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Resumen / Fl espectro infrarrojo de las estrellas Be presenta numerosas lineas de recombinacién del hidrégeno.
FEl modelado de las mismas mediante los cédigos actualmente disponibles nos permite delimitar los parametros del
disco circunestelar (densidad central, exponente de la ley de densidad, tamano de la regién emisora e inclinacién),
a partir de la comparacién de los espectros sintéticos con los obtenidos observacionalmente. En este trabajo
analizamos el efecto de la variacién de los parametros del disco sobre las primeras lineas de la serie de Brackett,
utilizando el cédigo HDUST. El modelado de discos de distintos tamafios nos permite estudiar los efectos observables
en los espectros debido al truncamiento de las regiones de formacion de las lineas.

Abstract / The infrared spectra of Be stars present numerous hydrogen recombination lines. Modelling these
lines using the available codes allows us to set some constraints to the circumstellar disc’s parameters (central
density, exponent of the density law, size of the emitting region and inclination), by comparing the synthetic
spectra with the observational data. In this work, we analyse how the variation of the disc’s parameters affects
the first Brackett lines, using the HDUST code. Modelling discs with different sizes allows us to study the observable

effects on the spectra due to the truncation of the emitting regions.

Keywords / stars: emission-line, Be — circumstellar matter — techniques: spectroscopic

1. Introduccion

Los objetos con fenémeno Be son estrellas de tipo es-
pectral B, no supergigantes, que presentan (o han pre-
sentado) emisién en lineas del Hidrégeno (ver, por ejem-
plo, Rivinius et al., 2013, y sus referencias). El modelo
actualmente adoptado para explicar las caracteristicas
del fenémeno Be es el de un disco de decrecion viscosa.
Este modelo incluye una estrella rotando rdapidamen-
te, que pierde masa y momento angular. Ese material
perdido forma un disco en el ecuador en rotacién cuasi-
Kepleriana y se aleja lentamente de la estrella por pro-
cesos viscosos (Lee et al., 1991; Okazaki et al., 2002).
El modelado de diferentes observables, sobre todo en el
rango 6ptico del espectro, ha brindado informacién rele-
vante sobre los pardmetros de estos discos. Por ejemplo,
mediante el modelado de la linea Ha se ha encontrado
que la regién emisora de la misma alcanza las decenas
de radios estelares (Miroshnichenko et al., 2003; Rivi-
nius et al., 2013; Arcos et al., 2017).

En las ultimas décadas, ha ganado importancia el
estudio de la regién espectral infrarroja (IR) en las es-
trellas Be. Las lineas observadas en esta regién se for-
man en las regiones mds internas del disco y presentan
una contribucién fotosférica menor que las observadas
en el rango 6ptico. Debido a esto, su andlisis nos per-
mite obtener informacién sobre las propiedades fisicas y
cinematicas de la regién del disco més cercana a la estre-
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lla (Hony et al., 2000; Lenorzer et al., 2002; Mennickent
et al., 2009; Granada et al., 2010; Sabogal et al., 2017).
Sin embargo, el modelado de las lineas espectrales de
la region IR es un campo en el que ain resta mucho
por hacer. En este trabajo, presentamos nuestra contri-
bucién sobre el modelado de lineas IRs del hidrégeno
en estrellas Be, utilizando el cédigo HDUST (Carciofi &
Bjorkman, 2006, 2008).

Como primer caso de estudio, comenzamos por ana-
lizar la serie de Brackett, desde Bra hasta Brl2. Este
grupo incluye la linea Brll, que ha sido observada pa-
ra un gran numero de estrellas Be por el relevamiento
APOGEE (Chojnowski et al., 2015), y cuyo modelado
resulta entonces intrinsecamente interesante para carac-
terizar un gran numero de estrellas Be.

En el trabajo de Cochetti et al. (2023) se analiz la
dependencia de las intensidades y formas de las prime-
ras lineas de la serie con los pardmetros que describen
la estructura del disco, pero manteniendo constante su
radio. Para cada modelo, el radio elegido fue el mini-
mo que incluyera toda la posible region emisora de las
lineas. De esta manera, se excluyé la posibilidad de que
el disco estuviera truncado. Ademds, se compararon ta-
les modelos con datos observacionales para las estrellas
MX Pup y II Aqr.

