.2.7: Perfiles de densidad y velocidad de M 15. En todos los casos la
temperatura del gas es 9976 K. El perfil de densidad cambia cualitativamente
respecto del modelo sin IMBH: se observa un perfil con pendiente en el centro
del cmulo. En la regién interior a res se observa cierta dependencia del perfil
de velocidad con la masa del agujero negro.
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constituye, a pesar de las limitaciones técnicas actuales, un observable
de la presencia de un IMBH. Los perfiles de densidad, en cambio, no
presentan cambios significativos al variar la masa el agujero negro. No
obstante, se observa un cambio cualitativo respecto del perfil que se ob-
tiene con el modelo sin IMBH: mientras que éste tltimo conlleva a un
perfil plano de densidad en el centro, las soluciones al modelo aqui pre-
sentado muestran un crecimiento sostenido hacia el centro del cimulo.
De esta manera, tanto los perfiles de velocidad como de densidad pre-
sentan rasgos caracteristicos de la presencia del IMBH en el centro del
cumulo. Asi, este modelo brinda un marco tedrico para planificacién de
observaciones futuras tendientes a detectar IMBHs a través del estudio

de la acrecién sobre los mismos.

4.3. SOLUCIONES DE BRISAS

En la seccién 4.2 se discutié sobre las condiciones de contorno que
dan lugar a soluciones transénicas. Las mismas requieren que el cimulo
se encuentre rodeado de un medio con presiéon nula. Sin embargo, la
presion predicha por los modelos en el radio de marea del cimulo es del
mismo orden de magnitud que la presién tipica del medio interestelar
de la Galaxia. Por esta razon, en esta seccién se estudia la condicién de
contorno que da lugar a las soluciones de brisas en la regién exterior a
Test- BN este escenario, se establece que la presion exterior al medio in-
terestelar del ciimulo es distinta de cero, de modo que impide el escape
de gas en forma de viento, siendo éste frenado al escapar del mismo.
En particular, la presién del medio exterior debe equilibrar a la presion

de la brisa lejos del cimulo.

Existen dos posibles escenarios que surgen al pedir que f,(§) = 0:
o bien la velocidad alcanza la velocidad del sonido o bien su derivada

se anula y £ es un extremo local. Las soluciones de brisas surgen de
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86 4.3. Soluciones de brisas

la dltima posibilidad. En este escenario, el método de integracion es
ligeramente diferente al propuesto para las soluciones transénicas. En
la regién interna a re se busca el radio sénico, igual que en el caso
transonico, y se integran la velocidad y la densidad desde ese valor
hacia afuera hasta alcanzar el radio de marea 7. De esta manera, se
obtiene para cada radio de estancamiento con radios sénicos internos,
curvas de velocidad y densidad en funcién del radio. A partir del valor
de la densidad en el radio de marea del ciimulo, se estima entonces el

valor de la presion segin

P = p(n)(:f. (4.11)

Asi, para cada radio de estancamiento r.y se obtiene el correspondi-
ente valor de la presion en el radio de marea del cimulo que serd luego
comparado con el valor en el exterior del cimulo®. La estimacién de
éste ultimo se obtiene a partir de un modelo sencillo basado en la me-
dida de dispersion a lo largo de la linea de la visual para pilsares con
distancias conocidas (Binney & Tremaine, 1998). Segin este modelo,
puede estimarse el valor de la densidad de electrones en el entorno del

cumulo a partir sus coordenadas Galactocéntricas Ry z,

—|2| 2 4 -3
JR,2) = 125+15 10'm=3, (412
ne(R, 2) [ + 1,5exp <70pc 1+}1§0 ( )

donde Ry = 8 kpc es la distancia del Sol al centro Galéctico. A partir de
este valor de la densidad de particulas n puede estimarse la presién en

el entorno del cimulo globular suponiendo una temperatura promedio

3Recordar que para recuperar la densidad del medio es necesario suponer un
valor de la tasa de inyeccién de materia a. Ademads, se supone que la presién de la
brisa en el radio de marea apoxima razonablemente a la presién en infinito.
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del gas Galactico T'= 100 K 4 segtin la ecuacién de gas ideal

P = nkT, (4.13)

donde k es la constante de Boltzmann. Esta estimacion permite elegir
el radio de estancamiento correcto usando la condicién de contorno
sobre la presién y, a partir de éste, realizar estimaciones sobre la tasa
de acrecién. El impacto de esta condicién de contorno en la seleccion
del radio de estancamiento r. vy la dependencia de este valor con los

parametros del modelo son discutidos en las proximas secciones.

4.3.1. DEPENDENCIA DEL RADIO DE ESTANCAMIENTO CON LA PRE-
SION EXTERNA

La condiciéon de equilibrio entre las presiones interna y externa en
el radio de marea del cimulo es la que permite seleccionar una en-
tre todas las curvas de brisas posibles. En este sentido, dicha igualdad
cumple una funcién similar a las condiciones de Rankine-Hugoniot en
el caso de las soluciones transénicas. Sin embargo, el valor externo de
la presién resulta dependiente del modelo utilizado para estimar la den-
sidad en el entorno del cimulo, de modo que el valor del ry elegido
de esta manera puede variar de acuerdo al modelo Galactico utilizado
e, incluso, con la precisién del mismo en la regién de interés. Por esta
razén, resulta necesario investigar sobre los efectos de la variacién de

la presion externa sobre la seleccién del radio de estancamiento correcto.

Con el fin de realizar el estudio mencionado, se analiza el caso par-
ticular de M15. En la figura 4.3.1 se muestra la variacién de la presion
en el radio de marea del cimulo con el radio de estancamiento para

distintos valores de la temperatura del gas y la masa del agujero negro.

4De acuerdo a observaciones de la linea de 21 cm el valor de la temperatura
puede encontrarse entre 80 K y 135 K.
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88 4.3. Soluciones de brisas

El valor de la presién externa Py es el que surge del modelo Galactico
mencionado en la seccién anterior. Cabe aclarar que se han descartado
los valores de ro; muy cercanos al radio de marea pues, en estos casos
no puede garantizarse que la presiéon en el radio de marea represente
su valor en el infinito. Puede observarse que, a rq fijo, el valor de P
sube a medida que la temperatura del gas sube. Asimismo, se obser-
va un crecimiento de Pparea con la masa del agujero negro, a e fijo.
Ademss se observa que si la masa del IMBH y la temperatura del gas se
mantienen fijas, el radio de estancamiento crece con la presién externa.
Es interesante destacar que el valor de P; depende linealmente de la
tasa de inyeccién de materia «, a través de la dimensionalizacién de la
densidad p, i.e., cambios en el orden de magnitud de a implican una

eleccién diferente de rq v, en consecuencia, de la tasa de acrecién M.

4.3.2. PERFILES DE VELOCIDAD Y DENSIDAD

El estudio del impacto de la condicién de contorno en la seleccién
del radio de estancamiento muestra la fuerte dependencia que existe
con la misma. Por esa razén, resulta conveniente fijar la condicién de

> lizar la d dencia del model 1
contorno® para analizar la dependencia del modelo con la temperatura

del gas y la masa del agujero negro.

La figura 4.3.2 muestra los perfiles de densidad y velocidad para M 15
suponiendo una temperatura 7' = 9976 K para el gas. Puede observarse
que el perfil de densidad no cambia cualitativamente respecto de la
solucién transonica. Sin embargo, el perfil de velocidad, correspondiente
a una brisa, presenta dos carcteristicas interesantes. En primer lugar, se
reproduce la estructura interna del caso transénico que se muestra en la
figura 4.2.7. En segundo lugar, se observa una caracteristica distintiva

en la region exterior a 7eg: €l valor maximo de la velocidad crece con la

5Esto implica directamente seleccionar un radio de estancamiento para el modelo.
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Figura 4.3.1: Arrriba: Presién en el radio de marea vs radio de estancamiento
en M 15 para distintas temperaturas: 5000 K, 9976 K y 15811 K. En todos
los casos la masa del IMBH es de 1000 M. Abajo: Presién en el radio de
marea vs radio de estancamiento en M 15 para distintas masas del IMBH: 398
M), 1000 Mg y 3981 Mg . En todos los casos la temperatura es de 9976 K.
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90 4.4. Comparaciéon con el modelo de Bondi-Hoyle

masa del agujero negro, como consecuencia del crecimiento en la tasa
de cambio de u en el radio de estancamiento. De esta manera, si el perfil
de velocidad del gas de un camulo globular fuese medido y la presencia
de un IMBH confirmada por otros medios, la existencia de un maximo

en la region exterior seria un estimador de la masa del mismo.

4.4. COMPARACION CON EL MODELO DE BONDI-HOYLE

El modelo presentado en este Capitulo difiere del de Bondi & Hoyle
(1944) en algunos aspectos fundamentales. El primer modelo consid-
era el potencial gravitatorio del ciimulo, que difiere de uno a otro, y
ademas incluye la constante inyeccién de materia de las gigantes rojas,
por lo que el IMBH ya no acreta de un medio estético e infinito. Estas
caracteristicas conllevan a una consecuencia importante, que es la prin-
cipal diferencia con el resultado de Bondi-Hoyle: la tasa de acrecién ya
no depende tnicamente de la masa del agujero negro y la temperatu-
ra (o velocidad del sonido) del gas, sino que también de las propiedaes
del ctimulo. Asimismo, se consideran diferentes condiciones de contorno
que dan lugar a soluciones de acrecién/viento en un caso, y de acre-

cién/brisa, en otro.

En la Figura 4.4.1 se muestra la comparacion entre el modelo tran-
sénico presentado en este capitulo (para disintos ctimulos, todos a T' =
10000 K), la tasa de acrecién de Bondi-Hoyle y la tasa de Eddington,
definida como MEdd = Lpga/c?, donde c es la velocidad de la luz y
Lgaqa = 1,26 x 10%(Mpy/My) erg s™! es la luminosidad de Eddington
del IMBH. La tasa de acrecién de Bondi-Hoyle fue calculada como
MBH = 47rG2Mf3Hpacs_ 3 donde p, es la densidad ambiente del gas.

3

Para ello, usamos el valor p, = 0,2 cm™ obtenido por Freire et al.

(2001), que es el mismo valor utilizado por otros autores (e.g., Mac-
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Figura 4.3.2: Perfiles de densidad y velocidad de M 15. En todos los casos la
temperatura del gas 9976 K. El perfil de densidad no cambia cualitativamente
respecto del caso transénico. El perfil de velocidad corresponde a una brisa. La
altura del pico en la regidn exterior a 7.t correlaciona la masa del IMBH.

91



92 4.4. Comparaciéon con el modelo de Bondi-Hoyle

carone, 2004) para estimar luminosidades de rayos X. Con el fin de
obtener resultados comparables con aquellos de Bondi-Hoyle, para ca-
da modelo se eligi6 el valor de @ de modo que la densidad en el radio
de estancamiento concuerde con p,. Esta eleccion estd justificada ya
que se consigue que ambos modelos tengan la misma densidad donde el
fluido se encuentra en reposo. Los valores de a obtenidos se encuentran

en el rango 107 — 107 yr—!

, en acuerdo con algunas estimaciones
observacionales de este pardmetro (Priestley et al., 2011, Scott & Rose,

1975).

