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Sommario

Dal primo rilevamento di un’onda gravitazionale nel 2015, gli attuali interferometri gra-
vitazionali hanno rilevato più di 90 eventi generati dalla fusione di due buchi neri. Per
comprendere la formazione, l’evoluzione e la possibile fusione di binarie di buchi neri è es-
senziale tenere in considerazione il trasferimento di massa tra i loro progenitori stellari nel
corso dell’evoluzione del sistema binario. In particolare, è importante studiare quando il tra-
sferimento di massa avviene in modo stabile o instabile. Il primo caso porta ad un’evoluzione
graduale del sistema, mentre il secondo causa cambiamenti drastici e improvvisi.

In questa tesi ho studiato come evolvono i sistemi binari analizzando parametri fondamentali
come massa, composizione, semiasse maggiore ed eccentricità. Per simulare i diversi scenari
di trasferimento di massa tra le componenti dei sistemi binari ho utilizzato il codice di sintesi
di popolazione SEVN . Da queste simulazioni ho considerato popolazioni di binarie di buchi
neri generate con diverse condizioni iniziali, e i risultati mostrano come queste condizioni e
la stabilità del trasferimento di massa influenzino in modo significativo l’evoluzione di questi
sistemi.
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4.2 Distribuzione dell’eccentricità in funzione del semiasse maggiore all’inizio
della simulazione e alla formazione della binaria di buchi neri per tutta la
popolazione di buchi neri e per quelli coalescenti. . . . . . . . . . . . . . . . . 17

4.3 Distribuzione di massa dell’intera popolazione di BH e quella dei BH coalescenti. 18
4.4 Distribuzione del rapporto di massa q2 = M2/M1 dell’intera popolazione di

BH e quelli coalescenti. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19
4.5 Differenza della distribuzione di massa dei tre modelli al variare della me-
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Capitolo 1

Introduzione

La maggior parte delle stelle nell’universo non si trova isolata, bens̀ı fa parte di un sistema
binario le cui componenti orbitano attorno al loro centro di massa. Questi sistemi possono
essere composti da stelle ma anche da oggetti compatti come nane bianche, stelle di neutroni
e buchi neri.

In genere, le componenti del sistema binario sono sufficientemente distanti da evolvere come
stelle singole, quindi risulta semplice studiarne l’evoluzione tramite modelli di evoluzione
stellare. Tuttavia, quando le stelle sono sufficientemente vicine possono interagire tra di loro,
e la loro evoluzione risulta più complicata da studiare. Uno dei meccanismi più importanti
di interazione è il trasferimento di massa, ovvero quando una stella (la donatrice) cede parte
della sua massa alla compagna (la stella accrescente). Tuttavia, non è l’unica interazione
rilevante nell’evoluzione dei sistemi binari: processi come le maree e le collisioni influenzano
significativamente le proprietà di tali sistemi.

Il trasferimento di massa è necessario per spiegare alcuni fenomeni osservati nell’universo,
come le binarie a raggi X e le supernovae Ia. Le binarie a raggi X sono sistemi dove
il corpo che accresce massa è un oggetto compatto, e in questo processo la massa viene
scaldata fino a raggiungere alte temperature, producendo cos̀ı un’emissione di raggi X. Le
supernovae Ia sono esplosioni stellari che si verificano quando il corpo accrescente è una
nana bianca. Quando la massa di questa raggiunge il limite di Chandrasekhar (1.44 M»)
avviene un’esplosione termonucleare.

Il trasferimento di massa svolge un ruolo importante nella formazione delle binarie di buchi
neri coalescenti perché permette di restringere l’orbita delle due componenti, rendendo pos-
sibile la loro fusione entro un tempo di Hubble (∼ 14 Gyr). Questo fenomeno è di grande
interesse per l’astrofisica moderna poiché ci permette di osservare questi sistemi a seguito
dell’emissione di onde gravitazionali (GW), consentendoci di studiarne le loro proprietà.
Precedentemente, le nostre conoscenze erano principalmente limitate alle binarie a raggi X.
Dalla prima rivelazione di onde gravitazionali nel Settembre 2015, la collaborazione LIGO-
Virgo-KAGRA (LVK) ha individuato 90 candidati oggetti binari compatti (BCO), per la
maggior parte buchi neri.

Durante il trasferimento di massa, è possibile che la stella donatrice condivida il suo inviluppo
esterno con la compagna. Si ritiene che questo meccanismo, noto come ”inviluppo comune”
(CE), possa essere uno dei processi principali per stringere l’orbita della binaria e permettere
la coalescenza entro un tempo di Hubble. Di solito, questa fase avviene a seguito di un
trasferimento di massa instabile tra le due stelle, il quale è favorito dal rapporto sbilanciato
tra le masse delle componenti o dalla presenza di un inviluppo convettivo profondo nella
stella donatrice.

La formazione dei BCO è influenzata dalle condizioni iniziali dei sistemi e da diversi fattori
fisici, come il trasferimento di massa, le supernovae e l’evoluzione stellare. I sistemi che
fondono per onde gravitazionali sono rari, dunque, per studiare l’evoluzione di tali sistemi,
è necessario poter simulare l’evoluzione di popolazioni di binarie coniugando rapidità di
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calcolo e flessibilità nei modelli da testare. In letteratura, questo tipo di lavoro viene svolto
dai codici di sintesi di popolazione binaria (BPS). La maggior parte di questi codici usa
formule analitiche sia per descrivere i processi binari sia per l’evoluzione stellare isolata. Un
esempio è BSE + Pols[18][37].

Recentemente[32][11] modelli di evoluzione stellare dettagliata hanno mostrato che i for-
malismi classici usati nei BSE tendono a sovrastimare il numero di trasferimenti di massa
instabili. Diversi modelli di stabilità producono binarie di buchi neri con caratteristiche e
storie evolutive diverse. In questa tesi, investigo l’effetto di tre modelli utilizzando il codice
SEVN [42][41][43][27], un codice BPS che usa la stessa descrizione di BSE per l’evoluzione
in binaria, ma interpola l’evoluzione stellare da tabelle di proprietà stellari. Ciò rende SEVN
più flessibile e aggiornabile con modelli sempre più dettagliati.
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Capitolo 2

Fondamenti teorici

Due stelle, legate tra loro dalla mutua forza gravitazionale, percorrono orbite ellittiche
attorno al loro centro di massa. In coordinate polari piane le equazioni del moto sono:

r =
a(1− e2)

1 + e cos(¹)

L = r2 ¹̇ (2.1)

dove r è la separazione delle stelle, ¹ l’angolo di fase, a il semiasse maggiore dell’ellisse ed e
l’eccentricità. Il momento angolare specifico del sistema è L = |L⃗| = |r⃗ × v⃗|.
La funzione di massa permette di ottenere le masse delle due componenti M1 e M2 di un
sistema binario in funzione solamente di quantità misurabili. Con M1 viene intesa la massa
della stella primaria (quella più massiccia) e con M2 la massa della secondaria.

