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0.1 Introduccion

Las estrellas de tipo espectral B son estrellas calientes, con temperaturas
efectivas que oscilan entre 10000K y 21000K y radios entre 2.5R, y 7TR;.

Aproximadamente un 20% de estas estrellas exhiben lineas de emision en
la region espectral visible, llamandose por ello estrellas Be; las que, ademas,
muestran lineas prohibidas en emision, son conocidas como estrellas BJe].

Las lineas en emisién no son la 1unica manifestacion del llamado
"fenémeno Be”; es un hecho observacional que la mayoria de las estrellas Be
v B[e] presentan en sus espectros un exceso de flujo, con respecto al de una
estrella B normal del mismo tipo espectral, en la zona del infrarrojo (ver
figuras 1.1 y 1.2).

Este exceso varia en magnitud y forma de estrella a estrella, obedeciendo,
sin embargo, ciertas tendencias que pueden deducirse del analisis de las ob-
servaciones:

e La mayoria de las estrellas Be presentan un exceso en el indice de
color (K-L) de unas décimas de magnitud; las estrellas B[e] (con lineas
de emisién prohibidas en sus espectros), en cambio, muestran excesos
mayores que una magnitud (Allen, 1977).

e Dentro del grupo de las estrellas Be, exhiben mayor exceso las de tipo
espectral mds temprano (Gehrz y otros,1974).

e Las estrellas Be que tienen en emision las tltimas lineas de la serie de
Paschen, muestran un flujo en los 10y siete veces mayor que el flujo
de una estrella B normal; mientras que, las estrellas que presentan el
final de la serie de Paschen en absorcion, tienen un flujo sélo 2.5 veces

mayor (Briot,1977).

Para explicar el origen de este exceso se han desarrollado varias teorias
que permiten interpretar satisfactoriamente solo parte de las observaciones:

e Iimision debida a procesos libre-libre(f-f) y libre-ligado(f-b) de atomos
de H, que tienen lugar en ciertas zonas de la envoltura estelar.

e Reemisién térmica desde particulas de polvo presentes en la envoltura
estelar.



e [imision de un continuo adicional debido a la presencia de una compa-
nera fria.

Este trabajo propone como una nueva alternativa para interpretar las
observaciones, un proceso atéomico no tenido en cuenta hasta ahora: recom-
binacion dielectréonica del Mgll, proceso que tendria lugar en la envoltura
templada.



Capitulo 1

Nociones Preliminares

1.1 Datos Observacionales

Los datos observacionales con los que se cuenta de la zona espectral infrarroja
de estrellas Be, son fundamentalmente datos fotométricos ! (fotometria de
banda ancha o intermedia).

Los excesos de flujo que revelan estas observaciones muestran una gran
variedad en magnitud y forma, como puede verse en las figuras 1.1, 1.2 y 1.3.

En la figuras 1.1 y 1.2, extraidas del trabajo de Allen, las lineas que-
bradas representarian el flujo emitido desde particulas de polvo circumeste-
lar, hipdtesis con la que se intent6 explicar las observaciones.

En la 1.3, extraida del trabajo de Woolf, se observan las curvas que repre-
sentarian emision f-f originada en un gas ionizado, y emision desde particulas
de polvo.

1Johnson et al., 1966; Woolf et al, 1970; Allen, 1973; Gehrz et al., 1974; Barlow and
Cohen, 1977
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1.2 Teorias Desarrolladas Hasta El Presente

1.2.1 Emision Libre-Libre y Libre-Ligado del H

Numerosos trabajos se han realizado con el fin de estudiar la influencia de
los procesos [ y bf del H en el flujo infrarrojo de las estrellas Be.

Iin los primeros trabajos? se calculd la emision {-f del H originada en una
envoltura de gas, ionizado por la radiacion fotosférica y con una temperatura
electréonica (7,) del orden de 10*° K, que rodeaba la estrella; esto explicé
excesos de solo pocas décimas de magnitud.

Trabajos posteriores® tuvieron en cuenta también el proceso de emisién
f-b para explicar el pico que, en los alrededores de 1pu, se observa en algunas
estrellas; sin embargo el pico encontrado tedricamente esta corrido cerca de
3000A hacia el rojo con respecto al observado.

Mas tarde® se considerd una envoltura mas fria (7, ~ 3 x 10°°K) y se tuvo
en cuenta, ademas de las regiones HII, otras regiones donde el H es neutro
pero los metales estan ionizados, siendo estos entonces una importante fuente
de electrones libres; con estas nuevas hipotesis se pudieron explicar excesos
mayores.

Posteriormente® se estudié la influencia de una region coronal que, bajo
ciertas condiciones, produciria gran aumento en el flujo de radiaciéon infra-
rroja.

Muchos trabajos analizaron luego la influencia sobre el flujo infrarrojo de
los procesos de emisién [-f y f-b del H asumiendo diferentes estructuras de
la atmosfera; uno de ellos® supone la existencia de un disco circumestelar
isotérmico, concentrado en el plano ecuatorial visto de polo.

Finalmente” se estudié la contribucién de un viento estelar y una es-
tructura cromosférica por medio de una solucion rigurosa de la ecuacion de
transferencia radiativa para un medio esféricamente simétrico; se concluyé
que la cromdsfera tiene un efecto relevante sobre el continuo infrarrojo y des-
preciable sobre el ultravioleta y el visible, y que la mas importante fuente de

2Woolf y otros (1970), Gehrz y otros (1974)
3Milkey y Dyck (1973)

Dyck y Milkey (1972)

®Cassinelli y Hartmann (1977)

SWaters (1986)

"Vazquez, Cidale y Ringuelet (1993)
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emision es el proceso {-f del H.

1.2.2 Reemision Térmica desde Particulas de Polvo

El exceso IR de muchas estrellas Be puede explicarse asumiendo algunas
de la hipotesis mencionadas en el apartado anterior. Pero, para justificar
el gran exceso observado en muchas estrellas Ble], es necesario buscar otra
explicacion.

Pecker (1962,1963) fue el primero en sugerir que particulas de polvo pre-
sentes en la envoltura estelar podrian ser las causantes del exceso IR obser-
vado en estrellas jovenes.