Puede verse de la Figura 4.4.1 que la tasa de acreciéon en el régi-
men TAA (como es el caso de NGC 7078 en esta Figura) ya no escala
como M2y, y depende del ctimulo. Sin embargo, en el régimen TAB
el comportamiento es similar al del modelo de Bondi-Hoyle, aunque el
valor absoluto de M es un orden de magnitud mayor. Otro resultado
interesante es que en el régimen TAA, el agujero negro alcanza tasas
de acrecion similares a la de Eddington. Esto se debe al desarrollo de
flujos de gran escala en el régimen TAA, llevando materia de las zonas
externas al IMBH y, resultando asi en una tasa de acrecién alta. Este
resultado no puede ser reproducido por el modelo de Bondi & Hoyle
(1944) a menos que se supongan valores muy altos de la densidad o
muy bajos de la temperatura. Vale aclarar que estas tasas de acrecién
super-Eddington no implican luminosidades super-Eddington ya que la
eficiencia de radiacion es, usualmente, mucho menor que 1 y la acrecién

puede ser llevada a cabo sin ser detenida por la presion de radiacion.

En el caso de las soluciones de brisa no resulta sencillo realizar una
comparacion directa debido a la fuerte dependencia de la solucién con
la condicién de contorno. Sin embargo, resulta evidente que la tasa

de acrecién ya no depende unicamente de la masa del agujero negro
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acrecién de Eddington como referencia.
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Figura 4.4.2: Tasa de acrecién obtenida con el modelo de brisas para M 15
para todos los radios de estancamiento posibles para tres valores distintos de
la masa del agujero negro (398, 1000 y 3981 M,). Se supuso un valor de la
tasa de inyecién de materia estandar, & = 107 yr—!. Se observa que M
crece con la masa del IMBH si el radio de estancamiento se encuentra en la
region central del ciimulo.

acretante. En la figura 4.4.2 se muestra la tasa de acreciéon obtenida
para cada uno de los radios de estancamiento posibles, i.e, en toda la
extension del cimulo. Se muestran las curvas para tres valores distintos
de la masa del IMBH (398, 1000 y 3981 M) y en todos los casos se
supuso o = 107! yr=!. Por un lado, se observa un crecimiento de la
tasa de acrecién con la masa del IMBH, si el radio de estancamiento se
encuentra en la regiéon central del cimulo. Esto se debe a que en dicha
region el agujero negro domina la dindmica del gas. Por otro lado, se
observa que, si el radio de estancamiento se encuentra suficientemente
cerca del IMBH, la tasa de acrecién baja considerablemente respecto
de las estimaciones realizadas en el escenario isotérmico. Este resultado
tiene fuertes implicancias observacionales y las mismas son discutidas

en la siguiente seccién.
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4.5. DETECTABILIDAD: ESTIMACIONES DE LA LUMINOSI-
DAD

A partir de los resultados obtenidos con este modelo, se puede esti-
mar la luminosidad en rayos X, Ly, debida al proceso de acrecién sobre
el IMBH. Sin embargo, la luminosidad depende de dos parametros cuyo
valor no se encuentra completamente determinado, la tasa de inyeccién
de masa «a y la eficiencia de emision, € = Lyx/ M¢c2. Si se suponen los

1

valores estandar € = 0,1 y o = 107! yr~!, se obtienen valores para la

luminosidad en el rango 103" — 104! erg s7*

, en el caso de soluciones
transonicas, y el rango se extiende a 1032 — 10*! erg s~! si se consideran
también las soluciones de brisas. El limite superior de este rango esta en
buen acuerdo con las luminosidades de las ULXs. Si las mismas, como
ha sido sugerido en algunos casos, son posicionalmente coincidentes con
cimulos globulares extragaldcticos (Angelini et al., 2001, Maccarone &
Servillat, 2010, y sus referencias), este modelo sugiere que estos sistemas
podrian tener un IMBH acretando en el régimen TAA de la solucién
transénica (considerando eficiencias de acrecion estdndar) o bien la pre-
sién del gas circundante a los mismos es tal que permite obtener radios
de estancamiento en las regiones externas del cimulo, si se consideran

soluciones de brisas (Pepe & Pellizza, 2013).

En el caso de NGC 6388, uno de los cimulos mas estudiados, el mode-
lo transénico predice® luminosidades en rayos-X en el rango 103740 erg 571,
5 6rdenes de magnitud maés alto que el valor observado por Nucita et
al. (2008) Lx. nacesss = 2,7 % 10%3 erg s71. Més ain, Cseh et al. (2010)
reportaron un valor atin més bajo, Lx, nacesss = 8,3 X 10%% erg s*. Sin
embargo, esta prediccién puede asimilarse al valor observado si o bien «

o bien € son menores. Nucita et al. (2008) llegan a una conclusion similar

6Basado en la estimacién de la tasa de acrecién previamente mencionada y
suponiendo las eficiencias discutidas anteriormente.
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96 4.5. Detectabilidad: estimaciones de la luminosidad

sobre la eficiencia. En el caso de las brisas, y dado que la solucién de-
pende fuertemente de los parametros 1"y Mgy, el valor observado puede
ser reproducido por el modelo para cierta combinacién de paramtros.
En la figura 4.5.1 se muestran los valores minimo y maximo de la lumi-
nosidad en rayos X’ para distintos valores de la masa del IMBH (100
y 10000 M, ambos extremos del rango de masas considerado) y una
temperatura del gas T'= 9976 K. Se supone en todos los casos un va-
lor estdndar para la tasa de inyecciéon de masa, o = 10~ yr~!. Puede
observarse que, si el radio de estancamiento se encuentra en la regién
central del ciimulo, y para masas bajas del IMBH, se obtienen valores
de la luminosidad en rayos X del orden del valor observado Lx ~ccesss-
Aun para masas mayores, si la tasa de inyecciéon « es menor, puede
recuperarse el resultado. Ademas, si se considera el rango de valores
estimado para este pardmetro (10~ — 107 yr=') la cota inferior es-

1

timada para la luminosidad resulta Ly < 103!erg s™!, en acuerdo con

~

las cotas superiores obtenidas para algunos ciimulos.

Por dltimo, cabe mencionar que en las tltimas décadas se han de-
sarrollado diferentes modelos tedricos para flujos de acreciéon poco efi-
cientes, como los flujos de acrecién dominados por la adveccion (ADAFs,
Narayan & Yi, 1994), los dominados por la emisién de jets (JDAFs,
Fender, Gallo & Jonker, 2003), y los flujos de baja eficiencia radiativa
(LRAFs, Quataert, 2001). Por ejemplo, en el caso de los ADAFs, la

eficiencia depende de la tasa de acreciéon segtiin

€ = M/MEdd; (414)

si M < 0,1Mgqgq. De esta manera, las estimaciones previamente pre-

sentadas sobre la luminosidad se reducen en 2-3 6rdenes de magnitud,

"Suponiendo eficiencias € = 0,1 y € = 0,001, respectivamente.
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Figura 4.5.1: Luminosidad en rayos X para NGC 6388 como funcién del ra-
dio de estancamiento. Cada una de las curvas indica el valor de la luminosidad
correspondiente a ¢ = 0,001 y ¢ = 0,1, respectivamente. Se consideran los
valores minimo (100 My) y maximo (10000 M) del rango de masas conside-
rado. En todos los casos, o = 1 x 10~ Hyr~1,

acercandose todavia més a los limites observacionales e, incluso, en al-
gunos casos, encontrandose por debajo de los mismos, lo que explicaria
la ausencia de fuentes X centrales en los cimulos globulares, atin en

presencia de un IMBH.

4.6. MODELO CUASI-ADIABATICO

El modelo isotérmico presentado en el comienzo de este capitulo re-
sulta en una interesante primera descripcion del flujo de acrecién sobre
un IMBH considerando su entorno, un cimulo globular. Sin embargo,
suponer que la temperatura del gas es constante en toda la extension

del cimulo es una hipétesis fuerte que implica un constante intercam-
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bio de calor con el ambiente®. Adem4s, en ese escenario se impide el
natural calentamiento del gas en el entorno méas cercano del agujero
negro. En esta seccion se presenta un modelo cuasi-adiabéatico para el
flujo de acrecién, en el que no hay intercambio de calor, excepto por
la energia inyectada al medio por las fuentes de masa. En la seccién
4.6.1 se presentan las ecuaciones basicas del modelo. Luego, en la sec-
cion 4.6.2 se discuten distintas condiciones de contorno y se muestra su

incompatibilidad con un flujo estacionario.

4.6.1. ECUACIONES BASICAS DEL MODELO

A las ecuaciones presentadas en la seccién 4.1 se incorpora la ecuacién
diferencial que rige la energética del gas, relajando asi la hipotesis de
temperatura constante. La ecuacién de continuidad 4.2 continta siendo
valida. Sin embargo, si bien la ecuaciéon de Euler 4.3 también sigue
siendo vélida, ésta debe ser generalizada ya que la velocidad del sonido

no es mas constante y varia radialmente con la temperatura, i.e.,

du AP do

ke N N AT 4.1
pu— o P oun, (4.15)

siendo ¢ el potencial gravitatorio del cimulo globular mas el IMBH.

Esta ecuacion puede ser reescrita usando la relaciéon

dp d (P Pdp
—=p—|— ) +—F, 4.16
ar  Par < p> p dr (4.16)
y la definicién de la velocidad del sonido en un flujo adiabético ¢ = ’y%,
donde v = ¢,/c,, siendo ¢, la capacidad calorifica del gas a presion
constante y ¢, el equivalente a volumen constante. Combinando las

ecuaciones 4.15 y 4.16 con la ecuaciéon de continuidad 4.2, la primera

8Ya sea entregindolo o recibiéndolo.
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puede escribirse como

2\ du 1 /de? c*dg 2c2 do  ap*riu
1 s o= s S _ sy . (4.17
u<+7u2>dr 7<dr+qdr 7") dr q 1

Dado que en este escenario la velocidad del sonido varia con la distan-
cia al centro del ciimulo resulta necesario obtener una expresién para
dicha variable y sus derivadas. Con tal fin, se incorpora al conjunto de

variables termodindamicas a la entalpia por unidad de masa

u? v P u? 2

h=— 41 = = 5 4.18
2+7_1p+¢ 2+7_1+¢, (4.18)

a partir de la cual puede escribirse la ecuacién para la energia como

14
r2 dr

donde € es la energia interna por unidad de masa que provee cada una

qh) = ap* (e + ¢), (4.19)

de las estrellas. La ecuacién 4.19 puede ser integrada para obtener una

expresion integral para la entalpia en funciéon de variables conocidas,

h=e+ a/ PP odr. (4.20)

Test
Para obtener esta expresion, la integracion se realiza entre el radio de
estancamiento r., donde se satisface la condiciéon ¢ = 0, y un radio
genérico 7 > ry. Con esta integracion puede obtenerse el valor de c?
a partir de la expresién 4.18. De esa misma ecuacién se obtiene la
i6 la derivada de c? lazandol 1 i6
expresion para la derivada de c; que, reemplazandola en la ecuacion

4.17 y reacomodando términos da
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Esta es la derivada a partir de la cual se obtiene el modelo hidrod-
indmico completo. Por consistencia en la notacién con las secciones
precedentes, a continuacion se resume el conjunto de ecuaciones difer-
enciales en unidades de King que rigen la dindmica de un flujo de acre-

cién adiabatico sobre un IMBH

W= Q" (€) + wo, (4.22)

¢ Tae T o \p2

(4.23)

dd} 1 d ad ad
oy = 1) (el
= ¢<1_wg>[ (= 1) Lot — ) +

20)2 depd B dw/dg <¢3 +7>] .