Assumendo orbite circolari e ponendo uguali la forza gravitazionale e quella centripeta di
ciascuna delle componenti si ottengono le seguenti relazioni:

f1(M2) =
M3

2 sin3(i)

(M1 +M2)2
=

P (v1 sin(i))3

2ÃG

f2(M1) =
M3

1 sin3(i)

(M1 +M2)2
=

P (v2 sin(i))3

2ÃG
(2.2)

dove i è l’inclinazione della binaria, v1/2 sin(i) la velocità radiale deproiettata delle due
stelle, e P il periodo. Tutte queste quantità sono misurabili con metodi spettroscopici
(eccetto l’inclinazione, che spesso è assunta o stimata tramite altri metodi) e permettono
di determinare le masse degli oggetti che compongono il sistema binario, siano essi stelle
oppure oggetti compatti.

2.1 Venti stellari

Le stelle possono perdere massa a seguito di venti stellari che si possono suddividere in due
categorie: dust-driven stellar wind e line-driven stellar wind. Il primo tipo espelle materiale
a causa di pulsazioni e instabilità dinamica, mentre il secondo tramite il momento trasferito
al gas dai fotoni. Nelle stelle giganti e supergiganti, il gas negli strati esterni è poco legato
gravitazionalmente alla stella a causa della sua estensione, quindi è facile poterlo rimuovere
con la sola pressione di radiazione.

Le stelle più calde come quelle di tipo O o B nella sequenza principale, riescono ad espellere
il gas molto più facilmente grazie ai loro fotoni energetici. Vink et. al (2001)[49] ricavano
per queste stelle una relazione che lega il tasso di perdita di massa a causa dei venti stellari a
dei parametri che includono la metallicità stellare. Combinando questa relazione con quella
ottenuta da Leitherer et al.(1992)[24] per la velocità limite dei venti stellari si ottiene:

Ṁ ∝ Zp con p =

{

0.64 12 000 K ≲ Teff ≲ 25 000 K

0.69 Teff ≳ 25 000 K
(2.3)
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2.2. ROCHE LOBE

Figura 2.1: Curve equipotenziali nel piano orbitale x − y di una binaria composta dalle
masse M1 ed M2. I lobi di Roche dei due corpi sono colorati in grigio. Immagine presa da
Izzard et al. (2012)[22]

.

In un sistema binario, la massa e il momento angolare persi da una stella possono essere
accresciuti dalla stella compagna. In Hurley et al.(2002)[19] viene introdotto il formalismo
di Bondi&Hoyle(1944)[2] per descrivere come il tasso di accrescimento medio della stella M2

immersa nel vento stellare della compagna donatrice M1:

ïṀ2ð = − ³w√
1− e2

(

GM2

v2w

)2
Ṁ1

2 a2 (1 + v2)
3/2

(2.4)

dove vw è la velocità del vento della primaria, ³w ≈ 1.5, ´w ≈ 0.125 sono costanti di
efficienza basate su osservazioni, e:

v2w = 2´w
GM1

R1

, v2 =
G (M1 +M2)

a v2w

Se l’oggetto che accresce massa è un oggetto compatto (buco nero, stella di neutroni o nana
bianca), il tasso di accrescimento di massa è limitato dal limite di Eddington:

ṀEdd = 2.08× 10−3 M» yr−1 ¸Edd (1.760− 3.0 Z)−1 R2

R»

(2.5)

con ¸Edd il fattore di Eddington.

La perdita di massa dovuta al vento stellare produce un allargamento dell’orbita, effetto
che viene mitigato dalla massa accresciuta dalla stella compagna che riacquista parte del
momento angolare.

2.2 Roche Lobe

Per ricavare questi punti si prende un sistema di riferimento posizionato nel centro di massa
del sistema e co-rotante con i due corpi. Da qui è possibile esprimere il potenziale di Roche
(Figura 2.1) che è dato dalla somma del potenziale gravitazionale dei due corpi ed un termine
dovuto al fatto che il sistema di riferimento non è inerziale:

Φ(r⃗) = − GM1

|r⃗ − r⃗1|
− GM2

|r⃗ − r⃗2|
− 1

2
(Ω× r⃗)2 (2.6)
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2.2. ROCHE LOBE

(a) Binaria distaccata (b) Binaria semidistaccata (c) Binaria a contatto

Figura 2.2: Tre possibili configurazioni di sistemi binari.

Tra le diverse superfici equipotenziali ottenibili dal potenziale di Roche, una risulta parti-
colarmente importante ed è definita la superficie equipotenziale critica. Questa superficie è
quella che crea due lobi attorno ai due corpi, i cosiddetti lobi di Roche delle due componenti.
Il materiale all’interno di un lobo è gravitazionalmente legato al corpo all’interno di esso.

Ci sono cinque punti (detti punti Lagrangiani) dove il gradiente del potenziale gravitazionale
di un sistema binario si annulla. I 3 più importanti stanno lungo la linea che connette le
due stelle (L1 − L3). Il punto di intersezione dei due lobi di Roche (L1) è il punto oltre il
quale avviene il trasferimento di massa da un corpo all’altro. Questo evento viene definito
Roche Lobe Overflow (RLO). Avendo una forma a goccia, è utile poter descrivere questo
lobo tramite un raggio equivalente[9], ovvero il raggio che avrebbe una sfera con lo stesso
volume contenuto all’interno del lobo:

RL = a
0.49 q

2/3
1

0.6 q
2/3
1 + ln(1 + q

1/3
1 )

(2.7)

Questa è l’equazione per il lobo della primaria e dipende solo dalla separazione orbitale delle
due stelle (a), e dal rapporto delle loro masse (q1 = M1/M2). Da questa è possibile ottenere
anche il raggio del lobo della compagna usando l’opportuno rapporto di massa q2.

Classificazione

Una tecnica per classificare le binarie è quella di comparare il raggio delle due stelle al loro
lobo di Roche. Le binarie si possono distinguere in tre categorie: binaria distaccata, binaria
semidistaccata e binaria a contatto (Figura 2.2).

Nel caso di binaria distaccata (detached binary, Fig.2.2a) nessuna delle due stelle riempie il
proprio lobo di Roche, quindi entrambe sono contenute all’interno del loro lobo e tutta la
massa è legata ad una stella o all’altra; non avviene trasferimento di massa tramite RLO e
la principale interazione gravitazionale è di tipo mareale.

Una binaria semidistaccata (semi-detached binary, Fig.2.2b) ha una delle due stelle che riem-
pie il proprio lobo e parte della sua massa sta superando il confine definito da quest’ultimo.
Come già specificato, tutta la massa che supera il punto L1 non è più legata alla prima stella
e finisce per accrescere la stella compagna tramite RLO.

Si dice, invece, binaria a contatto (contact binary, Fig.2.2c) quando entrambe le stelle su-
perano il proprio lobo di Roche. Non ha senso parlare di trasferimento di massa in una
direzione specifica perché il materiale non è legato a nessuna stella in particolare, sebbene
sia ancora legato al sistema, quindi le due stelle condividono un inviluppo. Questo caso non è
da confondere con quello della binaria a inviluppo comune (common envelope binary), la cui
differenza principale consiste nel fatto che l’inviluppo delle binarie a contatto ruota assieme
alle due stelle, mentre nell’inviluppo comune questo non avviene. In questo tipo di binaria i
punti L2 e L3 del sistema, che risiedono sempre lungo la congiungente delle due stelle ma al
di fuori della loro orbita, hanno un ruolo importante. Se l’inviluppo comune raggiunge uno
dei due punti, allora la massa che supera quelle posizioni fuoriesce dal sistema e può portare
alla formazione di un disco che circonda il sistema binario (circumbinary disk).