Varios modelos se construyeron tratando de interpretar con esta teoria cl
exceso IR de algunas estrellas Be]®. Se hicieron hipdtesis sobre distribucion,
distancia a la estrella y composicion de las particulas de polvo para diferentes
casos particulares.

Asi, algunas veces se logrd explicar las observaciones; sin embargo las
hipétesis argumentadas no son satisfactorias.

1.2.3 Existencia de una Companera Fria

La existencia de una compafiera fria, cuyo flujo continuo se sumaria al de
la estrella principal, no es un argumento valido en general, para explicar
los excesos IR de las estrellas Be o B[e]. Se puede aplicar sélo a casos
particulares en los cuales las observaciones muestran variaciones periddicas
en los espectros caracteristicas de los sistemas binarias.

8Savage et al (1978), Swings (1973), Sitko y Savage (1980), Catala (1983)
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Capitulo 2

Descripcion Fisica del Proceso

y su Insercion en la Envoltura
Estelar

2.1 Por Qué RD del Mgll

El exceso de flujo infrarrojo observado en las estrellas Be es un fenémeno
asociado a las envolturas estelares que rodean este tipo de estrellas; para
explicarlo debemos tener en cuenta entonces, todos los procesos fisicos que
en ellas ocurren. Algunos de ellos ya se han tratado en numerosos trabajos,
como la emision f-f y f-b del H. Otros procesos pueden tener lugar en las zonas
externas de la envoltura donde los valores de la densidad y la temperatura
clectrénica son bajos y el campo de radiacién diluido. La recombinacién
dielectrénica (RD) es un proceso atémico que necesariamente debe ser tenido
en cuenta a bajas densidades como mostraron Burgess y Seaton !. Este es
un proceso importante en las atmosferas estelares tanta a altas como a bajas
temperaturas, aunque el tratamiento es diferente.

Atomos de muchos elementos (una o varias veces ionizados) pueden sufrir
RD, pero, para que el efecto sobre el continuo IR de la estrella sea importante,
debe existir en la zona un niimero suficiente de atomos ionizados del elemento
considerado. Iiste esta determinado por la abundancia del elemento relativa
al H, su potencial de ionizacion, la temperatura y la densidad electrénica del

'A. Burgess and M. J.Seaton, (1964)
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medio.

Una estimacion del numero de atomos de los distintos elementos esperable
en las atmosferas estelares, puede obtenerse aplicando la ley de Saha. Asi,
en la figura 2.1, vemos como varia el nimero de &tomos contenido en la
unidad de volumen de algunos elementos una y dos veces ionizados en funcion
del nimero atémico 7 para T, = 5000K y N.=1[L9 part./em® (condiciones
justificadas en la seccién 2.4).

3e+007 T T T T

3e+007 (- —

2e+007 — —
" 2e+007 - —
{ ¢ FElementos dos veces ionizados
‘g o Elementos una vez ionizados
& 1e+007 | .
Q

5e+006 — —

0e+000 = ¢NO NeNa Al P S K Ca Cr Mo~ Ni |

—5e+006 l ' ' . L
0 5 10 15 20 25 30
z

IMigura 2.1: Densidad de dtomos una y dos veces ionizados de los clementos
con apreciable abundancia cdsmica en funcion de su nimero atomico

Claramente vemos que ciertos elementos son mas numerosos que otros,

lineas de los cuales son realmente observadas en los espectros de estrellas
Be en la zona del UV y el V. Entre todos ellos el Mgll es el que tienc la

16



estructura atomica mas simple: presenta le™ fuera de capa cerrada. Este tipo
de estructura facilita que se produzcan interacciones con otras partfculas y
hace méas probable el proceso. Ademas, la estructura simple del MglI hace
que este sea el elemento que presenta menos dificultades para su tratamiento.

2.2 Recombinacion Dielectrénica

La recombinacion dielectronica y su proceso atomico inverso estan esquema-
tizados abajo.

/ Qi _
1 J
A
m P , .
mo - - - - - _limitede
ionizacién
ko nivel fundamental

Aqui se muestran el estado basico (ko) del ion (Z,N), de carga atémica Z
y N electrones, y su primer limite de ionizacién; este tiltimo coincide con el
estado bésico (mg) del ion (Z,N-1), de carga Z y N-1 electrones. La excitacién
de le™ de la tltima capa del ion (Z,N) dard origen a estados excitados (k)

17



ubicados debajo del limite de ionizaciéon. En cambio, la excitacién de le™
interno o de 2 o mas e~ de cualquier subcapa, dara origen a estados (j)
ubicados arriba de dicho limite; estos tultimos pueden sufrir una transicion
no radiativa a un estado (i) del sistema formado por el ion (Z,N-1) en algin
estado ligado (m) y le_ libre. A este proceso se lo conoce como autoionizacion
y en ¢l debe verificarse F; = F,, + F.-, donde [; representa la energia del
estado 1, I, la energia del estado m y F.- la energia cinética del e~ libre.

El proceso inverso del anterior es la captura -electronica: si la energia del
e~ libre es tal que F; ~ E;, siendo F; la energia del estado j del ion (Z,N), el
e~ libre puede excitar le_ del ion (Z,N-1) perdiendo suficiente energia como
para ser capturado en un estado ligado, originando un nivel j del ion (Z,N).

Los estados j que se encuentran arriba del nivel de ionizacion son inesta-
bles, pudiendo sufrir autoionizacion; el ion (Z,N) se estabilizara si se produce
una desexcitacion a un estado ubicado debajo de dicho nivel.

La captura electrénica seguida de la referida desexcitacion constituyen la
llamada recombinacién dielectronica, que podemos simbolizar como:

Xt ile. —s XJN —s XY + hv

In acoplamiento LS deben conservarse el momento angular, el spin y la
paridad en el proceso de captura. Las mismas reglas deben cumplirse en la
autoionizacion.

2.3 Estructura Atéomica del Mg

Un atomo de Mg en su estado neutro contiene 12 electrones que se distribuyen
en las distintas capas obedeciendo el principio de exclusion de Pauli. Asi, la
configuracion de su estado basico es 15225?2p°%3s%.