9?2
donde se definen las nuevas variables adimensionales ¢ = ¢/0? y
h = h/o%. Ya que en este escenario la temperatura del gas no es cons-
tante, es necesario definir un parametro asociado que permita identi-
ficar los modelos, tal como se hizo en el capitulo 4. El gas inyectado al
medio proviene de las gigantes rojas del cimulo. Por tanto, puede es-
timarse la energia que se incorpora al medio interestelar considerando,
por un lado, la temperatura de las capas externas de tales estrellas vy,
por otro, la velocidad con la que el material es expulsado de la estre-
lla. La primera puede estimarse suponiendo una temperatura promedio
T* = 4000 K en las capas externas de la estrella. La segunda, a partir
de la estimacion de la velocidad de escape para una gigante roja tipica
de radio R =70 Ry, y M = 0,8 M, (v, ~ 35km s7!). Asi, la energia

por unidad de masa inyectada al medio resulta

kT

+ 0,502, (4.24)
mu

€

donde ky, es la constante de Boltzmann y my la masa del Hidrégeno.
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De esta manera, puede definirse una temperatura efectiva Ty tal que

_kTy
mg '

(4.25)

Suponiendo una dispersiéon de ~ 15km s—*

en la velocidad de escape,
la temperatura efectiva Ty se encuentra en el rango [10* — 10°] K. En
adelante, toda mencién a la temperatura se referird a dicha temperatu-

ra efectiva Tys.

Para llevar a cabo la integracién es necesario establecer las condi-
ciones de contorno. Tal como se hizo en el escenario isotérmico, se con-
sideran soluciones transénicas y soluciones de brisas. Ambas son des-

criptas en las secciones subsiguientes junto a los resultados obtenidos.

4.6.2. SOLUCIONES DE BRISAS Y TRANSONICAS

Al incluir la ecuacién para la energia 4.18 las condiciones de con-
torno establecidas en el escenario isotérmico deben modificarse. Dicha

modificacion y sus consecuencias son descriptas en esta seccion.

En primer lugar, la entalpia fuera del cimulo debe ser constante,
pues dado que el caudal ¢ es constante debido a la falta de fuentes de

materia,
d(gh) _ dh _
dr qdr N

En particular, ho, = hi, donde h; es el valor de la entalpia en el ra-

0. (4.26)

dio de marea del ciimulo. Si se realiza un analisis del comportamiento
asintotico de cada uno de los términos de la ecuaciéon 4.18, sujeto a
la condicién previamente establecida, es posible concluir acerca de la
existencia y localizacién del radio soénico de este flujo. Fuera del cimulo

el potencial ¢(r) es el de una masa puntual de masa My, + Mpp, por
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102 4.6. Modelo cuasi-adiabatico

lo que su valor asintético es ¢, = 0. Por otro lado, la velocidad del
sonido ¢? = dP/dp resulta proporcional a la temperatura T, del medio
externo al cimulo, la cual hemos establecido del orden ~ 100 K. Da-
do este valor, resulta una buena aproximacién suponer Ty, ~ 0, pues
Tw << T.;. De esta manera, ni el término proporcional a ¢? ni el tér-

mino del potencial contribuyen al valor asintético de la entalpia.

Para el caso de una brisa, u, = 0 y entonces, los tres términos de
la ecuacién 4.18 tienden a cero en infinito, lo que pone una condicién
fuerte sobre el valor constante que debe tener la entalpia: h; debe ser
nula para obtener una solucién de brisa en la regién externa al radio
de estancamiento. La funcién entalpia, y en particular su valor en el
radio de marea, dependen del radio de estancamiento a través la in-
tegraciéon de la ecuacion 4.19, donde el radio de estancamiento es uno
de los limites de integracion (ecuacién 4.20). De esta manera, obte-
niendo la expresion integral de la entalpia para una grilla de radios
de estancamiento y buscando satisfacer la condicién hy = 0 es posible

encontrar el radio de estancamiento correcto.

No obstante, s6lo aquellas soluciones que correspondan a un flujo de
acrecion en la regién interna a e resultan relevantes para el escenario
astrofisico de interés. De esta manera, es necesario investigar sobre la
existencia y localizacion de los radios sénicos internos, pues la acrecion
sobre el agujero negro sélo es compatible con flujos transonicos en la
region r < re. A partir de la ecuacion 4.23 se define el radio sénico

como aquel para el cual la funcién f(€) se anula, i.e.,

(had _ qbad) +

L=~

r

2P dg dwlde (47
Tt ()
(4.27)

En la figura 4.6.1 se muestran distintas curvas de fs(£) para M 15, cada
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Figura 4.6.1: f(¢) para M 15, considerando distintas temperaturas (1 x 102,
2x 103, 1x 104, 5x10% y 1x 10° K). Se supone en todos los casos un IMBH
de 3981 M, en el centro del cimulo.

una correspondiente a distintas temperaturas (1 x 103, 2 x 103, 1 x 10?,
5 x 10" y 1 x 105 K), todas para un IMBH de 3981 M. Puede ob-
servarse que para las temperaturas mas altas, la condicién f; = 0 no
se satisface para ningin radio r < 7e; esto implica la inexistencia de
un radio sénico interno. Dado que la velocidad en la regién de acrecion
debe ser transénica para que el gas sea acretado por el IMBH, esta falta
de un radio sonico interno puede ser interpretada de la siguiente mane-
ra: si el gas es depositado con mayor energia en el medio intracimulo,
y dado que no puede perder energia ya que el flujo es cuasi-adiabatico,
solo puede escapar del potencial gravitorio del sistema, incluso de las re-
giones centrales, evitando asi la acreciéon del fluido por parte del IMBH.
Para temperaturas excesivamente bajas (T' < 2x 103 K), el gas no posee
suficiente energia para escapar, siendo acretado por el agujero negro y
alcanzando la velocidad del sonido en &1t

son*
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Por otro lado, algo similar ocurre en la regién externa a r.g: solo para
temperaturas T 2 30000 K el gas posee suficiente energia para alcanzar
la velocidad del sonido o alcanzar el maxima local que define una brisa,
y satisfacer la condicién fs(§) = 0 para & < &ygu. De esta manera, a
bajas temperaturas no existen puntos criticos dentro del ciimulo. Resta,
aun, explorar la posibilidad que fs(€) = 0 fuera del ctimulo. Si se analiza
la funcién que define los radios sénicos fuera del cimulo, considerando
que la entalpia h debe ser constante y que la densidad de estrellas es
nula (p* = 0), se obtiene
_d¢™ " (i — ¢

dg £ ’
donde se ha utilizado la expresién para la velocidad del sonido ¢ =
(h?d—g¢?2d) /2. Dado que fuera del ciimulo se cumple la igualdad d¢*! /dr =

—¢* /r, resulta

fs(8) = (4.28)

het
£

Esta igualdad se satisface para todo & en el caso de las brisas (pues

0. (4.29)

hy = 0) y, entonces, la velocidad u resulta constante fuera del ctimulo,
pues dip/d¢ = 0 para todo € > &narea- Esto viola la condicién ue, = 0.
En el caso transonico, la ecuacién 4.29 no se satisface para ningun
valor de £. Entonces puede concluirse que no es posible describir el
fenémeno de acrecién sobre un IMBH con un flujo adiabatico, para

ninguna condicién de contorno.

4.7. (CONCLUSIONES PARTICULARES

En este capitulo se presentd, en primer lugar, un modelo isotérmi-
co para la acrecién del medio interestelar de un camulo globular sobre
un agujero negro de masa intermedia ubicado en su centro. Se con-

sideraron distintos tipos de condiciones de contorno que dan lugar a
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diferentes curvas de velocidad en la regién exterior del cimulo; vientos
y brisas. A partir de dichos modelos, se ha estimado la tasa de acre-
cién y, a partir de ésta, la luminosidad en rayos X para ser comparada
con las observaciones disponibles. Se encontrd que, suponiendo valores
estandar® para la eficiencia de emisién, los modelos aqui presentados
reproducen adecuadamente los valores de la luminosidad en rayos X
observada en el centro de NGC 6388 reportada tanto por Nucita et
al. (2008) como por Cseh et al. (2010). Asimismo, si se suponen va-
lores de la tasa de inyeccion de masa por parte de las gigantes rojas
del ciimulo levemente menores, pero aun en acuerdo con estimaciones
tedricas y observacionales de dicho parametro, el valor estimado de la
luminosidad producida por acrecién sobre un IMBH resulta menor a las
cotas superiores estimadas para otros ciimulos, donde no se han detec-
tado fuentes centrales. Esta tltima estimacién explicaria la dificultad
en detectar estos elusivos agujeros negros. Por iltimo, se explord la
posibilidad de describir el proceso de acrecién sobre un IMBH con un
flujo cuasi-adiabatico. En este caso, no es posible satisfacer todas las
condiciones de contorno simultaneamente, bajo las hipotesis basicas de
este modelo. Entonces, debe considerarse la posibilidad de proponer fu-
turas mejoras a dicho modelo con el fin de obtener una descripciéon que

complemente al modelo isotérmico presentado al comienzo del capitulo.

9Se entiende por estindar aquellos valores reportados en la literatura.
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Ffectos del IMBH sobre el medio

intracimulo. Aspectos

observacionales.

En capitulos anteriores se ha estudiado la dinamica del gas intract-
mulo en presencia de un IMBH acretante y se han obtenido cotas para
la luminosidad consecuente del proceso de acrecién en distintos esce-
narios termodindmicos. Sin embargo, en algunos casos el limite inferior
del rango obtenido se encuentra por debajo del limite de observacién
de los instrumentos actuales. Si bien este hecho resulta compatible con
las observaciones realizadas en cimulos globulares, impide la necesaria
comparacién entre los resultados extraidos de modelos numéricos con

las observaciones disponibles. Surge, entonces, la necesidad de encon-
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trar otros mecanismos de contraste.

En este capitulo se presentan distintas aplicaciones de los modelos
desarrollados en el Capitulo 4, en las cuales se realizan predicciones
de distintos observables, que permiten discriminar entre la existencia o
no de un IMBH. Estas predicciones se basan en las diferencias encon-
tradas en los perfiles de densidad del medio interestelar cerca del centro
de los ctiimulos (seccién 4.2.3). Por un lado, se confeccionan mapas del
enrojecimiento debido a la absorciéon de la luz estelar del cimulo pro-
ducida por el polvo del medio intractmulo. Dado que nuestros modelos
predicen la densidad del medio, es posible obtener a partir de ellos la
profundidad éptica del polvo y usarla para calcular el enrojecimiento
producido por el mismo. Estos resultados son comparados con mapas
observacionales realizados para una muestra de 25 cimulos por Alonso-
Garcia et al. (2012). Por otro lado, se comparan las predicciones del
modelo del capitulo 4 para la densidad del gas con las observaciones de
la medida de dispersion, obtenidas a partir de las soluciones temporales

de pulsares de milisegundo.

Este Capitulo se encuentra dividido en dos grandes secciones. En la
primera (seccion 5.1) se discuten las consecuencias observacionales de la
presencia de polvo en el medio intracimulo y se detallan los fundamen-
tos tedricos asociados al fendémeno de extincién por el polvo. Asimismo,
en la seccion 5.1.3 se explica el algoritmo desarrollado para la confec-
cién de los mapas de enrojecimiento, se presentan los resultados y se
discute el impacto de los mismos. La segunda seccién es dedicada al
ajuste de las predicciones de los modelos hidrodindmicos presentados
en el capitulo 4 a las medidas de dispersién (DM, de su nombre en inglés
dispersion measure) de pulsares de milisegundo (MSPs, de su nombre
en inglés milisecond pulsars). La seccién comienza con una breve resefia

sobre la busqueda y detecciéon de pilsares de milisegundo en ctimulos
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globulares. Luego, en la secciéon 5.2.1 se discute, desde un punto de
vista dinamico, la posibilidad de identificar la presencia de un IMBH
analizando las observaciones de MSPs. Por tltimo, en la seccién 5.2.2
se expone el modelo que permite estimar el valor de DM a partir de
las soluciones temporales de los MSPs, junto al método de ajuste y los

resultados obtenidos.