5



2.3. INIZIO DEL TRASFERIMENTO DI MASSA

Figura 2.3: Evoluzione del raggio di una stella di 5 M» in funzione del tempo dalla sua
formazione. Si distinguono i diversi casi delle fasi di RLO assumendo una compagna di
2 M». Figura presa da Podsiadlowski (2012)[36].

2.3 Inizio del trasferimento di massa

Un sistema binario comincia la sua evoluzione dalla prima configurazione (binaria distacca-
ta). Affinché il trasferimento di massa avvenga, del materiale deve superare uno dei due lobi
di Roche, e ci sono due modi (o una loro combinazione) in cui ciò può avvenire. Il primo av-
viene nel caso in cui il lobo di Roche rimane costante e la stella si espande a seguito della sua
evoluzione. Il secondo quando la stella rimane di dimensioni costanti e il suo lobo di Roche
diminuisce. Questo può avvenire quando la separazione orbitale delle due stelle diminuisce
a causa di forze dissipative come per esempio nel caso di emissione di onde gravitazionali
(GW: gravitational waves), effetti mareali o forze d’attrito con l’inviluppo comune.

Dalla Figura 2.3 si notano tre fasi nella vita di una stella in cui essa aumenta di dimensione
e può, quindi, superare le dimensioni del suo lobo di Roche entrando nella fase RLO. Nel
caso A la stella sta bruciando idrogeno, quindi è nella sequenza principale (MS). Le sue
dimensioni crescono di circa un fattore 2. Nel caso B la stella esaurisce l’idrogeno nel nucleo
ma non quello dell’elio. L’espansione del raggio della stella avviene in modo molto più
rapido del caso A e le dimensioni cambiano di circa un fattore 10. La stella si trova lungo il
red giant branch (RGB). Il caso C avviene al termine del bruciamento dell’elio nel nucleo,
mentre la stella si trova nell’asymptotic giant branch (AGB). Il caso C è meno importante
del caso B perché richiede che una binaria non entri nella fase di trasferimento di massa nel
caso B. Se l’orbita è già al limite per iniziare un trasferimento di massa e la stella si espande
(o l’orbita si restringe) leggermente, è probabile che tale processo possa avvenire già nella
fase B anziché attendere la fase C.

Le stelle passano la maggior parte della loro vita in MS, quindi è opportuno dire che la
maggior parte delle binarie osservate in cielo non hanno ancora avuto interazioni significative,
però avranno modo di farlo in futuro.

2.4 Trasferimento di massa conservativo

Se una delle due stelle supera il raggio del suo lobo di Roche e tutta la massa che lo supera
viene accresciuta dalla compagna si dice che il trasferimento di massa è conservativo. Il
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2.5. STABILITÀ TRASFERIMENTO DI MASSA

Figura 2.4: Rappresentazione del trasferimento di massa stabile (sopra) e instabile (sotto).
Figura presa da Podsiadlowski (2012)[36].

momento angolare totale del sistema è:

L2 = G
M2

1 M2
2

M1 +M2

a(1− e2) (2.8)

Imponendo L̇ = 0 =⇒ Ṁ2 = −Ṁ1 Combinando assieme le due equazioni si ottiene

ȧ

a
= 2

(

M1

M2

− 1

)

Ṁ1

M1

(2.9)

che è la formula per la derivata temporale della separazione delle due stelle in funzione del
tasso di trasferimento di massa.

Il caso non conservativo è più complicato perché non tutta la massa persa dalla stella dona-
trice viene accresciuta dalla compagna. Questo può accadere per esempio attraverso i venti
stellari da parte della stella donatrice oppure per l’espulsione della massa in accrescimento
da parte della stella secondaria a causa di venti o jets. La perdita di massa è descritta
dall’equazione Ṁa = −´ Ṁd, con ´ ∈ [0, 1].

2.5 Stabilità trasferimento di massa

Con l’avvio del RLO è necessario poter distinguere i due casi di trasferimento di massa
stabile o instabile (Figura 2.4). Stelle con inviluppo radiativo tendono a rimpicciolire a
seguito della perdita di massa, mentre quelle con inviluppo convettivo profondo tendono a
mantenere le stesse dimensioni o ad aumentarle.[12][13][14][23][45]

2.5.1 Trasferimento di massa stabile

Il trasferimento di massa stabile è il caso più facile da analizzare perché in questo caso la
maggior parte della massa finisce alla compagna accrescente, il che la porta a crescere di
dimensione. Il trasferimento si conclude quando la stella donatrice rientra all’interno del
suo lobo di Roche. L’accrescimento di massa cambia la struttura della stella ricevente, la
quale si ritroverà più massiccia. Se si tratta di una stella massiccia che ha già lasciato la
MS, l’evoluzione può cambiare drasticamente, facendola esplodere come una supergigante
blu invece di diventare una supergigante rossa.

2.5.2 Trasferimento di massa instabile

Dal grafico 2.5 si può vedere qual è la differenza tra stabilità ed instabilità nel trasferimento
di massa. Quando la stella primaria si trova nella posizione D (Fig.2.5a) ed aumenta il suo
raggio per evoluzione naturale fino ad arrivare alla posizione E (che corrisponde al raggio del
proprio lobo di Roche), la risposta della stella è quella di andare verso il punto F seguendo
la linea tratteggiata. Questo è il caso di trasferimento di massa instabile perché il raggio
della stella diminuisce ma sta sempre al di sopra del raggio del lobo di Roche. La risposta
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2.5. STABILITÀ TRASFERIMENTO DI MASSA

(a) Risposta del raggio della stella alla perdita
di massa.

(b) Risposta nei tempi scala dinamici e termici
del raggio della stella alla perdita di massa.

Figura 2.5: Evoluzione del raggio della stella donatrice in funzione del rapporto della sua
massa sulla massa del sistema. Il raggio del proprio lobo di Roche (linea continua) viene
considerato costante nel tempo. Grafici presi da Pols (2011)[38].

del lobo di Roche alla variazione di massa ha una pendenza maggiore rispetto a quella del
raggio stellare.

Webbink+1985[51] ha proposto una descrizione formale per parametrizzare la variazione dei
raggi stellari, del lobo di Roche e determinare la conseguente stabilità del RLO. Assumendo
che il raggio della stella donatrice e il suo lobo di Roche seguano una legge di potenza del
tipo R1 ∝ M ζ∗ e RL ∝ M ζL , dove

·∗ =
d log(R1)

d log(M)
·L =

d log(RL)

d log(M)
(2.10)

allora la condizione per avere instabilità è che ·∗ < ·L.

Al contrario, se la stella comincia dal punto A e il suo raggio aumenta fino a raggiungere il
punto B dove R1 = RL, il raggio tenderà a rimanere al di sotto o al limite pari al raggio del
proprio lobo. In questo caso il trasferimento di massa si dice stabile: ·∗ g ·L.

Da notare che quando c’è perdita di massa d log(M) < 0 =⇒ se la stella si espande
(d log(R) > 0) si ha ·∗ > 0, altrimenti se si contrae (d log(R) < 0) si ha ·∗ < 0.