La excitacién de uno de los electrones 3s de la ultima capa originara
estados excitados con configuracién 1s?2s522p®3snl; estos seran singuletes o
tripletes segiin que el valor del nimero cuantico de spin, S, sea 0 o 1. Las
distintas series de niveles correspondientes a los estados excitados convergen
todas a un tnico limite de ionizacién ubicado a 7.646 ev (61671.02cm™")
arriba del estado basico.
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La excitacion de los dos electrones de la dltima capa dard lugar a estados
ubicados arriba del limite de ionizacién antes mencionado; si la configuracién
clectronica de estos estados es 1522522p3pnl se encontraran debajo del se-
gundo limite ubicado a 497340.33cm ™! arriba del estado basico. Por las
condiciones fisicas imperantes en la zona donde la RD tiene lugar, no con-
sideraremos en el calculo aquellos niveles que se encuentran por encima de
este segundo Iimite (ver seccion 2.4 y 2.5).

Se puede comprobar, que no todos los niveles que se encuentran por
encima del Iimite de ionizacion pueden autoionizar en acoplamiento LS: los
términos *D? y 1D que resultan de las configuraciones 3pnd (aqui hemos
obviado la configuracion del corazon atémico que permanece fija), dan origen
a niveles impares; sin embargo no es posible formar niveles continuos de Mgll
con esa paridad, conservando el spin y el momento angular total, a partir del
estado fundamental del ion (1s%2s?2p°3s) y le_ libre; lo mismo ocurre con
los términos *P y ' P de las configuraciones 3pnp.

Aunque los estados mencionados arriba no pueden autoionizar en acopla-
miento LS, comparten las propiedades autoionizantes de otros estados que
si pueden hacerlo, debido a la mezcla de configuraciones. Existen calculos
que permiten estimar la probabilidad de autoionizacion de estos estados,
determinando el acoplamiento spin-orbita entre niveles autoionizantes y no
autoionizantes ?(ver seccién 5.3).

2.4 Propiedades Fisicas de la Zona Estudia-
da

Aceptaremos el modelo atmosférico propuesto inicialmente por Ringuelet,
Fontenla y Rovira®; este esquema, desarrollado posteriormente por Thomas?,
considera tres regiones en la atmosfera de una estrella Be:

e La fotdsfera, en equilibrio radiativo e hidrostético.

e La cromdsfera, una zona en expansion, geométricamente delgada, donde
se encuentra el maximo de temperatura.

2H. Nussbaumer y P. J. Storey (1986)
3A. E. Ringuelet, J. M. Fontenla y M. Rovira (1981)
*R. N. Thomas (1982)
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e La envoltura templada, una regiéon muy extendida, con baja densidad
y baja temperatura electronica, también en expansion.

Adoptaremos una ley de temperaturas como la mostrada en la figura 2.2,
extraida del trabajo de Cidale y Ringuelet ®.

40000 T T T T T T T
30000 |- -
5 20000 -
—
10000 | —
.
(o]
o | | l | | | | | |
0 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10

r/Rph
Figura 2.2: Distribucion de la temperatura con la distancia a la estrella

r: distancia desde el centro de la estrella. Rph: radio fotosférico.

Aly A2: pardmetros que controlan la posicién del maximo de temperatura y la
extension de la cromosfera.

Tmin: temperatura minima (comienzo de la cromdsfera).

Tmax: temperatura maxima alcanzada en la cromésfera.

°L. S. Cidale y A. E. Ringuelet (1993)
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Aqui se puede observar la marcha de la temperatura con la distancia a

la estrella, para dos posibles conjuntos de valores de los parametros (libres)
Tmin, Tmax, T0, Al y A2.

Para la densidad electronica asumiremos una distribuciéon como la que
se muestra en la figura 2.3 En ella se pueden observar dos posibles cur-

15
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log p [part./cm 3]

r/Rph

Figura 2.3: Distribucion de la densidad de particulas con la distancia a la
estrella

vas obtenidas asumiendo dos diferentes valores para la tasa de pérdida de

masa y dos diferentes leyes de velocidades, extraidas del trabajo de Cidale y
Ringuelet.



Nosotros enfocaremos nuestra atencién en la zona mas externa de la
atmosfera estelar, después de alcanzada la temperatura asintética, T0; con-
sideraremos por lo tanto una zona de temperatura constante.

Basandonos en el esquema de atmésfera expuesto, los siguientes interva-
los de valores posibles para la temperatura y la densidad electrénica seran
adoptados para la envoltura templada:

3000°K < T, < 10000° K

< N, < 1P
cm’ ‘ cm?

Para la distancia desde la estrella central, d (ver secciéon 2.6.1), a la
cual se alcanza la temperatura asintética, adoptaremos un valor minimo de
3R*, donde R* representa el radio estelar. A esta distancia, la radiacién
proveniente de la fotésfera estara considerablemente diluida.

2.5 Insercidén en la Envoltura Estelar

Para insertar la RD del Mgll en la envoltura estelar debemos tener en cuenta
todos los procesos que puede sufrir este dtomo bajo las condiciones fisicas
imperantes en la zona considerada.

Si consideramos una zona de la envoltura estelar donde la densidad e-
lectronica es suficientemente baja y el campo de radiacién suficientemente
diluido, podemos despreciar todos los procesos inducidos colisional o radia-
tivamente (ver seccién 5.2 y 5.4). Bajo estas condiciones, un nivel autoio-
nizante del dtomo de Mgl sélo podra ser poblado por captura electrénica y
despoblado por autoionizacién o transiciones radiativas espontdneas.

Fuera de equilibrio termodinamico (ET) la ecuacién de equilibrio es-
tadistico podrd escribirse entonces:

Z N. 1V771(1\‘[gn)n'ij = ZVJ(Mgl)(Z l)I} + Z ])7[:) (21)
i v k
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donde:

N: numero de e~ por unidad de volumen.

N, (Mgll): nimero de atomos de Mgll que se encuentran en el estado m.

«;j: coeficiente de captura electrénica.

N;(Mgl): numero de atomos de Mgl que se encuentran en el estado j.

Pﬁ‘: probabilidad de autoionizacion del nivel j al i del continuo.