En esta oportunidad, nos centraremos en analizar la
dependencia con el tamafio del disco, a fin de estudiar
el efecto del truncamiento del mismo.
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Tabla 1. Radios méximos utilizados para cada combinacién
de 10 R...

de n 'y po. En todos los casos el radio minimo y el paso fueron

valores n < 3; el rango 3 < n < 3.5 corresponde a discos

n opo=1x10""2 pp=5x10"" po=1x10"" po=5x10"" pp=1x10""
B (gem™®) (gem™®) (gem™®) (gem™®) (gem™?)
2.5 40 R, 50 R« = = =
3.0 30 R, 30 R, 40 R 60 R, —
3.5 30 R 30 R, 30 R, 40 R. 40 R,
4.0 30 R, 30 R, 30 R 30 Ra 30 R.,
2. Metodologia — R=10R:  —— R=30R-
n=3.50, po=1x10"1% g cm™3, /i =45° R=20R~« R=40R+
El cédigo HDUST resuelve las ecuaciones de transporte g  [sn2 Bri1 Brio Bro
radiativo, equilibrio radiativo y equilibrio estadistico en  £2°
una geometria 3D para diferentes distribuciones de velo-  £1s " d .
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cidad y densidad en el disco. El mismo ha sido utilizado .| Mﬁ\” Lo A :}q ) ,r.“*j‘; Al ' A, -’fq )
para modelar lineas de hidrégeno en la region optica =7 =,

. - . S5 1.6391 1.6412 1.6433 1679 1.6811 1.6832 1.7345 1.7367 1.7389 1.8156 1.8179 1.8202
del espectro (como por ejemplo Ha) y la distribucién ¢ 5 S i
espectral de energfa (Klement et al., 2017; Marr et al., 820
2021). Els
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Para la ley de densidad en el disco se utiliza una ley =~ § [¥) ¥
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p(T,Z) = Po R_ €Tp | - E ’ ( ) n=4.00, po=1x10"1° g cm-?, j =45° R=20R-
= 51672 Bril Brio Bro

donde R, es el radio estelar y H es la altura de escala  § . 6
correspondiente a un disco verticalmente isotermo. BT

Los parédmetros que variamos para este trabajo fue- £'”7

. . p = —l) o

ron el exponente n, la densidad base pg y la extension 519 | |
del disco R para analizar los efectos del truncamiento. 16391 1.6412 16433 1679 16811 16832 1.7345 17367 17389 18156 1.8179 1.8202

, . . ’ 3 1.6 i
Segun Vieira et al. (2017), el valor del pardmetro n estd g |8 Bry Bré Bra g
relacionado con diferentes estados del disco: un discoen 3 L
disipacién presenta una calda suave en la densidad, con 512 L

2 1.0 Jiig i
e

estables; mientras que valores n 2 3.5 estdn relaciona-
dos a discos en formacién con una caida rapida en la
densidad.

Para cada modelo, los espectros fueron simulados
para inclinaciones en el rango 0-90° con un paso de
15°. Consideramos una estrella de masa M=10 Mg, ra-
dio polar Ryole = 5.5 Rg, luminosidad L=7500 Lg, y
W=V;0t/Vorb= 0.7 (siendo Vi la velocidad de rota-
cién en el ecuador y Vg, la velocidad orbital Kepleria-
na). Esto corresponde a una estrella de tipo B temprana
con Teg = 24250 K v Viot &~ 370 kms1.

En la Tabla 1 se lista el radio méximo del disco para
cada combinacién de parametros utilizada en los mode-
los. En todos los casos, el radio minimo y el paso fueron
de 10 R,.

3. Resultados

En la Fig. 1 presentamos, a modo de ejemplo, los per-
files de lfneas para py = 1 x 1071 gem 3, i = 45°, y
para dos valores de n: 3.5 y 4. Vemos que el efecto del
truncamiento depende tanto del parametro n como de la
linea. Para el menor n, podemos observar diferencias en
las intensidades en todas las lineas analizadas, mientras
que para el mayor n, el efecto no es perceptible en los
miembros mas altos de la serie. Para poder realizar una
mejor comparacion, medimos los flujos de cada linea.