5.1. EFECTOS DEL POLVO EN LAS OBSERVACIONES

Estudios sobre la extinciéon! de la luz por parte del medio que ésta
atraviesa han sido realizados desde los afios 30. En particular, la evi-
dencia clara de la existencia del oscurecimiento interestelar fue provista
por Trumpler (1930), quien realizé un estudio estadistico en ctimulos
abiertos. Estos, a diferencia de los cimulos globulares, estdn ubicados
principalmente en el disco de la Galaxia. Trumpler (1930) encontrd que
las estrellas en los cimulos més lejanos lucian més débiles que lo que
se espera de la ley de decaimiento para la intensidad en el vacio, in-
dicando claramente que la luz proveniente de ctiimulos distantes habia
experimentado algin tipo de atenuacién. Observé que la absorcion de
la luz crece con la distancia y es mas intenso para longitudes de onda
mas cortas en el rango del visible. Esta dependencia hace que la luz de
longitud de onda larga (rojo) sea menos atenuada que la de onda corta
(azul), produciendo un aumento del indice de color (enrojecimiento)
de las fuentes. La interpretacién de estos primeros resultados ya habia
llevado, por aquel entonces, a la conclusion que la causa de este feno-
meno involucraba pequenias particulas sélidas, con didmetros del orden

de magnitud de la longitud de onda de la luz, i.e, polvo.

La extincién se define como la diferencia entre la magnitud observada

de la fuente (m,) y la que tendria la misma si el medio entre ella y el

1Se entiende por extincién, absorcién y scattering.
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observador estuviera vacio (m,,). Usualmente, se expresa la extincién
en la banda visual
Ay =V =T, (5.1)

Como se expres6 anteriormente, este fenémeno depende, ademés, de
la longitud de onda, observiandose que se acenttia para las longitudes
de onda mas cortas (verde, azul, violeta). Esto hace que las estrellas
presenten indices de color? méds grandes que los intrinsecos de su tipo,
es decir, se observa un exceso de color positivo. Para las bandas B y V

se escribe, entonces

Ep v =(B=V)—=(B—=V). (5.2)

El exceso de color también puede expresarse en funciéon de la ex-
tincién para cada una de las longitudes de onda A, = Am,, en este

caso

Ep_v = (B—By)— (V—Vy) = Ap — Ay. (5.3)

La ley de enrojecimiento determina como la extinciéon monocromética
A, cambia con la longitud de onda A. Usualmente, esta ley es descripta

por los coeficientes de extincién Ry definidos como

Ry = Ay/E(B—V). (5.4)

La normalizacién E(B — V) es elegida con el fin de obtener valores
representativos de las propiedades del polvo a lo largo de la linea de la
visual pero independiente de la cantidad de polvo que se encuentra en

ese camino.

De qué manera R, varia con la longitud de onda estd determinado

2Estos son calculados como la diferencia entre dos magnitudes, restando la de
longitud de onda més larga a la de longitud de onda mas corta.
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por la naturaleza del polvo interestelar. Por ejemplo, en todas las di-
recciones de la Via Lactea, Ry crece hacia el ultravioleta. En el caso de
polvo interestelar difuso, que es el responsable de la extincién a lo largo
de la mayoria de las lineas de visién, la ley de enrojecimiento produci-
da por este polvo se la llama normal. El valor de Ry se ha estimado,
a partir de observaciones en Ry ~ 3,1 (Cardelli et al., 1989, Savage &
Mathis, 1979). Sin embargo, este valor no es universal. Por ejemplo, el
mismo alcanza valores en el rango 4-5 en el caso de nubes moleculares
densas (Larson et al., 1996, Mathis, 1990, Whittet et al., 2001) mien-
tras que existen indicaciones que nubes cirrus en altas latitudes pueden
tener valores de Ry tan bajos como 2 (Fitzpatrick & Massa, 1990, Lar-
son et al., 1996, Szomoru & Guhathakurta, 1999). Estudios basados
en fotometria estelar obtenida de Optical Gravitational Lens Fxperi-
ment (OGLE) y Massive Compact Halo Objects (MACHO) sugieren
que Ry es considerablemente menor que 3 en la direccion del bulbo
Galactico (Popowski, 2000, Sumi, 2004, Udalski, 2003). Cabe destacar
que los estudios mencionados muestrean el polvo en un amplio rango
de distancias al Sol: algunos estudian el medio interestelar difuso en sus
alrededores, mientras otros, especialmente aquellos realizados a bajas
latitudes Galdcticas, pueden estudiar el polvo a distancias mucho mas

grandes.

5.1.1. TRANSPORTE RADIATIVO

Para calcular la extincién producida por el polvo del medio intereste-
lar en un cimulo globular es necesario integrar la ecuacién de trans-
porte radiativo en el mismo. Para obtener tal ecuacién de transporte
radiativo seguimos un rayo de frecuencia v en la linea de la visual del
observador. El coeficiente de emisién es €, de manera que €,dw es la en-

ergia de radiacion emitida por unidad de volumen, tiempo y frecuencia
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en el elemento de dngulo sélido dw (orientado de frente al observador).
La intensidad de la radiacién es I, de manera que [, dw es la energia
por unidad de tiempo y frecuencia atravesando un area unidad per-
pedicular a la linea de visién, en un angulo sélido dw. A lo largo del
elemento de camino entre ¢ y £ + df la intensidad crece €,dwdl. Pero,
por el otro lado, también sufre una atenuacién proporcional a I, (cuan-
to més energia hay disponible, mds energia se absorbe) que se escribe
como k,I,dwds, donde k es el coeficiente de extincién y, en general,
depende de la frecuencia. Balanceando emisién y absorciéon se obtiene

la ecuacion de transporte radiativo

dI,
ds

= —k I, + €. (5.5)

En el caso de extinciéon pura ¢, = 0 y para una intensidad incidente

1,0, la integracion de la ec. 5.5 lleva a la ley de absorcién

*

L(s*) = Lgexp <— /O ) ;@-,,ds), (5.6)

donde s* es la distancia recorrida por la luz. El valor de la integral del
coeficiente de absorcién que aparece en la exponencial de la ecuacién
5.6 es la profundidad optica del medio T, y esta relacionada con la

extincion, como se vera en la seccion siguiente.

Resta, entonces, modelar apropiadamente los términos de emision y
absorcién de la ecuacién de transporte en nuestro problema. Si se es-
tudia la intensidad emitida por cada estrella por separado se obtiene
una ley de absorciéon como la ecuacién 5.6, debido a la ausencia de
fuentes en el camino. De esta manera, la ecuacién de transporte tiene
solucién analitica y la complejidad numeérica se debe estrictamente a la

integracién del coeficiente de absorcion.
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El coeficiente de extincién en la ecuacion 5.5 puede estimarse como

Ky = NOe, (5.7)

donde o, es la seccién eficaz para el proceso de extincion y n = ppoivo/Mpolvo
es la densidad de particulas de polvo. Esta puede estimarse en ~ 1073 Pgas
(Roberts, 1989), donde p,qs es densidad del gas y puede obtenerse de
los modelos presentados en el Capitulo 4. La seccion eficaz de la extin-
cién es calculada como la seccién eficaz geométrica de las particulas de
polvo (de radio a), pesada por un factor ¢ que determina la eficiencia

de la absorcién,

0. = qma’. (5.8)

Vale aclarar que solo los efectos de absorcién por el polvo son tenidos
en cuenta, despreciando los efectos de scattering (Kaplan, 1970). De
este modo, el radio de la particula® y la eficiencia del proceso resultan

parametros libres del modelo y la ley de absorcién estd dada por

I, = Igexp 7)o n)ds (5.9)

5.1.2. ESTIMACION DEL EXCESO DE COLOR

En la seccién precedente se model6 la intensidad de radiacion prove-
niente de una estrella en presencia de polvo. A partir de ésta resulta
posible estimar el exceso de color y, en consecuencia, el enrojecimiento

de la radiacién emitida por la estrella.

La intensidad de radiacién I, y la magnitud observada m se relacio-

nan segin m = —2,5log [, +cte. Utilizando la ecuacién 5.9, la absorcién

3Se suponen tamafios caracteristicos de ~ 1 um
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en la banda X puede escribirse

I — Ji mx()p(r)ds
m—my=X—Xo=—-25log < Xo X &Xp ) (5.10)

Ixo
= —2,5log(exp —kx /08* p(r)ds) (5.11)
= —2,5log(exp —oe x /S* n(r)ds) (5.12)
0
(5.13)

donde myg es la magnitud observada sin extincién y se escribié explici-
tamente la dependencia de la seccién eficaz o con la longitud de onda.

La absorcién Ay, resulta entonces

Ay = 1,0803/ n(r)ds. (5.14)
0

De este modo, el cociente entre la extincién absoluta en cierta banda y

la extincién absoluta en el visual Ay, resulta

A)\ _ Oe,\

—= = . 5.15
AV Oe,V ( )

De acuerdo a las definiciones previas, el exceso de color 5.3 puede es-

cribirse, entonces,

Erv = 1,080, / *n(s)ds — 1,080,y /  n(s)ds (5.16)
0 0
1,08 / n(8)ds(0ur — 0oy (5.17)
0
108 / n(s)ds ooy (222 — 1) (5.18)
0 Oev
Sk A)\
= 1,08/ n(s)ds oev (== —1). (5.19)
0 Ay
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Cardelli et al. (1989) encontraron una correlacién entre la ley de enro-
jecimiento, Ay/Ay, y el pardmetro Ry . Detallan, ademds, una férmula
analitica que permite calcular el exceso de color. La ley de extincion

planteada es de la forma

|Ay/Av| = alz) + b(z)/ Ry, (5.20)

donde z = A7!y la longitud de onda \ estd dada en pm™1.

Los coeficientes a(x) y b(z) de Cardelli et al. (1989) permiten reem-
plazar el valor de A, /Ay en la ecuacion 5.19 segiin la banda del espectro
en la que se esté trabajando. En nuestro caso, elegimos la banda B pues
los mapas obsrvacionales de Alonso-Garcia et al. (2012) fueron confec-
cionados mediante E(B — V).

5.1.3. MAPAS DE ENROJECIMIENTO

Para construir el mapa de enrojecimiento, el cimulo se divide en
celdas de tamano ~ 0,1 ry. El enrojecimiento es calculado para una
ventana de 4 1y x 4 ry centrado en el cimulo de modo que el grafico
corresponde a la imagen del cimulo en el plano del cielo. Se suponen
valores estandar para el tamafio y la masa de las particulas de polvo
(rp ~ lum, m, ~ 107**g) y un valor ¢ = 0,1 para la eficiencia del

proceso de absorcion.

El método desarrollado se basa en el calculo de la integral en la
ecuacion 5.19 hasta la posicién de la estrella s*. Por esta razén, resulta
absolutamente necesario conocer las posiciones de las estrellas en el cu-
mulo. Con un método de Monte Carlo se genera una distribucion estelar
sintética, utilizando para la distribucién de las coordenadas radiales la
densidad estelar resultante del modelo de Miocchi (2007) presentado en

el Capitulo 2 (ver ecuacién 2.6). Para la coordenada polar se utiliza una
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116 5.1. Efectos del polvo en las observaciones

distribucién uniforme, mientras que la coordenada azimutal responde
a una distribucién ~ senf. Una vez obtenida la posicién tridimensional
de la estrella se realiza una proyeccién de la misma sobre la linea de la
visual y se obtiene una profundidad p que indica si la estrella se encuen-
tra en la mitad cercana o lejana del cimulo?. La integral de la ecuacién
5.19 debe realizarse hasta el valor p correspondiente para cada estrella.
El exceso de color de todas las estrellas de cada celda se promedia para
obtener el mapa de enrojecimiento final en cada celda de tamano AR,
y AZ°.