I’J»I,E: probabilidad de transicion radiativa del nivel j al k.

Las sumatorias de indice i se extienden sobre todos los estados continuos
del atomo de Mgl que cumplan las reglas de seleccion (es decir, sobre todos
los pares de padres y e” libres que juntos formen el estado i).

L.a sumatoria de indice k se extiende sobre todos los niveles energética-
mente mas bajos que j del atomo de Mgl que cumplan las reglas de seleccién
con respecto a j.

I'n ET se cumple ademas, para cada estado continuo de Mgll y cada
nivel autoionizante de Mgl que cumplen las reglas de seleccion, la ecuacion
de balance detallado para la captura electrénica y su proceso inverso, la
autoionizacion:

NN (Mg e = N (Mgl) P, (2.2)
y la ley de Saha:
s . 2 -E
Ny(ve) _ gi B )3ewt (2.3)

N N3 (Me1) — 2gy, 2rmKT

donde:
N (Mgi1): nimero de atomos de Mgll en el estado m dado por Saha.
N#(mgl): nimero de dtomos de Mgl en el estado autoionizante j dado por

Saha.

J; Y gm: pesos estadisticos de los niveles j y m respectivamente.
F;: energia del estado j relativa al estado m.

De la igualdad 2.1 podemos obtener una expresion para N;j(Mgl); si en ella
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sustituimos «;; por su expresion extraida de 2.2, podremos escribir la tasa
de caida radiativa desde el nivel j del Mgl al estado ligado h de la siguiente
manera:

N3 (mgl) P
Nean(MgII)(Zi P_]/} + Zk P]}]E

Nj(men) Py = Ne Py 3 Now(wig) (2.4)

También podemos escribir esta tasa en funcion de la densidad total N (mg)
(nimero de atomos de Mgll fuera de ET en todos los estados) y de un coe-
ficiente de RD para la transiciéon j — h:

N;(Mgl) Pl = NN (Men)ab, (2.5)

Comparando 2.4 y 2.5 obtenemos para aﬁ:

ob = N?(mg1) P 5 N (MgI1) N (Mg11) P R
J N.N*(Mgtt) S N(Meit) N3 (Mgin) (3, Pt + 54 PR)

i

(2.6)

con N?®(Mgll) : numero de atomos de MglI en todos los estados dado por
Saha.

En las condiciones de densidad electrénica y campo de radiacién que
estamos considerando, las tasas de excitacion son despreciables comparadas
con las tasas de decaimiento radiativo; podemos asumir entonces que todos
los iones se encuentran en su estado basico, y la ecuaciéon 2.6 quedara:

WD N (mg1) P > Py
NN (ment) S (0 PA 4+ 50 PR)

7

(2.7)

La sumatoria de indice i que se encuentra en el denominador, no se ex-
tiende ahora a todos los continuos accesibles que cumplen las reglas de se-
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leccion; sélo alcanza a aquellos estados continuos formados a partir del estado
basico del dtomo de MglI.

Los célculos realizados ® muestran que P4 >> PF para estados autoion-
izantes del Mgl que pueden autoionizar en acoplamiento LS; para los estados
que no pueden autoionizar en acoplamiento LS se han hecho célculos 7 que
permiten estimar la probabilidad de autoionizacién por estar acoplados a
estados con un valor grande de P#4; los resultados obtenidos nos permiten
despreciar en 2.7 3" P/} frente a 3, P} (ver seccién 5.3).

Ademas en 3; Pj’} podemos despreciar los términos que representan au-
tolonizaciones a niveles de configuraciones excitadas del Mgll (lo cual no
introduce un gran error).

Obtenemos entonces para el coeficiente de recombinacion dielectrénica
correspondiente al nivel au toio ni zan te j y el nivel ligado h:

N (mgl) P
Ne

N (Mgln) (2:8)

D _
(,th =

El coeficiente total para h (correspondiente a todos los niveles autoion-
izantes y el nivel ligado h) sera:

ahD = Z aﬁ (2.9)
J

y el coeficiente efectivo para una linea de longitud de onda A:

R
P, D

g 2.10)
Sea PR (

aliy(An) =

La emisividad en la linea debida a la RD estara dada por la siguiente
expresion:

5Burke y Moores (1968)
"Nussbaumer y Storey (1986)
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e(Ain) = NeN(mgmn) o p(An) b (2.11)

Teniendo en cuenta 2.8, 2.9, 2.10 y la ley de Saha obtenemos finalmente:

Ph : h? 3 —E
(M) = NN (Mg1t) — Ji )2e® T PRlAwy,  (2.12)

Skt PR z ng(QTrmKT

€(Ain) representa la energia emitida en la linea de longitud de onda A,
por unidad de tiempo y unidad de volumen de material, debido a la RD del
Mgll.

Al considerar bajas temperaturas es suficiente que ), se extienda a unos
pocos niveles autoionizantes ubicados arriba del primer Iimite de ionizacién.
Para estos niveles el decaimiento radiativo se realiza por medio del e cap-
turado 3.

2.6 FEvaluacion de la Influencia de la RD del
Mgll en el Continuo de la Estrella

2.6.1 Geometria del Problema

Estudiaremos la influencia del proceso de RD en el flujo continuo proveniente
de la fotdsfera estelar teniendo en cuenta el esquema de la figura 2.4.

Alli, el circulo central representa la estrella cuya superficie irradia aproxi-
madamente como un cuerpo negro. Si B) representa la funcién de Planck,
ff}’ B\d) sera la energia irradiada por unidad de tiempo y unidad de super-
ficie de la estrella, en el intervalo de longitudes de onda AX = Ay — Ay.

Para obtener la energia irradiada por unidad de tiempo, por toda la
superficie estelar, en el intervalo de longitudes de onda considerado, debemos
evaluar la siguiente expresion:

8Nussbaumer y Storey (1983)
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Figura 2.4: Representacion esquemdtica de una estrella Be y su envoltura

.
4rR* / Bud) (2.13)
J A

donde R* representa el radio de la estrella central.