A seguito di questi eventi, la stella può rispondere in due tempi scala diversi. Il tempo
scala dinamico è legato alla necessità di ripristinare l’equilibrio idrostatico. È dell’ordine
dei minuti, quindi è più breve se comparato al tempo scala termico. Questo significa che
la perdita di energia e i flussi di calore non sono molto importanti in tempi scala dinamici.
Quindi, la risposta della stella donatrice avviene in condizioni adiabatiche

·∗ = ·ad =

(

d log(R)

d log(M)

)

ad

=⇒ stabilità per ·ad g ·L

Il tempo scala termico è legato al ripristino dell’equilibrio termico, ed è rilevante solamente
se è stabile in tempi scala dinamici. Quindi in questo tempo scala si ha “stabilità termica”
per

·∗ = ·eq =

(

d log(R)

d log(M)

)

eq

g ·L

Con queste nuove definizioni è possibile evidenziare 3 casi possibili (Fig.2.5b):

• ·L f min(·ad, ·eq): il trasferimento di massa è stabile sia a tempi scala dinamici che
termici. Avviene in modo ricorrente a tempi scala nucleari ma non è mai instabile.
Nel grafico corrisponde al punto S.
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2.6. INVILUPPO COMUNE

• ·ad g ·L > ·eq: la stella inizialmente tenderà a contrarsi in tempi scala dinamici
ma in tempi scala termici si espanderà a seguito della perdita di massa. Nel grafico
corrisponde al punto T.

• ·L > ·ad: dinamicamente instabile. Corrisponde al punto P nel grafico.

Utilizzando l’equazione 2.7 e 2.9 assieme alla definizione di ·L si può ottenere l’espressione
·L = 2.13 q − 1.67, valida naturalmente in caso di trasferimento di massa conservativo. La
cosa importante da notare è che ·L aumenta con q. Si ha che ·L > 0 per q > 0.78. Valori
alti di ·L facilitano perciò l’instabilità del trasferimento di massa.

Tornando alle tre fasi in cui una stella supera le dimensioni del suo lobo di Roche (Fig.2.3),
si ha che il caso C (stelle nell’AGB) è sempre convettivo per qualsiasi massa della stella.
Il trasferimento di massa è generalmente instabile. Nel caso B (stelle nell’RGB) la stella
è molto probabile che sia convettiva, quindi c’è trasferimento di massa instabile. Le stelle
donatrici molto massicce però non sono ancora convettive, quindi il trasferimento di massa
può essere stabile. Il caso A ammette trasferimento di massa stabile se il donatore si trova
nella MS. Il donatore ha un inviluppo radiativo.

Pavloskii et al. (2017) [32] hanno mostrato che c’è la possibilità per le binarie di BH con
donatore massiccio che avvenga l’instabilità di espansione o quella convettiva. L’instabilità
di espansione avviene quando la stella donatrice sperimenta un periodo di veloce espansione
in un tempo scala termico, mentre l’instabilità convettiva avviene quando la donatrice ha
sviluppato un inviluppo convettivo sufficientemente profondo. Hanno inoltre suggerito l’e-
sistenza di due raggi limite RU e RS (con RU < RS) entro i quali il MT può essere stabile.
Il trasferimento di massa è stabile se il raggio del donatore sta tra i due valori RU e RS .

2.6 Inviluppo Comune

Generalmente si assume che tutti i casi di trasferimento di massa instabile portino alla
formazione di un inviluppo comune (CE). La quantità di massa trasferita è cos̀ı elevata che
il corpo che accresce massa non riesce ad accrescere tutta la massa persa dalla compagna,
formando un inviluppo che circonda sia la stella donatrice che la compagna.

C’è la possibilità che il RLO attraverso il punto L1 possa non avvenire in maniera abbastanza
rapida per rimuovere l’inviluppo in espansione della stella donatrice, quindi questa riesce ad
estendersi fino a raggiungere il punto L2. La massa persa attraverso questo punto può far
perdere una grande quantità di momento angolare al sistema tale per cui l’orbita viene
rimpicciolita in fretta, con possibile instaurazione di CE[15][29].

L’inviluppo comune ha una dimensione maggiore di quella dell’orbita del sistema, quindi
per la conservazione del momento angolare l’inviluppo ruota più lentamente dei due nuclei.
Inoltre, i nuclei delle due stelle non si trovano più ad orbitare in uno spazio vuoto ma
interagiscono con l’inviluppo. Questo fa s̀ı che, tramite forze d’attrito, il sistema cede energia
orbitale all’inviluppo, facendo quindi spiraleggiare le componenti verso l’interno del sistema.
Questo processo può rilasciare sufficiente energia per espellere l’intero inviluppo, dando come
risultato una binaria con separazione orbitale minore oppure la fusione tra le due stelle. Si
può vedere uno schema di come funziona la fase di inviluppo comune in Figura 2.6.

Webbink (1984)[50] propone un formalismo analitico per la descrizione del CE dove la con-
figurazione finale dipende dall’energia di legame iniziale dell’inviluppo e l’energia orbitale
iniziale dei due nuclei. L’energia di legame dell’inviluppo è

Ebind,i = −G

(

M1 Menv1

¼CE1 R1

+
M2 Menv2

¼CE2 R2

)

(2.11)

¼CE è un parametro strutturale che definisce l’energia di legame dell’inviluppo stellare.
Esso dipende dalla massa della stella, la sua fase evolutiva, la massa dell’inviluppo convet-
tivo e il suo raggio [5]. Vengono utilizzati i pedici i ed f per le quantità iniziali e finali
rispettivamente. L’energia orbitale iniziale dei nuclei è

Eorb,i = −1

2

GMc1Mc2

ai
(2.12)
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2.6. INVILUPPO COMUNE

Figura 2.6: Fasi principali dell’evoluzione dell’inviluppo comune viste da una prospettiva
ortogonale al piano dell’orbita. Nella figura in alto, la stella donatrice riempie il suo lobo
di Roche. Nella figura in mezzo, l’inviluppo circonda sia il nucleo della stella donatrice che
la stella compagna; esse spiraleggiano una verso l’altra. Nella figura in basso sono mostrati
i possibili sviluppi del sistema: l’inviluppo viene espulso (sinistra) oppure le due stelle si
fondono (destra). Immagine di Philip D. Hall.

dove ai è il semiasse maggiore all’inizio della fase CE.

Si assume che i nuclei spiraleggiano verso l’interno, trasferendo energia orbitale all’inviluppo
con un’efficienza ³CE , un parametro libero inserito a causa dell’incertezza nel suo valore.
Si utilizza come valore di quel parametro ³CE ≈ 1, sebbene Regős & Tout (1995) [39]
abbiano affermato che probabilmente non è una costante perché dipende dallo stato iniziale
dell’inviluppo e può variare durante l’evoluzione. Nel caso in cui l’energia sia sufficiente a
spazzare via l’inviluppo, l’energia orbitale finale è

Eorb,f = −1

2

GMc1 Mc2

af
(2.13)

da cui si può ottenere la separazione finale af dalla seguente uguaglianza

Ebind,i = ³CE (Eorb,f − Eorb,i) (2.14)

Usando af nell’Equazione 2.7 è possibile ottenere il lobo di Roche di ciascun nucleo. In
questo caso RL1,f usa il rapporto delle masse q1 = Mc1/Mc2 e RL2,f usa q2 = Mc2/Mc1.