En las figuras 5.1.1, 5.1.3 y 5.1.5 se presentan los mapas obtenidos
para el cumulo M 15 para distintas temperaturas del gas (7" = 5000, 9976
y 12559 K, respectivamente) y, en cada uno de los casos para distintos
valores de la masa del IMBH (Mpy = 0,398,1000 y 3981 M). La es-
cala de colores representa el logaritmo del exceso de color E(B—V). Un
resultado notable es el valor que alcanza el exceso de color E(B—V) en
el caso sin agujero negro para la temperatura mas baja (T = 5000 K).
Estos valores resultan 6rdenes de magnitud por encima de las estima-
ciones observacionales, lo que permite descartar esta combinacion de
pardmetros. No obstante, dichos valores pueden reconciliarse con las
observaciones, si la temperatura del gas es mayor. Esta caracteristica
es consecuencia del alto valor de la densidad que surge de los modelos
del capitulo 4 cuando no se considera al agujero negro en el centro del
cumulo. Es decir, el escenario sin IMBH solo puede ser compatible con
las observaciones si la temperatura del gas intracimulo es T 2 10000 K,

que permite expulsar la mayor parte del medio del cimulo. El anélisis

4Se entiende por mitad cercana a la mitad del cimulo que se encuentra entre el
centro del mismo y el observador en la Tierra.
5R; y z son coordenadas proyectadas en el plano del cielo.
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Figura 5.1.1: Mapas del exceso de color E(B — V') para M 15, considerando
una temperatura de 5000 K para el gas. El primer mapa (arriba) corresponde
al caso sin agujero negro mientras que los mapas restantes corresponden a los
casos M = 398 (abajo), 1000 (figura siguiente, arriba) y 3981 M, (figura
siguiente, abajo), respectivamente. El nivel de enrojecimiento predicho en el
caso sin IMBH permite descartar dicha posibilidad mientras que, en el resto
de los casos, la prediccién se encuentra por debajo del limite de observacién
actual. 117
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Figura 5.1.2: Continuacién figura 5.1.1. Arriba: Mpy = 1000 M. Abajo:
Mpy = 3981 M.
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Figura 5.1.3: Mapas del exceso de color E(B — V') para M 15, consideran-
do una temperatura de 9976 K para el gas. El primer mapa (arriba) corre-
sponde al caso sin agujero negro mientras que los mapas restantes correspon-
den a los casos M = 398 (abajo), 1000 (figura siguiente, arriba) y 3981 Mg
(figura siguiente, abajo), respectivamente. A diferencia de los mapas para

T = 5000 K, el nivel de enrojecimiento predicho en todos los casos se en-
cuentra por debajo del limite de obserﬁgic’)n actual.
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Figura 5.1.4: Continuacién de la figura 5.1.3. Arriba:
Abajo: Mgy = 3981 M.

Mgy = 1000 M.
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que sigue se refiere exclusivamente a los modelos que suponen un IMBH

en el centro del ciumulo.

En primer lugar, se observa que el exceso de color producido por la
absorcion por el polvo se encuentra muy por debajo del limite para
la sensibilidad, segin las técnicas observacionales actuales (~ 1072
Alonso-Garcia et al., 2012). Ademads, se reproduce la simetria esférica
de los modelos hidrodindmicos desarrollados para el gas en el capitulo
4. Por otro lado, a partir de los mapas confeccionados para M 15, no se
observa un comportamiento claro frente a variaciones de la temperatu-
ra del gas. Sin embargo, se encuentra que al incrementar la masa del
IMBH, la pendiente del perfil de enrojecimiento aumenta. Asimismo,
el valor maximo del exceso de color decrece con la masa del IMBH.
Ambas caracteristicas pueden explicarse en términos de los perfiles de
densidad obtenidos: al aumentar la masa del IMBH, la pendiente del
perfil de densidad resulta més pronunciada y, ademas, decrece el valor
de la densidad de masa en las regiones centrales. Si se supone que la
distribucién de polvo sigue a la del gas®, dicha disminucién en el valor
de la densidad implica directamente un valor menor de la absorcion
por el polvo. Ademads, pendientes més pronunciadas implican un mas
rapido decaimiento de la densidad de polvo, de modo que la pendiente
del mapa de enrojecimiento aumenta si se aumenta el valor de Mpgy.
En principio, estas dos magnitudes podrian definir observables para
la determinacién de las masas de los IMBHs. Sin embargo, el orden
de magnitud de los valores obtenidos impide cualquier determinacién
observacional de los mismos en el futuro cercano. Dado que la diferen-
cia entre los valores estimados con este método y los valores obtenidos
por Alonso-Garcia et al. (2012) es excesiva, en la tabla 5.1.1 se listan

los camulos cuyos mapas observacionales sugieren cierta simetria de la

6Esta suposicién es valida atin siendo que la densidad de polvo resulta 10~3 veces
maés chica que la de gas.
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Ctmulo max{E(B —V})
NGC 6626 1,32 x 1076
NGC 6637 1,13 x 1077
NGC 6266 5,52 x 1075
NGC 6681 1,38 x 1077

Cuadro 5.1.1: Valores méaximos del exceso de color E(B — V') para un sub-
conjunto de la lista de cimulos de Alonso-Garcia et al. (2012). Todos se en-
cuentran por debajo de los limites de observacion.

distribucién de polvo, junto al valor maximo obtenido con este méto-
do para un valor conservador de 1000 M para la masa del IMBH y
T = 9976 K para la temperatura del gas, excepto NGC 6681 que se
supuso un IMBH de 100 M". En todos los casos dicho maximo es 2-3
6rdenes de magnitud menor que la resolucién de Alonso-Garcia et al.
(2012). Sin embargo, la simetria de los mapas sugiere que podria haber
algun tipo de flujo global, por lo que estos ciimulos serian candidatos

més adecuados para llevar a cabo posteriores investigaciones.

En esta seccién se desarrolld un método para construir mapas de
enrojecimiento, a partir de una distribucién de gas dada. Suponiendo
una ley de enrojecimiento estandar, se encontr6 que el exceso de color
estimado se encuentra por debajo de la sensibilidad de las observa-
ciones®, lo que impide el necesario contraste con los mapas realizados
por Alonso-Garcia et al. (2012). Los pardmetros libres del modelo no
permiten mejorar esta situaciéon, pues se requeriria de particulas de pol-
vo con tamanos y eficiencias de absorcién excesivamente grandes. De

todas maneras, se encontré que la pendiente del perfil de enrojecimien-

"En este ctimulo el modelo de Miocchi (2007) presenta inestabilidades si My >
600 Mg y no describe adecuadamente la distribucién estelar del mismo.

8Puede, entonces, resultar relevante investigar sobre el impacto que tal ley de
enrojecimiento tiene sobre las estimaciones realizadas.
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Figura 5.1.5: Mapas del exceso de color E(B — V') para M 15, consideran-
do una temperatura de 12556 K para el gas. El primer mapa (arriba) corre-
sponde al caso sin agujero negro mientras que los mapas restantes correspon-
den a los casos M = 398 (abajo), 1000 (figura siguiente, arriba) y 3981 Mg
(figura siguiente, abajo), respectivamente. A diferencia de los mapas para

T = 5000 K, el nivel de enrojecimiento predicho en todos los casos se en-
cuentra por debajo del limite de observacién actual.
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Figura 5.1.6: Continuacién figura 5.1.5. Arriba: Mgy = 1000 M. Abajo:
Mpy = 3981 Mg
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to por el polvo depende de la masa del IMBH, lo que establece a dicho
pardmetro como un posible observable para observaciones futuras, en

caso de mejorarse las técnicas de medicion.

5.2. PULSARES EN CUMULOS GLOBULARES

Las estrellas de neutrones no son més que uno de los posibles fi-
nales de la evolucién natural de una estrella masiva. Una vez agotado
el combustible nuclear de la estrella, la misma empieza a contraerse
salvo que una fuente extra de presién detenga este colapso. Tal es el
caso en las estrellas de neutrones. Las densidades alcanzadas son altisi-
mas (~ 10'"kg m™3), de modo tal que los electrones se combinan con
los protones, dando lugar a la formacién de neutrones a través de la

reaccion

p+e—n+r. (5.21)

De esta manera, cuando la densidad alcanza valores por encima del
valor critico (p. = 3,2 10'kg m™?), la materia estelar se encuentra for-
mada principalmente de neutrones. Estos, al igual que los electrones,
son fermiones que obedecen el Principio de Exclusién de Pauli y, a estas
altas densidades, se encuentran degenerados’. Este gas degenerado de
Fermi es el que ejerce una presion de degeneracion y detiene el colapso

gravitatorio de la estrella cuando ésta alcanza un radio R ~ 10% cm.

Sin embargo, no fue sino hasta 1968 que se obtuvo la primer y definiti-
va evidencia observacional de la existencia de las estrellas de neutrones.
Hewish et al. (1968) descubrieron fuentes de radio que emitian pulsos
cada, aproximademente, un segundo. A la fuente de esa senal pulsada

se le dio el nombre de pulsar. Si el periodo del pulsar debia ser iden-

9F1 limite teérico de dos particulas por nivel de energia es practicamente alcan-
zado.
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tificado con el periodo de rotacién de algin objeto, éste debia tener
una densidad tal que no fuese destruido por la fuerza centrifuga de la
rotacién (p > 10! kg m™*). De esta manera, no quedaban dudas: los

pulsars son estrellas de neutrones rotantes.

La energia rotacional de la estrella de neutrones es la fuente de en-
ergia radiada por el objeto. A medida que esta energia es consumida,
la velocidad de rotacién decrece. En consecuencia, el periodo de todos
los pilsares crece lentamente, siendo la variacién tipica P ~ 10~ 1%s~1.
Asi, puede estimarse la edad de los pulsares en P/ P ~ 107 yr; después
de este tiempo, probablemente la rotacion de la estrella sea tan lenta

que no pueda ya emitir como un pulsar.

Anos después del trabajo de Hewish et al. (1968), se reportaron des-
cubrimientos asociados a los pulsares. Hulse & Taylor (1975) encon-
traron un pulsar de periodo 0.059 s. Més tarde, Backer et al. (1982),
descubrieron un pilsar con un periodo de 1.56 ms, considerablemente
menor que el periodo de cualquier pulsar detectado hasta aquel mo-
mento. Poco a poco, fueron descubriéndose otros pulsares con periodos
menores a 10 ms, la mayoria de ellos encontrados en sistemas binarios.
Poco tiempo después del descubrimiento de Backer et al. (1982), Al-
par et al. (1982) sugirieron que los pulsares de milisegundo (MSPs, de
su nombre en inglés milisecond pulsars) no son mas que los estadios
finales de binarias de rayos X de baja masa (LMXBs, de su nombre
en inglés low-mass X-ray binaries). Sin embargo, al dia de hoy, no hay

explicacion satisfactoria para los MSPs aislados.