La zona 1 representa una zona de la envoltura donde ocurren diferentes
procesos, de los cuales la emision {-f y f-b del H contribuyen al flujo infrarrojo;
estos procesos no los tendremos en cuenta por ahora pues nos interesa evualar
la influencia de la RD solamente.

En la zona 2 se han alcanzado las condiciones fisicas consideradas en el
apartado 2.4. Para la RD que tiene lugar en esta region, debemos obtener
ahora una expresion comparable con la 2.13.

Teniendo en cuenta la definiciéon de €(\;;) dada en el apartado 2.5,

Zif ¢(Ain) representard la energia irradiada por unidad de tiempo y por
unidad de volumen, en el intervalo de longitudes de onda A\ = Xy — Ay,
debido a la recombinacion dielectronica del Mgll. Para considerar todo el
material de la zona donde el proceso ocurre, debemos multiplicar por el vo-
lumen correspondiente, teniendo, entonces, la energia irradiada por unidad
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de tiempo, en el intervalo de longitudes de onda considerado, la siguiente
expresion:

A2
VZ 6()\1;1) (2.14)
A1

donde V simboliza el volumen del material emisor; y, si consideramos
simetria esférica:

A2
%W(DB —d?) Z e(An) (2.15)
A1

l.as expresiones 2.13 y 2.15 representan ambas energia irradiada por
unidad de tiempo (con unidades cgs de erg/s); podemos sumar, entonces,
las cantidades para obtener la energia total irradiada por la estrella y su
envoltura (si consideramos que en esta el unico proceso que ocurre es la RD

del Mgll) en el intervalo AX = A, — Ay, obteniendo:

2 [ 4 22
R [T B+ Z(D° = &) 3 () (2.16)
J N\

A

Ya que esta energia sera irradiada en todas direcciones, s6lo una fraccién
de ella llegara al observador, siendo esta:

_AnR7 [ Bad) + 2n(D? — d®) £37 e(Ain)
N 4n D?,

Fo (2.17)

donde Fj es el flujo observado y D, la distancia de la estrella al obser-
vador.
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2.6.2 Comparacién con las Observaciones

Las observaciones estelares con las que contamos en la zona espectral infrarro-
ja, han sido obtenidas con el sistema UBVRIJHKLMNQ de Johnson modificado®.

Para poder comparar nuestros calculos con las observaciones, las ecua-
ciones de la seccion 2.6.1 deben ser evaluadas para los intervalos de longitudes
de onda correspondientes a los distintos filtros de los sistemas de colores; A;
y A seran, entonces, las longitudes de onda extremas de cada uno de los
filtros utilizados.

Ademas, debemos considerar la funcién sensibilidad de los filtros que
afecta a las observaciones y, por lo tanto, tenerla en cuenta en los calculos.

®Johnson (1964, 1966a), Landolt-Bérnstein (1982), Mendoza (1967)
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Capitulo 3

Metodologia Empleada para el
Calculo

Nuestro propdsito es evaluar la expresion 2.16, lo que implica calcular, ba-
sicamente, las probabilidades de transicién radiativa, PT, que figuran en
la expresion de g(A). Para esto necesitamos las integrales radiales, que se
calculan con las autofunciones radiales.

Con las autofunciones radiales también calculamos los elementos de matriz
del operador Hamiltoniano, cuyos autovalores representan los niveles de e-
nergia, F, necesarios también para el calculo de ().

3.1 Teoria Basica de la Estructura y Espec-
tros Atomicos

Las funciones de onda, 1, que representan los distintos estados fisicos de un
atomo, deben satisfacer la ecuacion de Schrodinger:

Hy = Ev

donde H representa el Hamiltoniano del sistema, y sus autovalores, E, los
niveles de energia del atomo.
Para un atomo con N e~ el hamiltoniano puede escribirse como:
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27
s

D IV S 3) DI DO (3.1)

en el sistema de unidades atémicas o de Hartree!.

Aqui el primer término representa la energia cinética de los N electrones
del atomo, el segundo, su energia potencial y el siguiente tiene en cuenta la
interaccion electrostatica de Coulomb entre los electrones. El tltimo término
de la 3.1 representa la suma sobre todos los electrones de la interacciéon
magnética entre el spin del electrén y su movimiento orbital; siendo | y s
los operadores de momento angular orbital y de spin respectivamente, £ un
factor de proporcionalidad que puede escribirse como &(r) = %2%(%57)), V(r)
la funcién de energia potencial para 1 e~ en el dtomo con N electrones y «
la constante de estructura fina.

Fn 3.1 no hemos considerado todavia las correcciones relativistas.

Si hacemos la aproximacion de campo central, esto es, si suponemos que
cada electrén se mueve independientemente de los otros en el campo elec-
trostatico del nicleo y de los otros N-1 electrones, para cada electron pode-
mos escribir, en analogia con la funcion de onda que describe el estado de un
atomo conteniendo un solo electréon, una funcion de onda como sigue:

1
@i(ri) = — Pty (ri) Yiimy, (0i, ¢i)om,,(si.), 1<i< N (3:2)

U

con:

0;, ¢; y r;i: coordenadas esféricas del ¢~ i en un sistema con origen en el
nucleo del atomo

n, I, s y m: ndmeros cuanticos principal, orbital, de spin y magnético
respectivamente

P, (r:): parte radial de las autofunciones

'En este sistema se considera h como la unidad de medida de los momentos angulares,
m., la masa del electrén, como la unidad de medida de las masas y e, la carga del electrén,
la unidad de medida de las cargas. Asi, el radio de la primera érbita de Bohr ay = W;
constituye la unidad atémica de longitud. La unidad atémica de energia resulta igual al
doble de la energia de ionizacién del hidrogeno, ";L—‘;, pero es mas comodo utilizar la mitad

de este valor denominado Rydberg
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”imzi (Ui, ¢;): parte angular de las autofunciones; son los llamados armé-
nicos esféricos cuya expresion general es

)gm+2lmn[(21 + 1)({— | m |)!

il Ty | A eos)e™

Y}imlt (027 ¢z) = ("1

donde }’llm|(0030) es la funcion asociada de Legendre.

L.as funciones Y son las autofunciones de los operadores L? y L, con
autovalores [(I 4+ 1)h* y myh respectivamente.