Se nessuno dei due nuclei riempie il proprio lobo di Roche allora sopravvive una binaria
composta dai nuclei delle due stelle con separazione af , e l’intero inviluppo abbandona il
sistema. A seguito della perdita dell’inviluppo, della stella donatrice che lo ha perso rimane
solo il nucleo scoperto.

Iben & Livio (1993) [20] introducono una diversa trattazione, la loro energia di legame
dell’inviluppo iniziale non è quella della gigante ma quella della configurazione iniziale di CE,
che circonda i nuclei ad un diametro di circa 2 ai. Questo vuol dire rimpiazzare l’equazione
2.11 con

Ebind,i = −G
(M1 +M2)(Menv1 +Menv2)

ai
(2.15)

portando ad una riduzione nell’energia di legame dell’inviluppo e quindi ha meno probabi-
lità che il processo termini in una coalescenza dei due nuclei. Un effetto simile può essere
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2.7. ONDE GRAVITAZIONALI

prodotto dalla trattazione precedente aumentando il valore di ³CE per valori superiori al-
l’unità, il che è plausibile perché un aumento in ³CE può essere previsto se c’è la presenza
di altre sorgenti di energia oltre a quella orbitale. Un esempio di queste sorgenti è il bru-
ciamento nucleare nelle shell delle giganti, oppure il bruciamento nucleare sulla superficie di
una secondaria degenere.

Nel caso la riserva di energia orbitale non fosse sufficiente ad espellere completamente
l’inviluppo, i nuclei si fondono generando un’unica stella.

2.7 Onde gravitazionali

Un sistema binario di oggetti compatti emette onde gravitazionali, queste rimuovono energia
dal sistema e lo portano a ridurre sia la separazione orbitale che l’eccentricità. La variazione
di questa quantità è descritta dalle formule di Peters(1964)[34]:

ȧ =
64G3 M1 M2 (M1 +M2)

5 c5 a3 (1− e2)7/2

(

1 +
73

24
e2 +

37

96
e4
)

(2.16)

ė = −304G3 M1 M2 (M1 +M2)

15 c5 a4 (1− e2)5/2

(

1 +
121

304
e2
)

e (2.17)

Assumendo che l’eccentricità rimanga costante durante l’evoluzione, si ottiene un tempo
scala che permette di arrivare alla coalescenza della binaria:

tpeters =
5

256

c5

G3

a4

M1 M2 (M1 +M2)

(1− e2)7/2
(

1 + 73
24
e2 + 37

96
e4
) (2.18)
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Capitolo 3

Metodologia

3.1 Il codice SEVN

SEVN [42] [41] [43] [27] (Stellar EVolution for N-body) è un codice BPS rapido che calcola
l’evoluzione stellare tramite l’interpolazione di tracce stellari precalcolate grazie a codici di
evoluzione stellare, come PARSEC [3] e MESA [33].

I modelli di evoluzione stellare utilizzati in SEVN possono essere facilmente cambiati o ag-
giornati caricando una nuova serie di tabelle. SEVN permette di scegliere all’avvio il tipo di
tabelle stellari da utilizzare, senza dover modificare la struttura interna del codice e senza
doverlo ricompilare.

Le tabelle di cui fa uso SEVN contengono i dati relativi all’evoluzione delle proprietà prin-
cipali di una serie di tracce stellari definite dalla loro massa iniziale MZAMS e metallicità
Z, assumendo che nei modelli stellari sia già inclusa la perdita di massa dovuta a venti
stellari. Vengono richiesti due tipi di tabelle: una per le stelle che iniziano la loro vita dalla
sequenza principale (MS) bruciando idrogeno (H-stars) e l’altra per le stelle che hanno perso
l’inviluppo di idrogeno(pure-He stars).

L’interpolazione delle proprietà dell’evoluzione stellare migliora in modo significativo se viene
usata la percentuale di vita di una stella invece del valore assoluto del tempo [43]. In SEVN

, l’evoluzione di una stella viene divisa in sette fasi distinte. La fase dal tempo t = 0 fino
all’avvio del bruciamento dell’idrogeno nel nucleo è la pre-main sequence (PMS, fase 0).
Durante il bruciamento dell’idrogeno nel nucleo la stella si trova nella fase di sequenza
principale (MS, fase 1) fino a che il nucleo di elio aumenta e la stella entra nella fase
terminale della sequenza principale (terminal age MS, fase 2). La fase successiva avviene
quando l’idrogeno nel nucleo si è esaurito completamente e la stella inizia il bruciamento
dell’idrogeno presente in un sottile strato attorno al nucleo di elio (shell H burning, fase
3). Dopodiché avviene il bruciamento di elio nel nucleo (core He burning, fase 4) fino a che
il nucleo di CO (carbonio e ossigeno) inizia a crescere e si raggiunge la fase terminale del
bruciamento dell’elio nel nucleo (terminal-age core He burning, fase 5) per poi seguire l’avvio
del bruciamento dell’elio in uno strato attorno al nuovo nucleo appena l’elio viene esaurito
nel nucleo (shell He burning, fase 6). La fase finale avviene quando il tempo dell’evoluzione
supera il tempo di vita della stella, quindi rimane un oggetto compatto (remnant, fase 7).
Una stella può perdere il suo strato di idrogeno a seguito dei venti stellari e delle interazioni
binarie. SEVN tratta queste stelle come Wolf-Rayet (WR) se la massa del nucleo di elio è
maggiore del 97.9% della massa totale, e di conseguenza la stella finisce in una nuova traccia
di interpolazione nelle tabelle per le pure-He stars. Queste stelle seguono le stesse fasi però
partendo dalla fase 4. È possibile che queste stelle perdano anche tutto il loro inviluppo
di elio lasciando solamente il nucleo di CO; per questi oggetti SEVN non ha fasi specifiche,
quindi li evolve in maniera passiva (le proprietà non variano) fintanto che la stella esplode
come una SN.
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3.2. EVOLUZIONE DEL SISTEMA BINARIO

Le proprietà di ciascuna stella ad un dato istante sono stimate tramite interpolazione. Quan-
do una stella di massa MZAMS e metallicità Z è inizializzata, SEVN le assegna quattro tracce
di interpolazione dalle tabelle; queste tracce hanno due metallicità (Z1 f Z f Z2) e quattro
masse (MZAMS,1/3 f MZAMS < MZAMS,2/4) diverse da quelle della stella considerata. Le
proprietà della stella vengono stimate a seguito di una combinazione dei parametri delle 4
tracce stellari.

3.1.1 Formazione oggetto compatto

Un oggetto compatto viene formato quando il tempo di evoluzione supera quello del tempo
di vita di una stella. In base alla massa finale del nucleo di CO (MCO,f ) si possono avere
destini diversi della stella:

• MCO,f < 1.38M», si forma una nana bianca.

• 1.38M» f MCO,f < 1.44M», esplosione di una electron capture supernova che
produce una stella di neutroni (NS) [16].

• MCO,f g 1.44M», esplosione di una core-collapse supernova che produce una NS o
un buco nero (BH).

In queste simulazioni viene utilizzato il modello di core-collapse supernova basato sul modello
di Fryer et al. (2012)[10].

3.2 Evoluzione del sistema binario

3.2.1 Stabilità del MT in SEVN

In SEVN il Roche Lobe Overflow (RLO) avviene quando il raggio di una delle due stelle è
maggiore o uguale al raggio del lobo di Roche (RL, Equazione 2.7), e termina quando questa
condizione non è più soddisfatta o quando il trasferimento di massa porta alla coalescenza
dei due corpi o ad un inviluppo comune (CE).