A comienzos de la década del 70, los satélites de rayos X Uhuru
y OSO-7, detectaron varias fuentes de rayos X en ctimulos globula-
res (Giacconi et al., 1974). En 1975, uno de los coautores, G. Clark,

sugiri6 que, dadas las altas densidades estelares en el centro de al-
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gunos cumulos globulares, resulta esperable que algunas estrellas de
neutrones viejas colisionen con una binaria, rompiéndola y adquierien-
do, entonces, una nueva compaiiera. Esta evoluciona, y al llenar su
l6bulo de Roche comienza a transferir materia a la estrella de neu-
trones, formando asi una LMXB. Si los MSPs realmente surgen de la
evolucion de las LMXBs, entonces los ciimulos globulares con su alta
abundancia de LMXBs, deberian también albergar un gran nimero de
MSPs.

La deteccion de MSPs en cimulos globulares resulta dificil como
consecuencia de las grandes distancias a las que se encuentran estos
sistemas estelares. Aunque esto deviene en limitaciones relacionadas a
la sensibilidad de los radiotelescopios, este hecho es compensado por
el hecho que la mayoria de los pulsares se encuentran ubicados en una
pequena region cerca del centro del cimulo (como consecuencia de la
segregacion de masa) que, en general, cae en un tnico haz atin para los
telescopios més grandes. Esto permite realizar observaciones profundas.
Es por esta razén que en los ultimos 20 afios se han encontrado mas

MSPs en ctmulos globulares que en el disco galactico.

El primer cimulo en el que se realizaron detecciones de MSPs fue
47 Tucanae que, al dia de hoy, cuenta con 23 pulsares reportados. Las
soluciones temporales de estos ptulsares permitieron realizar estudios so-
bre la dindmica del cimulo (Freire at al., 2003) y la primera deteccién
del medio intractiimulo, a través del estudio de la medida de disper-
sién (DM) de los mismos, después de casi 60 anos de bisquedas (Freire
et al., 2001). Por otro lado, mapas de la emisién en radio de ctiimulos
sugirieron que Terzan 5 debia contenter una gran poblacion de MSPs.
Desde entonces, 32 MSPs han sido reportados para este cimulo (Hessels
et al., 2006, Ransom et al., 2005). Usando el mismo sistema de obser-
vacion, se detectaron 8 nuevos piilsares en NGC 6440 y NGC 6441 y 11
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en M28 (ver el review de Freire (2013) por una discusién detallada). En
la Fig. 5.2.1 se muestra la distribucion de MSPs por cimulo globular
y por afio de descubrimiento. Las observaciones completas de MSPs en
cumulos globulares se encuentran compiladas en el catdlogo online de
P. Freire (http : //www.naic.edu/pfreire/GCpsr.html).

144 pulsars in 28 clusters

30

elescope PSHRs
Parkes 40
=4 Arecibo 27 s

20
T

Number of Pulsars
10

20
T

Number of Pulsars

10
m

Globular Cluster

Figura 5.2.1: Distribucién por ciimulo y afio de descubrimiento de MSPs,
tomada de Ransom (2005).

En esta Tesis se aprovecha la existencia de MSPs en los cimulos glo-
bulares para poner a prueba el modelo desarrollado en el capitulo 4.
Dado que éstos predicen diferentes perfiles de densidad en la zona cen-
tral del ctimulo, y que las DMs observadas en los MSPs dependen de la
densidad a lo largo de la visual, es posible usar estas observaciones para
contrastar los modelos. Sin embargo, esto requiere del conocimiento de
las posiciones de los MSPs a lo largo de la visual, lo que puede hallarse
a partir de consideraciones dindmicas y observaciones de la variaciéon
del periodo de los mismos MSPs. Es por ello que, en la siguiente sec-

cién, se analiza dicho aspecto dindmico para luego (5.2.2) investigar la
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concordancia entre las predicciones de los modelos y la observaciones

de la medida de dispersion.

5.2.1. ASPECTOS DINAMICOS

Se han detectado variaciones del periodo negativas (P < 0) para
muchos de los MSPs en ctimulos globulares. Estas son causadas por la
aceleracién del pulsar hacia la Tierra, generada por el potencial gravi-
tatorio del cimulo. De esta manera, las variaciones en el periodo de los
pulsares de milisegundo (MSPs) pueden ser utilizadas como trazadores
del campo gravitacional del cimulo globular (Freire et al., 2001) y, por
lo tanto, de sus propias posiciones en el cimulo. Si bien se han obtenido
estimaciones observacionales de dicho parametro para los pilsares de
distintos ctimulos globulares, solo 7 de ellos cuentan con datos para 4
o mas pulsares. Solo dicho ctimulos son considerados en esta seccion.
Ademas, se consideran sélo aquellos piilsares que se encuentran en la
regién central del cimulo (7 < 3 79), alli donde los perfiles de densidad
presentan diferencias entre los casos con y sin IMBH, pues contrastar

el modelo desarrollado es el objetivo tltimo de este anélisis.

La variacién del periodo observada P es la suma de la variacién in-
trinseca Py (spin-down) y el efecto de la aceleracién a lo largo de la
linea de la visual, a;. Esta suma serd negativa si una aceleracién a; ne-

gativa no es superada por una contribucién P positiva (ver Fig. 5.2.2).

La aceleracién a lo largo de la linea de la visual se compone de una
aceleracién centrifuga (as), la diferencia entre la aceleracion Galactica
a lo largo de la visual entre cierto objeto y el baricentro del sistema

solar (ag) y, finalmente, la aceleracién debida al campo gravitacional
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Figura 5.2.2: Pardmetros geométricos del modelo. 7 es un plano perpendicu-
lar a la linea de la visual que pasa a través del centro del cimulo, en el punto
o, con radio del ndcleo r.. Para un pulsar en P, Rt es la distancia a la Tierra
proyectada y a es la aceleracién del pulsar hacia la Tierra. La componente en
la linea de la visual de la aceleracién a; es la Gnica detectable desde la Tierra
(tomado de Freire at al., 2003).

del cimulo globular (a.),

(P/P)as = =+ %8 4 % 4 (P P)in), (5.22)

donde P es el periodo del pilsar. as estd dada por (Shkloskii, 1970)

== (5.23)

donde D es la distancia al cimulo, ¢ es la velocidad de la luz y p es el

movimiento propio.
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La aceleracion ag es funcién de la posicion del cimulo. Para estimar
este valor se utiliza el modelo de Paczynsky (1990) que describe el

potencial gravitatorio Galactico como la suma de tres componentes

¢1(R7 Z) = {R2+[a1+82{\k/[b1§)1/2]2}1/2’ (5'24)
¢2(R7 Z) = {R2+[a2+(GZ21_\,_/I;§)1/2]2}1/27 (525)
o3(r) = _Grﬂ/fc [% In (1 + ;—Z) + ;- arctan (5)} , (5.26)

donde las componentes 1, 2 y 3 corresponden al bulbo, disco y halo de
la Galaxia, respectivamente, y R y r son las coordenadas galactocén-

tricas cilindrica y esférica, respectivamente.

Las contribuciones de as y ag a la variaciéon observada pueden esti-
marse para cada cimulo, de modo que (P / P)ops indica el valor medido
de (P/P) menos esas contribuciones y a; se refiere tinicamente a a..
Esta es la contribucién més interesante desde el punto de vista de esta
Tesis. Cabe aclarar que aquellos pilsares ubicados en la mitad lejana
del cimulo experimentaran una aceleracién en direccién hacia la Tierra
(negativa), que en general supera la variacion intrinseca, resultando en

un valor negativo de la variacién observada del periodo.

El objetivo de esta seccién es conseguir una estimaciéon aproximada
de la variacién intrinseca del periodo de cada pulsar,a partir del calculo
de la aceleracion obtenida de modelos dindamicos estacionarios desarro-
llados por otros autores (King, 1966, Miocchi, 2007, por ejemplo). Asi,
se puede investigar la compatibilidad de las observaciones con la pres-
encia de un IMBH en el centro del cimulo en cuestiéon. Ademaés, tal
estimacién es luego comparada con el valor predicho teéricamente. En

particular, existe una relacién entre el spin-down del pulsar y la edad
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7 del ctimulo que lo alberga dada por (Lynch et al., 2011)

(P/P)us = P/(2 7). (5.27)

Ademss, la determinacién de (P/P)y permite hallar, usando los
mismos modelos, la posicion del MSP sobre la linea de la visual que
servird para investigar la densidad del medio interestelar. El potencial
gravitatorio del ciimulo con un IMBH en su centro es obtenido, como
en Capitulos anteriores, del modelo desarrollado por Miocchi (2007).
En el caso que se desee estudiar la aceleracion de un pulsar en el ca-
so de un cimulo sin IMBH, se utiliza el modelo tradicional de King
(1966) para la distribucién estelar. Ambos modelos permiten obtener
una aceleracion radial a(r) a partir de la cual, se estima la correspon-

diente componente normal a; a partir de

a; = acost) = a,cos(arcsen(Rr/r)), (5.28)

donde Ry es una magnitud medida para cada MSP.

En la figura 5.2.3 se muestran curvas tipicas de q;(r) para el ctimulo
M 15, suponiendo un IMBH de Mgy = 1000 M, en el centro del mismo.
Dado que para cada una de estas curvas la distancia transversal Rt esta
fija, cada valor de r corresponde a un valor de la coordenada z diferente
del MSP. Puede observarse que la curva alcanza un valor extremo; éste
serd un maximo o un minimo dependiendo del signo de la posicién
z, todavia desconocida. Este valor puede ser utilizado para estimar el

rango de valores de la variacion intrinseca (P/P )iy, pues

int

(P/P)* = (P/P)obs — G“C““ (5.29)

(P/P)i = (P/P)aps — a“;‘"”‘, (5.30)

int T
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Figura 5.2.3: Médulo de la aceleraciéon normal en funcién de la distancia al
plano del cielo para el cimulo M 15 en la posicén transversal de dos de sus
pllsares. Se supone un IMBH de 1000 M, en su centro. Se observa la presen-
cia de un extremo en todos los casos.

con (P/P)™n < (P/P)y, < (P/P)™>. En las figuras 5.2.4 y 5.2.5 se
comparan entonces los rangos de valores obtenidos con modelos para
la distribucién que incluyen un IMBH en su centro (Miocchi, 2007) con
aquellos obtenidos con modelos sin IMBH (King, 1966). Se observa que
para los éumulos globulares de la figura 5.2.5 (M 62, NGC 6752 y M 15)
es necesario invocar la presencia de un IMBH para poder explicar las
variaciones del periodo observadas. Caso contrario, las aceleraciones no
son suficientes para explicar las variaciones observadas y la variacion
intrinseca resultarfa negativa. Ademés, los intervalos de (P/P)iy esti-
mados para la mayoria de los ptlsares estan en acuerdo con el valor
estimado segin el modelo de Lynch et al. (2011), suponiendo edades
promedio para los ctimulos tomadas de Santos & Piatti (2004). Los
resultados se detallan en la tabla 5.2.1. Sin embargo, existen algunos
pulsares a los que no se les puede asignar dicho valor promedio. Es-

tos podrian ser pulsares méas jévenes cuyas edades difieren de la edad
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Ctmulo (P/P)ins (s71)
47 Tuc 1,4 x 10718
M 62 1,43 x 10718
NGC 6440 1,66 x 10-1%
NGC 6441 1,47 x 1018
NGC 6517 1,33 x 107
NGC 6752 1,41 x 1018
M 15 1,29 x 107

Cuadro 5.2.1: (P/P);,; para cada cimulo segiin el modelo de Lynch et al.
(2011). Los valores se encuentran dentro de los rangos estimados a partir de
los modelos de King (1966) o Miocchi (2007), seglin sea o no necesario con-
siderar un IMBH en el centro del cimulo.

del cimulo. Solo aquellos pilsares cuyas edades son consistentes con la

edad del cimulo son considerados en lo que sigue.