Om,,(8i,): parte de las autofunciones correspondiente al spin; puede es-
cribirse como

O-msi(siz) - 6mssz

donde 6,,,s, es la delta de Kronecker.

Las funciones ¢ son las autofunciones de los operadores S% y S, con
autovalores %hQ y i%h respectivamente.

La autofuncion para el a&tomo entero serd una combinacién lineal de pro-
ductos de las N autofunciones para los N electrones, convenientemente an-
tisimetrizada, de tal manera que refleje la indistinguibilidad fisica de los
electrones.

Para la parte radial Py(r) de las autofunciones ¢(r), no es posible en-
contrar una solucién analitica exacta como para el caso hidrogenoide, ya que
ahora V(r) no es una simple funcién de Coulomb, _f—Z Debemos emplear
entonces métodos numéricos, determinando primero V(r) y luego Py(r).

3.2 Calculo de las Autofunciones Radiales

Para cada configuraciéon atémica

(nql1)™ (noly)™>......... (ngly)¥e, Sijwi=N

habra q diferentes funciones radiales P, ;,(r;), una para cada subcapa de
electrones equivalentes (ya que estas funciones sélo dependen de n y I).

Este conjunto de funciones se buscara de tal manera de minimizar la
energia promedio de la configuracién dada por
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K
Zestados E

Eav = )
n° de estados

siendo E la energia del estado K, sin violar la siguiente condicion de
ortonormalizacion

ool
[ P r0) Pugy (r1)drs = b,
JC

La determinacion de las P minimizando F,, es consistente con la aproxi-
macion de campo central hecha, ya que, esta energia es equivalente a la de
un atomo esféricamente simetrizado.

Por lo tanto las P; seran determinadas de tal modo que, cualquier pequena
variacion 6 P;(r), implique una variacién 6 F,, igual a cero.

[ste planteo nos conduce a un conjunto de ecuaciones integro-diferencia-
les acopladas?: las ecuaciones de Hartree-Fock, que podemos escribir como

&2 L+ 27

[v__ e - K

(17.2 7.2 r
: o 9
+3 (w; — &) / = P2(ra)dry — (w1 — DA P(r)
=1 JO rs -
q
= P(r) + Z “".i[éhlj(i.i + B,L'J'(I')]Pj("l') (33)
i(# D=1

donde
A_(,)_21i+1 L K I : 0027“5 PZ(’I‘ )dT‘
WETr1 00 0 0) Jo el
y

2R. D. Cowan (1981)
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1 L K 1\ o 2rk
[gij(r) = 5 Z ( O 0 6 ) /0 ﬁpj(7'2)Pi(r2)dT2
K >

La 3.3 representa un conjunto de q ecuaciones, una para cada subcapa,
en las cuales :

r< y rs representan el menor y el mayor valor de r y ro,

/,‘ K [1' ] /'i K l, ’ 5 - . .
( 00 0 ) y ( 0 0 0 ) son simbolos 3-j (funciones algebraicas de

6 argumentos),

y los simbolos € son los multiplicadores de Lagrange.

[Los primeros dos términos de 3.3 se originan en la variacién de la energia
cinética, Ei-, v el tercero en la variacién de la energia potencial nuclear, E:.

Il siguiente término, Vi (r) = Y1 (w; — &) [5° %Pf(rg)dm, proviene de
la interaccién electrostatica directa entre electrones, para electrones equiva-
lentes y no equivalentes a i; fisicamente representa la energia potencial del
iésimo electron del atomo en el campo esféricamente promediado de los otros
N-1 electrones.

Los términos que contienen € surgen de los requerimientos impuestos de
ortogonalidad entre P; y P;, y normalizacién de P;.

Los términos que contienen A y B se originan en la interaccién elec-
trostatica de intercambio entre los electrones, para electrones equivalentes y

no equivalentes a 1.

El conjunto de ecuaciones 3.3 sélo puede resolverse por un método itera-
tivo, del cual cada ciclo consiste en:

e Adopcién de un conjunto de funciones de prueba P;(r), con 1 < j <gq

e Calculo, para cada i, de Vi, A; y Bij; estimacion de ¢;; de tal manera de
cumplir con las condiciones de ortogonalidad entre los distintos F;(r).

e Resolucién de las ecuaciones 3.3 obteniendo nuevas funciones P;(r).

Estos tres pasos se repiten hasta que las funciones obtenidas en el tercer
paso coincidan con las funciones de prueba introducidas al comienzo y todas
sean ortogonales entre si.
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3l método H-F presenta complicaciones e inestabilidades ademas de ser
numericamente complejo y consumir mucho tiempo de célculo.

Por otra parte, el potencial V(r) deducido luego de la ecuacion 3.3, no
representa en general una curva suave, lo cual complica luego los célculos de
las correccciones relativistas y el parametro spin-drbita.

Debido a esto, se han implementado métodos mas simples que consisten
en resolver ecuaciones de la forma:

i° L;(L; ;
-4y %wmmm = &P(r) (3.4)

dr?

donde V'(r) es la funcién energfa potencial local en el cual el electrén i
se mueve.

('ada una de las distintas aproximaciones, H, HFS, HS y HX, implica
asumir una expresion diferente para la funcion potencial, de la siguiente
manera;

e Método Hartree: H
Aqui se asume V‘(r) = —% + Vi (r)

lo que equivale a despreciar en la 3.3 los términos de intercambio. Este
potencial no es suficientemente atractivo por lo que las funciones de
onda se extienden muy lejos del nicleo y las energias de ligadura son
demasiado pequetias comparadas con los experimentos.

o Método Hartree-Fock-Slater: HEF'S

En esta aproximacion se toma Vi(r) = =2 4+ V,(r) — 3(£2)'/3
donde  Vi(r) =31, w; [5° %Pf(rg)drz

representa la energia potencial de le™, en un campo de N electrones,
esféricamente promediado

Yy p(r) = 2.3‘:1 w; Pi(r) = 47:T Ezzl u;jPJ?(r)

es la densidad total de electrones, esféricamente promediado, a la dis-
tancia r del nicleo.
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De tal manera, en esta aproximacién, se tienen en cuenta los términos
de interacciéon directa y de intercambio con los términos segundo y
tercero que figuran en la expresiéon de Vi(r); pero, a diferencia del
método H, en estos términos entran en juego los N electrones del atomo,
incluso el electrén i. El potencial Vi(r) es, entonces, el mismo para
todos los i, lo que ahorra tiempo de calculo y produce automaticamente

funciones P;(r) ortogonales.