Come descritto in sezione 2.5.2, per valutare la stabilità del trasferimento di massa si può
comparare la risposta alla perdita di massa della stella donatrice alla variazione del suo
lobo di Roche tramite le equazioni 2.10 proposte da Webbink (1985) [51]. I codici BPS
implementano però un formalismo semplificato in cui la stabilità del trasferimento di massa
viene valutata comparando il rapporto delle masse q con un valore critico qc. Se q > qc si
considera la condizione di trasferimento di massa instabile in un tempo-scala dinamico. Il
valore di qc è quindi considerato alto (> 2) per le stelle con inviluppi radiativi, e più piccolo
per quelle con inviluppi convettivi.

Oltre a questo criterio per la stabilità del trasferimento di massa, SEVN considera dei casi
speciali. Se il lobo di Roche (RL) è più piccolo del raggio del nucleo della stella donatrice,
il trasferimento di massa è sempre considerato instabile, quindi viene ignorato il criterio di
stabilità scelto. Se entrambe le stelle hanno un raggio R g RL viene assunto che l’evoluzione
porta ad un CE (quando almeno una delle due stelle ha una chiara separazione tra nucleo e
inviluppo) o ad una coalescenza delle due componenti (per le fasi successive).

3.2.2 Scenari di trasferimento di massa

Lo scopo di questa tesi è quello di analizzare la differenza nelle proprietà dei buchi neri,
ottenute tramite tre modelli diversi che trattano in maniera diversa il criterio di stabilità
del trasferimento di massa qc.

Il primo modello è il fiducial, che corrisponde al modello introdotto da Iorio et al. (2023)
[21] che usa lo stesso tipo di qc di Hurley et al. (2002)[19], ma il trasferimento di massa si
assume essere sempre stabile per stelle donatrici con inviluppo radiativo, quindi stelle nella
fase di MS o Hertzsprung-gap (HG, regione tra la sequenza principale e il ramo delle giganti
rosse).
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3.3. FORMAZIONE DELLE BINARIE DI BUCHI NERI

Il secondo modello, mtstable, considera un trasferimento di massa sempre stabile, qualsiasi
sia la fase della stella.

Il terzo modello, mtshao, usa gli stessi dati di qc di Hurley et al. (2002) ad eccezione dei BH
accrescenti dove in quel caso vengono utilizzate delle equazioni ricavate in modo sperimentale
per determinare i casi in cui il trasferimento di massa diventa instabile.

3.2.3 Modello di Shao

Shao & Li (2021) [40] hanno esplorato gli effetti della stabilità del trasferimento di massa e
dell’evoluzione dell’inviluppo comune nei sistemi binari di buchi neri con compagni compat-
ti. Utilizzando il codice MESA, hanno ottenuto una grande griglia di simulazioni dettagliate
dell’evoluzione di questi sistemi, da cui sono stati ricavati dei criteri per determinare l’instau-
rarsi del trasferimento di massa (in)stabile. Rispetto ad altri studi, questi criteri permettono
la stabilità del trasferimento di massa anche in casi dove non veniva considerato possibile.

Dai loro risultati, il trasferimento di massa nelle binarie di buchi neri è sempre stabile se il
rapporto delle masse q è più piccolo del valore minimo qmin ∼ 1.5−2.0 , ed è sempre instabile
se il rapporto delle masse è maggiore di qmax ∼ 2.1 + 0.8MBH , dove MBH è la massa del
buco nero. Per binarie con un rapporto di massa tra qmin e qmax si verifica un trasferimento
di massa instabile se il raggio della stella donatrice Rd < RS ∼ 6.6− 26.1 q+11.4 q2 oppure
Rd > RU ∼ −173.8 + 45.5Md − 0.18M2

d . I raggi e le masse sono espressi in unità solari.

Queste equazioni vengono utilizzate nel modello di Shao per determinare se le binarie di
BH entrano nell’evoluzione CE nelle simulazioni di BPS. Ci sono, però, delle eccezioni che
hanno la priorità sulle equazioni appena definite. Per le binarie di buchi neri con stelle
pure-He donatrici viene assunto che possono sempre evitare l’evoluzione CE, mentre per
quelle con nane bianche (WD) donatrici si assume il trasferimento di massa stabile se q =
MWD/MBH < 0.628 [19].

3.3 Formazione delle binarie di buchi neri

Le binarie di buchi neri possono formarsi attraverso percorsi evolutivi diversi. Spesso le
binarie passano per uno o più episodi di trasferimento di massa, che può essere stabile o
instabile. La storia evolutiva dipende dalle binarie considerate e da altri parametri, come la
metallicità. Per studiare l’evoluzione delle binarie di buchi neri, in questo lavoro seguiremo la
classificazione proposta da Broekgaarden+2021[4]. I quattro principali canali di formazione
sono:

• Il Canale I (CI) include tutti i sistemi in cui avviene un trasferimento di massa stabile
prima della formazione del primo oggetto compatto, e che successivamente evolvono
attraverso almeno una fase CE. [46][44][1][30][25].

• Il Canale II (CII) tratta i sistemi che interagiscono solamente attraverso episodi di
trasferimento di massa stabili[32][47][17][31][25][28][11].

• Il Canale III (CIII) contiene i sistemi che sviluppano almeno un CE prima della for-
mazione del primo compatto. Inoltre, alla formazione del primo compatto il sistema
è formato da una stella ricca di idrogeno (H-star) ed una senza inviluppo di idrogeno
(stella pure-He oppure naked-CO). Il caso più comune è che prima del primo compatto
avviene una sola fase CE in cui la stella meno evoluta non ha ancora un nucleo bel
sviluppato (caso di CE a nucleo singolo).

• Il Canale IV (CIV) è simile al terzo con la differenza che al momento della formazione
del primo oggetto compatto entrambe le stelle hanno perso il loro inviluppo di idrogeno.
Il caso più comune vede una sola fase CE precedentemente al primo compatto ed
entrambe le stelle hanno una chiara separazione tra nucleo e inviluppo (caso di CE a
doppio nucleo).

Due canali meno frequenti sono il Canale 0 (C0) che non presenta interazioni durante tutta
l’evoluzione del sistema binario, e il Canale V (CV) dove non avvengono interazioni prima
della formazione del primo oggetto compatto.
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3.4. SIMULAZIONI

3.4 Simulazioni

Con SEVN sono stati simulati 5×106 sistemi binari che possono assumere diverse metallicità e
diverse assunzioni sulla stabilità del trasferimento di massa. Tra questi, sono stati selezionati
quelli che terminavano come sistemi binari di buchi neri. Le componenti dei sistemi vengono
inizializzate come stelle nella zero-age main sequence (ZAMS, sono le stelle che iniziano a
bruciare per la prima volta l’idrogeno nel proprio nucleo). L’evoluzione continua fino a che
entrambe le stelle di un sistema binario non diventano oggetti compatti.