5.2.2. ESTIMACION DE DM

En el presente existen, como se dijo previamente, diversos trabajos
en los que los autores obtienen las soluciones temporales de los MSPs
en algunos cimulos globulares. En ellos, también estiman la medida
de dispersién (DM; de su nombre en inglés dispersion measure) para
cada pilsar que no es mas que la integral de la columna de densidad
de electrones a lo largo de la linea de la visual, desde la Tierra hasta
el pulsar. Si se supone una distribucion de gas en el camulo, la DM
puede ser el observable a ajustar que determine la plausibilidad de la
distribucién supuesta. Freire at al. (2003) supusieron un perfil de den-
sidad constante en 47 Tuc. Sin embargo, sus resultados se encuentran
principalmente determinados por los pilsares que se encuentran fuera
del radio del ntcleo, perdiendo la informacion proporcionada por aque-

llos que se encuentran dentro de él que es donde los modelos predicen
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Figura 5.2.4: Estimacién del rango de (P/P);; de los MSPs en aquellos
cumulos donde tanto los modelos sin IMBH (izquierda) como los que si” con-
tienen al IMBH (derecha) reproducen las aceleraciones maximas necesarias
alcanzan para explicar las observaciones de P/P.
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las diferencias segun la presencia o no de un IMBH. En esta seccién
se presenta un modelo que incluye tal informacion y cuyo objetivo es
reproducir las observaciones de la medida de dispersiéon DM de los pul-
sares de distintos cimulos globulares a partir de los perfiles de densidad
modelados en el capitulo 4. Se investiga, entonces, sobre la factibilidad

de perfiles de densidad que varian radialmente.

Segun lo expuesto en la seccidn previa, si se supone un valor prome-
dio para la variacién intrinseca del periodo de un pulsar', se puede
obtener, a partir de un modelo dindmico estacionario para la distribu-
cién estelar, la distancia del pulsar al plano del cielo. En esta seccién
se adoptan los valores promedio de la variacién intrinseca presentados
en la tabla 5.2.1.

Una vez obtenida la distancia z al plano del cielo que pasa por el
centro del cimulo, a lo largo de la linea de la visual para cada pulsar, y
dado los perfiles de densidad obtenidos de los modelos hidrodindmicos
presentados en el Capitulo 4, es posible integrar la funcién p(r) hasta
la posicién z de cada pulsar y, asumiendo un valor para la medida
de dispersiéon que ocurre fuera del cimulo DM, obtener un valor
estimado para la DM de cada pilsar, segin

Zmax

DM = DM ym +/ ne(r(z'))dz". (5.31)

De esta manera, los pardmetros del modelo (o, DMy y (P /P)int)se

determinan minimizando

(5.32)

N
o ZP: (DM_ps — DM)?
- ADM?

0Freire et al. (2001) mostraron que considerar una distribucién de (P/P);,; para
cada pulsar, no cambia significativamente los resultados.
HRecordar que es necesario el valor de o para recuperar la densidad.
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donde P es la cantidad de pulsares en el ciimulo, DM, es la medida
de dispersion observada y ADM su error asociado. Dado que los tres
parametros libres poseen estimaciones observacionales, el valor de x?
es calculado para una grilla de valores de los parametros, cuyos rangos

se encuentran centrados en las estimaciones existentes.

En primer lugar se analizan los ajustes para aquellos cimulos donde
tanto las aceleraciones generadas por los modelos de King (1966) co-
mo los de Miocchi (2007) resultan suficientes para explicar las obser-
vaciones de la variacién del periodo. Ya que 2 de los 4 pulsares de
NGC 6441 requieren de edades diferentes a la edad promedio, este cu-
mulo es descartado en el andlisis que sigue debido a la falta de 3 o
mas pulsares dentro del radio del niicleo. El ajuste correspondiente a
NGC 6440 se muestra en la figura 5.2.6. NGC 6440 resulta un caso
particular pues el perfil de la medida de dispersién crece con la dis-
tancia transversal al centro del cimulo. Si se supone que no existe una
correlacion directa entre la posicién transversal Rr y la distancia al
plano del cielo z para los pulsares'?, esto implica un perfil de densidad
creciente hacia afuera del cimulo. Cabe recordar que mientras que los
perfiles de densidad sin IMBH presentan un perfil plano en la regién
central, aquellos que incluyen al IMBH presentan un perfil decreciente
con la distancia al centro del ciimulo. De esta manera, los perfiles de
densidad obtenidos en el capitulo 4 no resultan adecuados para repro-
ducir las observaciones de DM en NGC 6440. Por esta razon, el ajuste
arroja como mejor valor al promedio de las DMs observadas y no per-
mite sacar conclusiones sobre la presencia de un agujero negro en el
centro de este cimulo. Tal es el caso, también de 47 Tuc. En la figura
5.2.7 se muestran las observaciones de la DM para los pulsares que se

encuentran dentro del radio nuclear del cimulo. .

2Esto fue comprobado para las posiciones z obtenidas del analisis de la dindmica
del ctimulo.
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Figura 5.2.6: DM observado (circulos negros) y modelado (circulos, triangu-
los y cruces) para el cimulo NGC 6440 sin IMBH (izquierda) y con un IMBH
de 100 Mg, (derecha). Se observa que el modelo desarrollado en el capitulo 4
no reproduce adecuadamente las observaciones (circulos) de DM en este cd-

mulo. Este perfil de DM implica, suponiendo que no existe correlacién entre

las posiciones R; y z de un dado plsar, un perfil de densidad creciente hacia
afuera.

En las figuras 5.2.8, 5.2.9 y 5.2.10 se muestran los ajustes obtenidos
para los cumulos que dindmicamente si requieren de un IMBH en su
centro para explicar las observaciones de las variaciones del periodo
(M 62, M 15 y NGC 6752). M 62, al igual que NGC 6440 en el parrafo
anterior, posee un perfil de DM creciente con la distancia transversal
del pulsar. Entonces, no es posible a partir de este método sacar conclu-
siones sobre la presencia y tamano de un posible IMBH. A diferencia de
M 62, M 15 y NGC 6752 poseen perfiles de la DM decrecientes con la
distancia transversal del ptlsar al centro del cimulo. En ambos casos,
no sélo el modelo permite ajustar las observaciones sino que, ademas, se
observa cierta dependencia con la masa. En el caso de NGC 6752 se ex-

ploran los resultados obtenidos para dos valores distintos de la masa del
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Figura 5.2.7: DM observado para el cimulo 47 Tuc. lgual que el caso de
NGC 6440, los modelos no permiten ajustar perfiles de DM crecientes hacia
afuera.

IMBH (100 y 1000 M)'3. Se encuentra que, para masas méas altas, los
datos observacionales requieren de temperaturas mas bajas, escenario
en el cual, segiin lo discutido en el capitulo 4, la acrecién es mayor
y la emisién por acrecién seria facilmente detectable. Contrariamente,
para masas mas bajas (Mpg < 100 My), los datos observacionales
pueden ser ajustados aun para temperaturas altas. Dada la falta de
deteccion de fuentes X en el centro de NGC 6752, esto permite poner
una cota a la masa de un hipétetico IMBH en el centro de este ctimulo.
Contrariamente, en el caso de M 15, un valor intermedio de la masa
(M ~ 6000 M) es compatible con las temperaturas més altas, i.e.,
un estado de acrecién baja. Para este cimulo se exploran los 3 valores
més altos en el rango de masas del IMBH disponibles (3981, 6309 y
10000 Mg). Esta estimacién de la masa es mayor a aquellas citadas al
comienzo del capitulo. Vale aclarar que en todos los casos, el valor esti-
mado de a se encuentra en el rango [10714 — 8 x 10712]yr~!, en acuerdo

con las estimaciones observacionales de este pardmetro.

13Para masas del IMBH mayores a 1000 Mg, el modelo de Miocchi (2007) presenta
inestabilidades y no representa adecuadamente la distribucién estelar del ctimulo.
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Figura 5.2.8: DM observado (circulos negros) y modelado (circulos, tridngu-
los y cruces) para el cimulo M 62 suponiendo un IMBH de 2511 M. Se ob-
serva que el modelo desarrollado en el capitulo 4 no reproduce adecuadamente
las observaciones de DM que presentan un perfil creciente hacia afuera. Este
perfil de DM implica, suponiendo que no existe correlacién entre las posiciones
Ry y z de un dado pllsar, un perfil de densidad creciente hacia afuera.

En esta seccién se presenté un método que permite investigar la plau-
sibilidad de los perfiles de densidad obtenidos a partir de los modelos
desarrollados en el capitulo 4. A partir de consideraciones dindmicas
sobre la distribucién estelar del ciimulo y las observaciones disponibles
para los MSPs, se encontré que algunos de estos cimulos requieren de
un IMBH en su centro para explicar tales observaciones. Ademas, se
ha mostrado que los perfiles de densidad del capitulo 4 ajustan ade-
cuadamente las observaciones en algunos de estos cimulos e, incluso,
permiten realizar estimaciones!* de la masa del hipétetico agujero ne-

gro. Vale aclarar que el método presentado puede ser utilizado con

14En érdenes de magnitud.
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Figura 5.2.9: DM observado (circulos negros) y modelado (circulos, tridn-
gulos y cruces) para el cimulo M 15 suponiendo un IMBH de 3981 M,
6309 My y 10000 My, respectivamente. Se observa que el modelo desa-
rrollado en el capitulo 4 reproduce adecuadamente las observaciones de
DM en este ciimulo. Se observa cierta preferencia por las masas mas altas
(M Z 6000 Mg).
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Figura 5.2.10: DM observado (circulos negros) y modelado (circulos, trian-
gulos y cruces) para el cimulo NGC 6752 suponiendo un IMBH de 100 Mg y
1000 Mg, respectivamente. Se observa que el modelo desarrollado en el capi-
tulo 4 reproduce adecuadamente las observaciones de DM en este cimulo.
Ademss, el ajuste sugiere masas bajas (Mpy < 100 M) segin lo discutido
en el texto.

cualquier perfil de densidad y se ha demostrado que resulta util para
definir la bondad de tal perfil de densidad.
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Conclusiones

I almost wish I hadn’t gone down the rabbit-hole
- and yet - and yet -

it’s rather curious, you know, this sort of life!

Alice in Wonderland

En la dlima década hubo un gran crecimiento de la cantidad de tra-
bajos observacionales que buscan agujeros negros de masa intermedia,
en particular en cimulos globulares. Al dia de hoy, al menos 27 ctimulos
cuentan con estimaciones observacionales de la masa de un hipotético
IMBH e, incluso, en algunos de ellos, se han complementado busquedas
de fuentes X o de radio con estudios de la cinemética central de sus es-
trellas. Tal volumen de informacién requiere del desarrollo de modelos

que expliquen la emisién observada, ain cuando ésta sugiera a prior:
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que no existe un IMBH en el centro del cimulo. Esta ha sido la princi-

pal motivacion de esta Tesis.

En este trabajo he desarrollado modelos hidrodindmicos que describen
la acrecién del medio interestelar de un cimulo globular por parte de
un IMBH. He considerado tanto la acrecién de materia bariénica, como
de materia y energia oscura. En ambos casos, el propdsito principal fue
obtener una extensién de los modelos actuales que estiman la tasa de
acrecién (Babichev et al.; 2004, Bondi & Hoyle, 1944, respectivamente),
a partir de proponer hipotesis que describan més adecuadamente la fisi-
ca del problema. Los modelos desarrollados contienen cierta cantidad de
pardmetros que determinan las condiciones fisicas del problema. Para
dichos parametros se tomaron, cuando fue posible, estimaciones inferi-
das de las observaciones, de lo contrario, se exploraron rangos de valores

consistentes con lo esperado para el escenario astrofisico de interés.