Ya que el término de autointeraccién de intercambio contenido en el
tercer término de V'(r) no cancela exactamente el término de autointe-
raccion directa contenido en V., los resultados obtenidos muestran un
pobre acuerdo con el experimento.

e Método Hartree-Intercambio: HX
La forma adoptada para V;(r) es ahora  Vi(r) = =224 Vy(r)+Vx(r)

Aqui se considerd la interaccion directa del electrén i con los otros
N-1 electrones en Vi (r), e independientemente, en Vx(r), la autointe-
raccion. Asi, Vx(r) puede elegirse de tal manera de cumplir, lo mas
cercanamente posible, las propiedades de los términos exactos de las
ecuaciones de HF que reemplaza.

Con una funcién Vx(r) construida de esta manera, el método HX da
resultados en buen acuerdo con los obtenidos por el HF y con el exper-
imento.

e Método Hartree-Slater: HS Es similar al anterior pero se adopta para
Vx (r) una forma que no contiene parametros ajustables empiricamente
como aqueél.

[En general da buenos resultados, pero, existen algunas configuraciones
de algunos elementos para las cuales lo resultados son malos.

3.3 Calculo de las Integrales Radiales

Una vez obtenidas las funciones radiales podemos calcular varias de las inte-
grales radiales correspondientes a cada una de las configuraciones, a saber:

e Iinergia Cinética del Electron.
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L+ 1)

Ei.=<i|-Ali >:/0 P ()7 + S P (r)dr
e Inergia de Interaccion del Electron con el Nicleo.
: 2Z © 27
By=<i| = Ji>= [ (== | P [ dr
0

e Energia de Interaccién de Coulomb entre Electrones: Integrales de
Slater.

00 fore) ), K
/ / ]\il P* P'*("'-z)Pz‘(T1)Pj(Tz)drldrg

o0 21"
GH(4)) / / 1\+1 Py (ry) P (ra) Pi(r1) Pi(re)dridr,
e Energia de Ligadura Total del Electrén.

E'=Ej+ B +> EY
i#i

e Operador Spin—Orbita.
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e Valores de Expectacion de r”.

<r'" >= /OO r™ | Pi(r) |* dr
0

Combinando funciones radiales de distintas configuraciones podemos calcu-
lar otras integrales radiales que se utilizan en el cdlculo de interaccién de
configuraciones y probabilidades de transiciéon como son:

e lnergia de interaccién de Coulomb entre electrones.

Cuando consideramos interaccién de configuraciones las integrales de
Slater deben ser reemplazadas por otras mas generales de las cuales
FX(ij) y G®(ij) representan casos especiales:

1212 =<1y | I’_ ’ tu >= 671751771,$t(smsjvnsu Z RI\ (7‘.77“0
12 K=0

K

v 3 K ; K i y
Z é)'],ml,—'”ll, (Sq,m,j —my, (“‘l)qc (lﬂn'l,'a lf”llt)c (ljnl'l] ) lu,'nlu>
-K

con
K- °° °° 2TI<( * * [
R™ (ig,tu) :/0 K P} (r1) P} (r2) Py(r1) Pu(ra)dridrs
>

y ¢! coeficientes tabulados, combinacién de simbolos 3j.

Podemos observar que:

FR(ig) = R¥(ij,15)

G (i) = R¥ (i, ji)
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o Operadores Multipolares.

S1 Aj; representa la probabilidad total, por unidad de tiempo, para
un atomo en el estado j, de sufrir una transiciéon a cualquiera de los
g; estados del nivel de energia i, y aj; representa la probabilidad, por
unidad de tiempo, para un atomo en el estado j, de sufrir una transicién
al estado i, sera:

A]z = Z(I,J',’

M;

Haciendo un desarrollo en multipolos de la interacciéon entre el campo
electromagnético y cada uno de los momentos multipolares eléctricos y
magnéticos del atomo, encontramos las contribuciones de cada uno de
estos momentos a las probabilidades de transicion, a saber:

1. Dipolo Eléctrico.

647te? (L L

Y Z |<~yJM | PY | ' T M >|?
I

ap, =

con

ag: radio de Bohr
o =1/, con A medida en cm.

PO =N r(i)eM(i): componente q del momento dipolar eléctrico

del 4tomo (medido en unidades de —eay).
2. Dipolo Magnético.
64rte?ad(a/2)*c?

ay, = 3 <M | J;” + Sél) | v J' M >|?
. q

con
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J;l) + chl): componente q del momento dipolar magnético del
atomo.

a: constante de estructura fina.
3. Cuadrupolo Eléctrico.
64 7r6(%2(1,'$

15h - Z ’< '7]/‘[ | Pq(z) l ,7,/(]/]"[, >|2
q

ap, =

con

qu =N (i)2c52)(i): componente ¢ del momento cuadrupolar

eléctrico del atomo (medido en unidades de —ea2).

3.4 Esquemas de Acoplamiento

e Acoplamiento LS.

Este tipo de acoplamiento se da cuando la interaccion electrostatica en-
tre electrones es mucho mas fuerte que la interaccion entre el spin de un
electron y su movimiento orbital. Por lo tanto, en el Hamiltoniano del
sistema, despreciamos todos los términos que representen interacciones
distintas a la de Coulomb.

Simbdlicamente podemos escribir:

L=

S:ZS,'

J=L+S

Acoplamiento LS se cumple para elementos con numero atémico, Z,
chico.
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Acoplamiento JJ.

Tiene lugar cuando la interaccion entre el spin de un electrén y su
movimiento orbital es mucho mas fuerte que la interaccion electrostatica
entre electrones. En el Hamiltoniano despreciamos, entonces, los tér-
minos correspondientes a interacciones distintas de la interaccién spin-
orbita.