1.9427 19451 19475 2.163¢ 2.1661 2.1688 2.6226 26250 2.6292 4.0472 4.0523 40574
A [um] A [um] A [um] A [um]

Fig. 1. Perfiles de lineas para po = 1 x 107 gem 2, i =

45°, y para dos valores de n: 3.5 (panel superior) y 4 (panel
inferior).

En la Fig. 2, cada columna y fila de graficos corres-
ponde a un valor de pg y n, respectivamente. Cada curva
muestra el cociente entre el flujo obtenido en cada linea
para un dado valor R del radio del disco, y el flujo obte-
nido en esa misma linea para el mayor radio considerado
para esos pg y . Aunque la Fig. 2 corresponde al caso
i = 45°, los comportamientos para otras inclinaciones
resultan muy similares al mostrado. La linea roja indica
un valor del 90 % del flujo obtenido para el radio méaxi-
mo. Podemos observar que para los primeros miembros
de la serie (Bra, BrfS, Brvy), la diferencia en los flujos
para los distintos R es significativa para casi todos los
modelos. En cambio, para los miembros méas altos mo-
delados, la diferencia sélo es notoria en los casos con
mayor densidad pg y/o menor n (calda més suave de
la densidad). Esto estd de acuerdo con el hecho de que
los primeros miembros de la serie se forman en regiones
mas extensas, por lo que el truncamiento del disco afec-
tara significativamente al flujo emitido. En cambio, los
miembros mas altos de la serie se forman en una regién
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Fig. 2. Cociente entre el flujo de linea correspondiente a cada radio R y el obtenido considerando el radio méximo de cada
modelo. La linea roja indica un 90 % del flujo correspondiente al radio méaximo.
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Fig. 3. Cociente entre el flujo de cada linea y el correspondiente a Brl2.
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maés interna, por lo que el efecto del truncamiento no
serd tan importante.

Para analizar el comportamiento de los flujos a lo
largo de la serie, tomamos como referencia el flujo de
Brl2 y hacemos el cociente fl/fl(Br12) (ver Fig. 3). De
manera andloga a la Fig. 2, cada grafico corresponde a
una combinacién pg y n, y cada curva a un R considera-
do. En todos los casos hay un incremento en el cociente
comenzando desde los miembros més altos, y luego una
caida marcada. Las diferencias en las curvas para cada
R son relevantes solo para altos pg y/o bajos n. En esos
casos, la calda del flujo es mas marcada para R menores.

4. Conclusiones

Los diferentes efectos del truncamiento, segiin el estado
evolutivo del disco, seran los siguientes:

+ Los discos estables o en disipacién serdn los més afec-
tados por posibles truncamientos del disco. Esto es
debido a que la densidad disminuye suavemente (tie-
nen valores de n menores), permitiendo que la regién
emisora de las lineas llegue a una distancia mayor.
Si ese disco es truncado, la cantidad de flujo perdi-
da serd significativa. Esto es aiin més relevante para
densidades centrales pg mayores.

+ Los discos en formacién se veran afectados solamen-
te si la densidad es lo suficientemente alta, ya que
la densidad decae rdpidamente (valores altos de n).
Esto hace que el truncamiento solo elimine regiones
del disco poco densas y con poca contribucién en la
emisién de las lineas.

Ademds, para una densidad dada py y exponente n,
el efecto del truncamiento afectard méas a los primeros
miembros de la serie. Esto se debe a que los mismos se
forman en una regién maés extensa, por lo que la reduc-
cién de la region potencialmente emisora representa una
pérdida de flujo significativa.

Actualmente nos encontramos trabajando en la in-
corporacién de maés lineas de la serie de Brackett, asi
como también lineas de otras series observadas en el
IR (Humphreys, Pfund y Paschen). Luego extenderemos
nuestro estudio a estrellas B de otros subtipos espectra-
les. Esto nos permitird avanzar en la caracterizacion de
las envolturas, a partir de la comparacién de los espec-
tros sintéticos con los obtenidos observacionalmente.
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