Nello script che esegue il programma, vengono specificati tutti i parametri utili a definire
come vanno ad evolvere i singoli oggetti. Un esempio di alcuni parametri importanti utilizzati
nelle simulazioni di questa tesi sono:

• fattore di Eddington: 1;

• frazione della massa persa dalla stella primaria tramite RLO che viene acquisita dalla
compagna: 0.5;

• trasferimento di massa sempre stabile se proviene da stelle radiative e pure-He in
sequenza principale;

• per l’inviluppo comune si usano i coefficienti ³CE = 3 (Sezione 2.6) per l’energia di
legame, e un ¼ variabile che dipende dalle proprietà e stadio evolutivo della stella
(Claeys 2014[6] e Iorio 2023[21])
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Capitolo 4

Analisi dati

4.1 Modello fiducial

Figura 4.1: Distribuzione del semiasse maggiore dei sistemi all’inizio della simulazione e nel
momento in cui le componenti sono diventate dei buchi neri.

La variazione della distribuzione del semiasse maggiore del sistema binario è mostrata nella
Figura 4.1; in alto si trovano i sistemi ad inizio simulazione, e in basso quelli alla formazione
dei due buchi neri. I due colori distinguono l’intera popolazione di buchi neri (blu) e quelli
coalescenti (rosso). Un effetto evidente è che, a seguito delle interazioni tra le due stelle, il
sistema si allarga e si restringe di diversi ordini di grandezza. Le distanze minori sono tutte
assunte dalle binarie di buchi neri coalescenti.

Figura 4.2 mostra come cambia la distribuzione dell’eccentricità con il semiasse maggiore;
lo stadio iniziale del sistema è rappresentato dai due grafici in alto, e in basso il sistema alla
formazione dei due buchi neri. Nelle colonne a sinistra e destra si trovano rispettivamente gli
istogrammi dell’intera popolazione di binarie di buchi neri e quella dei buchi neri coalescenti
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4.1. MODELLO FIDUCIAL

Figura 4.2: Distribuzione dell’eccentricità in funzione del semiasse maggiore all’inizio della
simulazione e alla formazione della binaria di buchi neri per tutta la popolazione di buchi
neri e per quelli coalescenti.

(quelli che riescono ad emettere onde gravitazionali entro il tempo di Hubble ∼ 14 Gyr [35]).
La scala di colore indica la quantità di oggetti presenti ad un certo intervallo di eccentricità
e di semiasse maggiore; più oggetti sono presenti e più il colore tende verso il giallo. Le zone
bianche indicano l’assenza di sistemi con tali proprietà.

È possibile notare come in generale le orbite vengano circolarizzate (eccentricità ≈ 0) a
seguito del trasferimento di massa e dell’inviluppo comune. Si può notare, inoltre, che le
binarie di buchi neri si formano preferenzialmente con semiasse maggiore ∼ 103 R».

La distribuzione delle masse del buco nero più pesante (M1) ci permette di capire meglio le
differenti proprietà tra binarie coalescenti e non; in Figura 4.3 questi sono rispettivamente
mostrati nel grafico in basso e in alto. In ascissa sono presenti le masse dei buchi neri
primari in unità solari e in ordinata la loro abbondanza in scala logaritmica. Entrambi i
grafici mostrano tramite l’utilizzo di diversi colori la distribuzione di massa al variare della
metallicità della stella progenitrice. Colori chiari indicano metallicità alte, mentre i colori
scuri quelle più basse.

La prima differenza che si può notare è che diminuendo la metallicità è possibile ottenere
buchi neri più massicci che possono raggiungere le 90 M» nel caso di binarie non coalescen-
ti, mentre a basse metallicità questo limite è decisamente più basso. Questa differenza è
attribuibile all’effetto dei venti stellari: le stelle con bassa metallicità generano venti stellari
meno intensi rispetto a quelle ad alta metallicità. Di conseguenza, le stelle con metallicità
minore mantengono più massa durante la loro evoluzione, aumentando cos̀ı la probabilità
che collassino in un buco nero[8][26][17][48].

Tra le due popolazioni c’è una differenza di massa evidente che mostra come le binarie
di buchi neri coalescenti tendano ad essere formati da buchi neri poco massicci; a bassa
metallicità il valore più alto raggiunge le 60 M». La differenza tra queste popolazioni è
dovuta al fatto che i BBH coalescenti passano diverse fasi di trasferimento di massa e/o
fasi CE per fare in modo che la loro orbita diventi abbastanza stretta da permetterne la
coalescenza; quindi, c’è bisogno di una perdita di massa per formare BBH coalescenti e non
è possibile formare buchi neri con massa k 50 M»[17]. Inoltre, a basse metallicità non
si formano buchi neri con M ≳ 60 M» perché c’è il fenomeno della pair instability nelle
supernovae, ovvero la stella non forma nessun oggetto compatto. Al contrario, le stelle
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Figura 4.3: Distribuzione di massa dell’intera popolazione di BH e quella dei BH coalescenti.

massicce all’interno di sistemi binari larghi non perdono massa attraverso il Roche Lobe
Overflow (RLO) o la formazione dell’inviluppo comune (CE), mantenendo cos̀ı una parte
significativa del loro inviluppo di idrogeno fino al momento del collasso del nucleo. Nel
caso in cui una supernova core-collapse non si verifichi con successo, l’inviluppo stellare può
collassare direttamente in un buco nero, consentendo la formazione di buchi neri di massa
maggiore. Il numero di BH primari massicci (> 20 M») aumenta al diminuire di Z perché
la coalescenza di BH entro il tempo di Hubble avviene solo per quelli più massicci a bassa
Z[7].

Dopo aver visto come varia la massa del buco nero primario per i diversi sistemi, è interes-
sante studiare come sia distribuito il rapporto tra le masse all’interno del sistema. La Figura
4.4 mostra il rapporto tra la massa del BH secondario M2 e quello primario M1; anche in
questo caso si usano diversi colori per mostrare la distribuzione delle diverse metallicità. Il
grafico in alto rappresenta l’intera popolazione di BH e quello in basso quelli coalescenti.
Lungo l’asse delle ascisse si trova il rapporto di massa M2/M1 che naturalmente assumerà
valori compresi tra 0 ed 1.

Indipendentemente dalla metallicità, l’andamento del rapporto di massa dei sistemi è simile,
con una predominanza di sistemi con la stessa massa; anche in questo caso i sistemi a
metallicità più bassa superano in quantità quelli con metallicità più alta. Si vede inoltre
che minore è la metallicità e minore può essere il rapporto di massa, quindi è possibile avere
differenze di massa maggiori tra il BH primario e quello secondario. Questa cosa avviene in
modo simile anche per i BBH coalescenti, però è diverso il comportamento che assumono le
distribuzioni a metallicità diverse.
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Figura 4.4: Distribuzione del rapporto di massa q2 = M2/M1 dell’intera popolazione di BH
e quelli coalescenti.

4.2 Comparazione modelli

Dopo aver visto come variano alcune delle proprietà principali dei sistemi binari di buchi
neri nel caso di simulazioni tramite il modello fiducial, si va ora ad analizzare come cambia
la distribuzione di massa di questi sistemi al variare del modello utilizzato. Queste differenze
sono osservabili nella Figura 4.5 dove i grafici disposti lungo la colonna di sinistra contengono
la massa dei buchi neri primari dell’intera popolazione di BBH, mentre la colonna di destra
quella dei BBH coalescenti. Le righe identificano la distribuzione di questi sistemi ad una
specifica metallicità. Gli istogrammi di colore blu si riferiscono al modello fiducial, quelli di
colore arancione al modello mtshao, e quelli di colore verde al modello mtstable.