Los modelos fueron desarrollados en orden creciente de complejidad.
En primer lugar, se investigd la acrecion de materia y energia oscura.
En este caso, y desde un formalismo relativista, se incluy6 en el modelo
el potencial gravitorio de las estrellas del cimulo. A continuacién se
resumen los resultados obtenidos a partir de dicha modificacién (Pepe,
Pellizza & Romero, 2012):

1. La tasa de acreciéon de un fluido relativista depende cuadrati-
camente de la masa contenida dentro de un determinado radio
critico, a diferencia de lo establecido por el modelo de Babichev
et al. (2004), segtn el cual sélo depende de la masa del agujero
negro. Este radio critico depende a su vez del parametro de la
ecuacion de estado del fluido, y puede ser mucho mayor al ra-
dio de influencia del IMBH si este parametro es mucho menor

a la unidad. En consecuencia, la tasa de acreciéon para este caso
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depende de la masa total del cimulo.

2. La acrecién de radiacién cosmica de fondo y de energia oscura no
genera cambios significativos en la masa del agujero negro acre-
tante durante toda su evolucién, si éste es un IMBH. En el caso
de la energia oscura, la tasa de acrecién puede resultar negativa,

en concordancia con el resultado de Babichev et al. (2004).

3. El valor de la tasa de acrecién de materia oscura crece abrupta-
mente si el pardmetro de su ecuacion de estado es w < 1079, de
modo que la masa acretada por el IMBH es érdenes de magnitud
mayor que los limites superiores obtenidos observacionalmente
para estos objetos. Esto pone una cota al valor del pardmetro
de estado, sugiriendo que, si los IMBHs existen en el centro de
los cimulos globulares, la materia oscura es colisional. Este re-
sultado es consistente con lo hallado por Guzman & Lora-Clavijo
(2011) investigando SMBHs, y es relevante pues la mayorfa de los

trabajos que suponen que la materia es no colisional.

4. Al utilizar el mismo modelo para estudiar la acreciéon de materia
oscura sobre un agujero negro de masa estelar, que tiene la ventaja
de que su existencia no estda en duda y su masa estd bien deter-
minada, se encontré que la masa del mismo no cambia de manera
significativa debido a la acrecién de este fluido, independiente-
mente del valor de w. Esto refuerza la necesidad de determinar
la presencia de los IMBHs en ciimulos globulares para concluir

sobre las propiedades de la materia oscura.

He desarrollado un modelo similar para estudiar la acrecién del gas
interestelar de los cimulos globulares. En este modelo no solo inclui el
potencial gravitatorio de las estrellas, sino también la constante inyec-
cién de materia debida a los vientos de las estrellas mas evolucionadas.

En primer lugar, la energia del gas fue descripta de una manera sencilla
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pero efectiva, suponiendo como hipotesis que la temperatura del mis-
mo es constante. Esta descripcién termodindmica puede ser asociada a
un caso de enfriamiento eficiente del gas. Luego, se eligié el extremo
termodinamico opuesto: el gas evoluciona cuasi-adiabdticamente y no
intercambia calor con su entorno, excepto porque el material deposi-
tado por las estrellas si inyecta energia al medio. En ambos casos, se
consideraron distintas condiciones de contorno que dan lugar a distin-
tos tipos de soluciones en la region externa del cimulo, llamadas de
vientos o brisas. Los principales resultados de estos modelos pueden ser

resumidos como sigue (Pepe & Pellizza, 2013):

1. Los modelos que investigan la acrecién de materia bariénica in-
dican un cambio cualitativo respecto de los resultados de Bondi
& Hoyle (1944): existe un radio de estancamiento en el cual la
velocidad se anula y separa una region interna donde se desa-
rrolla un flujo de acrecién, de una externa donde el material es

expulsado fuera del ciimulo en forma de brisa o viento.

2. Las soluciones de viento del modelo isotérmico pueden serpararse
en dos regimenes: un régimen de tasa de acrecién baja (TAB)
en el que el radio de estancamiento se encuentra en las regiones
centrales del ciimulo, y un régimen de tasa de acrecién alta (TAA),
en el que el radio de estancamiento se encuentra en las regiones
més externas del mismo. La separacién entre ambos regimenes
estd dada por la relacion entre la energia del gas y la profundidad

del pozo de potencial del camulo.

3. En el régimen TAA la tasa de acrecién depende de la masa del
cumulo y no de la del IMBH. A partir de las soluciones para este
régimen, los modelos predicen valores de la tasa de acrecién que

conllevan una luminosidad! del orden de las de las ULXs. Este

1Suponiendo una relacién proporcional entre la tasa de acrecién y la luminosidad.
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resultado es notable pues si bien se ha propuesto la asociacién
ULXs — IMBHs (Feng & Soria, 2011), el mecanismo que provee la
tasa de acreciéon necesaria para generar su luminosidad no habia

sido descripto hasta el momento.

4. Las luminosidades estimadas a partir de las soluciones del régimen
TAB se encuentran atn por encima de los limites observacionales.
Sin embargo, si se consideran modelos méas complejos para la efi-
ciencia radiativa (ADAFs, JDAFs, etc.), las predicciones sobre la
luminosidad resultan compatibles con las cotas observacionales
actuales. Por lo tanto es posible que la no deteccién de la emision
X en el centro de los camulos globulares, se deba a que la tem-
peratura del gas los sitia en este régimen de acrecién. Un punto
interesante es que en este caso la tasa de acrecion escala con la
masa del IMBH igual que en el modelo de Bondi & Hoyle (1944).
Esto permitiria desarrollar un método para la estimacién de las
masas de los IMBHs.

5. Las soluciones de brisas del modelo isotérmico son consistentes
con radios de estancamiento pequenos, 7. < 7o, a partir de las
cuales se estiman luminosidades similares a los limites actuales
observados. En algunos casos, incluso, la predicciéon es menor a
las cotas superiores, lo que explicaria la dificultad para detectar la
acrecion sobre un IMBH. Ademas, suponiendo valores razonables
de los pardmetros del modelo, es posible reproducir la luminosidad
X observada en NGC 6388. Esto hace mas robusta la conclusién

anterior.

6. Los modelos que suponen la existencia de un IMBH en el centro
del cimulo, predicen perfiles de densidad con pendientes emp-
inadas en el centro, contrariamente al caso en el que no hay un

IMBH. Esto da, en caso de poder medirse la variacién radial de
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densidad, una forma de determinar la existencia o no, del agujero
negro (Pepe & Pellizza, 2009).

7. En el caso de las brisas, la velocidad maxima de las mismas es
sensible a la masa del IMBH. Sin embargo, actualmente no existe
forma de medir esta velocidad por lo que no se espera que este
efecto pueda ser aplicado a la determinacion de la masa de los

IMBHSs en el futuro cercano.

8. Los modelos cuasi-adiabaticos no resultan apropiados para des-
cribir el flujo de acreciéon sobre un IMBH. Para que exista la
acrecion, se requiere de una inyeccién de energia excesivamente
bajas para el escenario astrofisico en cuestion. Esto sugiere, junto
con los resultados anteriores, la necesidad de incluir en el futuro
una descripcion mas realista del enfriamiento del gas, que sea

particularmente efectiva en las regiones centrales del ciimulo.

No obstante, es necesario mencionar que el modelado del flujo no se
encuentra, en absoluto, libre de limitaciones. Un primer punto, men-
cionado arriba, es el relacionado a la funcién de enfriamiento. Por otro
lado, en esta Tesis se investigan flujos estacionarios, lo que implica
una constante caida de material sobre el IMBH. Sin embargo, la acre-
ci6n podria estar dominada por efectos transitorios (flares) debidos a
los pasajes cercanos de las estrellas cuyas o6rbitas son mas proximas al
IMBH. Finalmente, también es posible que haya efectos debido al mo-

mento angular del flujo, produciendo una acrecién no esférica.

Partiendo del resultado 6, se realizaron dos aplicaciones del modelo
isotérmico con el fin de investigar observables que permitan contrastar
sus predicciones. Por un lado, se desarrollé un método para confec-
cionar mapas del exceso de color debido a la absorcién por el polvo

que acompana el gas interestelar. Por otro, se ajustan las predicciones
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de la densidad del gas a las observaciones de la medida de dispersion

de pulsares de milisegundo. Ambos métodos pueden ser utilizados con

los perfiles de densidad que surjan de futuros modelos. Los principales

resultados se resumen a continuacion:

1.

Los valores maximos del exceso de color E(B — V') se encuentran
varios 6rdenes de magnitud por encima del valor observado, si no
se consiera un IMBH en el centro del ciimulo, excepto para tem-
peraturas muy altas. Esto es consecuencia del valor de la densidad

en este escenario.

. Al considerar al IMBH, los valores maximos del exceso de color

se encuentran muy por debajo de la sensibilidad de las te¢nicas
actuales. Esto impide, por el momento, una estricta comparacion
con los mapas observacionales de Alonso-Garcia et al. (2012). Sin
embargo, la existencia en estos mapas de estructuras con remini-
scencias de simetria esférica sugiere la presencia de flujos globales

en los cimulos (Pepe & Pellizza, en prep.).

. Se encontré que la pendiente de los perfiles y el exceso de color

central correlacionan con la masa del IMBH, aunque la imposi-
bilidad de medirlos hace que constituyan apenas un resultado

tedrico.

A partir de consideraciones estrictamente dinamicas, y analizando
observaciones en el cambio del periodo de sus pulsares, fue posible
discriminar cuales cimulos con MSPs son candidatos a albergar
un IMBH . Algunos de estos cimulos presentan una medida de
dispersion creciente hacia afuera, que no puede ser reproducida
por los modelos, ya que en todos ellos la densidad decrece hacia

afuera.

. Sin embargo, se obtienen buenos ajustes en aquellos que presentan

un perfil decreciente de la medida de dispersion. Esto sugiere la
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existencia de flujos de acrecién globales con perfiles de densidad
que varfan radialmente con la distancia al centro (Pepe & Pellizza,
en prep.). Asimismo, se observa cierta preferencia del ajuste por
aquellos modelos para temperaturas mas altas, para las que el
sistema se encuentra en un régimen de tasa de acrecién baja.
Esto es consistente con las bajas luminosidades reportadas en la
literatura. En este caso he podido, también, obtener estimaciones
para las masas de los IMBHs de algunos cimulos, lo que muestra

que el método es aplicable a las observaciones actuales.

Si bien, al dia de hoy, existen numerosas observaciones realizadas en
la bisqueda de agujeros negros de masa intermedia, muchas de ellas
han arrojado resultados contradictorios, aiin para un mismo cimulo. Si
bien atin no puede confirmarse ni descartarse la presencia de los IMBHs
en ningin caso individual, los modelos desarrollados en esta Tesis han
contribuido a la interpretacién de dichas observaciones, incluyendo los
procesos fisicos mas relevantes. Como todo modelo, atin tiene limita-
ciones asociadas a las hipdtesis y simplificaciones usadas para descri-
bir el fenémeno e integrar las ecuaciones. En el futuro, planeo intro-
ducir mejoras en estos aspectos. Ademads, espero que la obtencién de
nuevas observaciones por parte de otros autores permita realizar una
contrastacién mas precisa de los modelos para finalmente determinar

la existencia de estos elusivos agujeros negros.
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