I tre modelli si comportano in modo simile quando si tratta di modellare l’intera popolazione
a basse metallicità, mentre le differenze importanti si iniziano a vedere per i sistemi con
metallicità solare (Z ∼ 0.014) e per buchi neri di piccola massa (M < 20 M»). Il modello
del trasferimento di massa sempre stabile (mtstable) produce più buchi neri di masse piccole
rispetto al modello fiducial, mentre il modello di Shao di meno.

Per la popolazione di BBH coalescenti i modelli non concordano per nessuna metallicità
e, anzi, le differenze sono molto più evidenti rispetto al caso precedente. Negli intervalli
di metallicità da Z = 0.0001 a Z = 0.004, i modelli differiscono per i buchi neri di massa
piccola; a differenza dell’intera popolazione, in questo caso anche il modello mtstable produce
un numero di buchi neri minore rispetto al modello fiducial. A metallicità maggiori di quella
solare è difficile poter confrontare i tre modelli visto il piccolo numero di sistemi coalescenti
con questa metallicità, però sembra che ci sia la tendenza per il modello mtshao di produrre
buchi neri meno massicci.

Nella sezione 3.3 è stata introdotta la classificazione di Broekgaarden+2021 per comprendere
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Figura 4.5: Differenza della distribuzione di massa dei tre modelli al variare della metallicità.
Nella colonna di sinistra sono presenti le masse dei BH primari dell’intera popolazione di
BBH, mentre a destra quelle dei BH primari nei sistemi di BBH coalescenti.
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Figura 4.6: Frazione relativa di sistemi prodotti attraverso cinque canali (C0-CIV) in fun-
zione della metallicità per buchi neri binari nei tre modelli fiducial, mtshao e mtstable.

la storia evolutiva delle binarie sulla base del tipo e numero di episodi di trasferimento di
massa. Di seguito, si studia l’abbondanza di questi canali di formazione per i diversi modelli
di trasferimento di massa testati. Nella Figura 4.6, le colonne identificano i grafici che
rappresentano l’intera popolazione di BBH (sinistra) e quella di BBH coalescenti (destra),
mentre le righe identificano il tipo di modello utilizzato per la simulazione. Ogni grafico
ha in ascissa la metallicità del sistema e in ordinata la frazione relativa dei sistemi prodotti
attraverso i diversi canali.

I canali CI, CIII e CIV prevedono l’instaurarsi di almeno una fase CE durante l’evoluzione
del sistema, quindi dai grafici è possibile notare come il modello fiducial favorisca l’evoluzione
CE rispetto ai modelli mtshao e mtstable. Come è stato spiegato precedentemente, la fase CE
fa perdere massa al sistema a seguito dell’espulsione dell’inviluppo, portando alla formazione
di buchi neri di piccola massa; questo spiega l’abbondanza di buchi neri di piccola massa nei
grafici della distribuzione di massa dei BBH coalescenti, in particolare da parte del modello
fiducial.

Il CE tende a dare sistemi con un rapporto di massa q ∼ 1, mentre il trasferimento di massa
stabile tende a darne con q bassi. Dai grafici dei canali del modello fiducial si vede che la
maggior parte del trasferimento di massa stabile si trova a metallicità basse, cosa che viene
evidenziata nei grafici della distribuzione dei rapporti di massa dei BBH (Fig. 4.4).

Nonostante i BBH siano dominati dai canali C0 e CII, si vede dalla popolazione dei BBH
coalescenti che è lo stesso presente una fase CE anche nei casi in cui viene forzata la stabilità
del trasferimento di massa (grafico in basso a destra). Questo perché ci sono due casi in
cui SEVN avvia una fase di CE anche in presenza di trasferimento di massa stabile o in
assenza di interazioni, ovvero quando entrambe le stelle riempiono il loro lobo di Roche
(caso di binaria a contatto, descritto in maggior parte dal canale CIV) e quando avviene
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una collisione al periastro (prevalentemente descritto dai canali CI e CIII). Questi due casi
in cui viene forzato il CE non sono molto frequenti, però sono processi molto più efficienti
del trasferimento di massa stabile per il restringimento delle orbite, favorendo quindi minori
tempi di coalescenza.
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Capitolo 5

Conclusioni

In questa tesi ho studiato con l’utilizzo del codice SEVN come cambiano le proprietà delle
binarie di buchi neri a seguito della loro evoluzione. Ho comparato l’intera popolazione di
buchi neri binari con quella composta da soli buchi neri coalescenti, mettendone in eviden-
za le differenze. Questi sistemi sono stati analizzati studiandone proprietà come semiasse
maggiore, eccentricità dell’orbita, massa e canali di formazione. Nei codici di sintesi di
popolazione binaria, la stabilità del trasferimento di massa viene valutata a seguito di un
confronto tra le masse delle componenti del sistema; se il rapporto delle masse q è superiore
ad un valore critico qc, allora il trasferimento di massa viene considerato instabile. Ci sono
diversi modelli che definiscono quali siano i possibili valori di qc, e in questa tesi ne ho testati
tre.

Dalle analisi condotte è facile notare l’influenza della metallicità sulle proprietà e sulla for-
mazione delle binarie di buchi neri: le stelle con bassa metallicità perdono meno massa
attraverso i venti stellari, aumentando cos̀ı la probabilità di formare buchi neri massicci alla
fine del loro ciclo vitale. Al contrario, le stelle con alta metallicità tendono a perdere più
massa e, quindi, a formare maggiormente buchi neri di piccola massa.

Anche i valori iniziali di distanza orbitale ed eccentricità incidono nella determinazione della
massa finale dei buchi neri binari, infatti i sistemi binari più stretti ed eccentrici presentano
una maggiore probabilità di perdita di massa a seguito di interazioni di tipo mareale e
collisionale.

I tre modelli che ho utilizzato mostrano differenze nel numero prodotto di buchi neri di
massa piccola, che si fa più evidente all’aumentare della metallicità del sistema. Attraverso
i canali di formazione dei BBH è più frequente che le binarie non interagiscano o che il
trasferimento di massa sia stabile; per i BBH coalescenti, invece, sono più frequenti le fasi di
inviluppo comune. Questo mostra il ruolo fondamentale che ha la fase di inviluppo comune
nella formazione di BH coalescenti: aiuta a ridurre l’orbita del sistema e permette ai buchi
neri di emettere onde gravitazionali entro un tempo di Hubble. Questo vale anche nel caso
in cui venga forzato il trasferimento di massa stabile tra le due componenti.

23



Bibliografia

[1] K. Belczynski, T. Bulik, A. Olejak, M. Chruslinska, N. Singh, N. Pol, L. Zdunik,
R. O’Shaughnessy, M. McLaughlin, D. Lorimer, O. Korobkin, E. P. J. van den Heu-
vel, M. B. Davies, and D. E. Holz. Binary neutron star formation and the origin of
gw170817, 2018.

[2] H. Bondi and F. Hoyle. On the mechanism of accretion by stars. Monthly Notices of

the Royal Astronomical Society, 104:273, January 1944.
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bastian M. Gaebel, Floor S. Broekgaarden, Selma E. de Mink, Dorottya Szécsi, Serena
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