Simbdlicamente:

l; + si =17, wuna para cada 1
nti=J
Jrt+g3=J3

Inaatin=In=J

El acoplamiento JJ se da principalmente en elementos con Z grande.

Acoplamiento en Pares.

En este caso la energia de la configuracion excitada depende sélo de-
bilmente del spin del electron excitado.

Para configuraciones con solo dos electrones tendremos dos casos ex-

tremos:
Lh+si=n
ntb=K
K+s,=J
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ll+12:L
L+51:I(
[\»+32:']

En el primer caso hablamos de acoplamiento jK y en el segundo de
acoplamiento LK. En ambos casos el spin del electron excitado, s;, es
sumado a la resultante de los otros momentos angulares.

Iiste tipo de acoplamiento ocurre principalmente cuando el electron
excitado tiene un momento angular grande: electrones f o g.

El esquema de acoplamiento depende del elemento y de la configuracién
de que se trate, y en general no se cumple exactamente ninguno de los 4
acoplamientos citados. Por lo tanto, la manera mas correcta de calcular los
niveles de energia del atomo, es en el llamado acoplamiento intermedio, que
consiste en diagonalizar el Hamiltoniano completo del sistema, sin despreciar
ninguno de los términos.

3.5 Reglas de Seleccion

Las reglas de seleccién, que permiten que una transicién radiativa tenga
lugar, dependen de los términos que consideremos en el desarrollo multipolar
y del esquema de acoplamiento; las mas importantes se pueden esquematizar
como sigue:

e Dipolo eléctrico.

Para la paridad: sélo estan permitidas transiciones entre estados de
paridad opuesta.

Para el momento angular total: AJ = 0,%1, y no esta permitida la
transicion J =0 — J' = 0.
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Para el momento magnético total: AM =0,+1

Estas reglas valen rigurosamente para cualquier tipo de acoplamiento en
la aproximacion de dipolo eléctrico. Ademas existen reglas adicionales
para cada tipo de acoplamiento:

1. Acoplamiento LS.
Para el momento angular de spin total: AS =0
Para el momento angular orbital total: AL = 0,£1, y no estd
permitida la transicion L =0 — L' =0

Para el momento angular orbital del electrén éptico: Al = +1

Cuando la transicién es del tipo ....[;["" 1, — ...[{"[3, donde los
puntos indican subcapas cerradas comunes a las dos configura-
ciones, se cumplen las siguientes reglas para los otros esquemas de
acoplamiento:

2. Acoplamiento LK.
Para el momento angular K: AK = 0,41, y no esta permitida la
transicion K =0 — K’ =0
Para el momento angular orbital total: AL = 0,+1, y no esta
permitida la transicion L =0 — L' =0

3. Acoplamiento jK.
Para el momento angular K: AK = 0,+1, y no esta permitida la
transicion K =0 — K' =0
Para el momento j;: Ay =0

4. Acoplamiento Jj.
Para el momento angular total del electrén éptico: Aj, = 0, £1,
y no esta permitida la transicién j, =0 — j5, =0

Para el momento angular total de la subcapa abierta: AJ; =0

Todas estas reglas son violadas con mayor o menor frecuencia para
configuraciones en las cuales no se cumple exactamente ninguno de
los esquemas de acoplamiento (mezcla de configuraciones), o porque
se tornan importantes los términos de cuadrupolo eléctrico y dipolo
magnético. La regla que prohibe transiciones entre niveles ambos con
J = 0 es la que mas se mantiene, aunque, transiciones de este tipo
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podrian ocurrir si los niveles fueran mezclados por efecto Stark. Vio-
laciones a una de las mas rigurosas de las reglas, como es el cambio en
la paridad, ocurren también cuando un campo eléctrico externo mezcla
estados de paridad opuesta.

Cuadrupolo Eléctrico.

Para la paridad: sdlo estan permitidas transiciones entre estados de
igual paridad.

Para el momento angular total: AJ =0,4+1,£2, con J + J' > 2

Para el momento magnético total: AM = 0,41, +£2

En acoplamiento LS se cumplen ademas:

Para el momento angular orbital total: AL = 0,4+1,4+2, con L+ L' > 2
Para el momento angular de spin total: AS =0

Para el momento angular orbital del electrén optico: Al = 0,42, con
[+1>2

Dipolo magnético.

Para la paridad: sdlo estan permitidas transiciones entre estados de
igual paridad.

Para el momento angular total: AJ = 0,4£1, y no estd permitida la
transicion J =0 — J' =0

Para el momento magnético total: AM =0,+£1

En acoplamiento LS sélo puede haber transiciones entre niveles de la
misma configuracion, por lo tanto debe ser L = L'y § = 5’; a lo sumo
pueden diferir en el valor de J.

Lineas correspondientes a transiciones que violan las reglas de seleccién de

dipolo eléctrico se llaman tradicionalmente lineas prohibidas. Lineas prohi-
bidas muy frecuentemente observadas en astrofisica son aquellas que tienen
lugar en plasmas de baja densidad, para las cuales la tasa de desexcitacion
colisional es muy baja; esto hace que se superpueblen los estados metaestables
(estados para los cuales las transiciones espontaneas a niveles mas bajos
estan prohibidas por radiacién de dipolo eléctrico). La baja probabilidad de
transicion es compensada entonces por la alta poblaciéon de los niveles.
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3.6 Aplicaciones al Atomo de Mg

Pra realizar los célculos para el dtomo de Mg se han utilizado una serie de
programas (ver siguiente seccién) teniendo en cuenta que:

e Dada la cantidad de configuraciones con distintas caracteristicas in-
volucradas en los calculos, estos deben llevarse a cabo en acoplamiento
intermedio, lo que permitira, entre otras cosas, considerar como au-
toionizantes niveles que no lo son en acoplamiento LS.

e No deben despreciarse los términos de dipolo magnético y cuadrupolo
eléctrico, para dar lugar a transiciones prohibidas como las explicadas
en la seccién anterior para los niveles metaestables.

e Deben considerarse los efectos relativistas, ya que estos se vuelven apre-
ciables en los calculos de la energia de ligadura total para atomos con
7 > 10. Para ello es suficiente utilizar el método de las perturbaciones
ya que este es acertado cuando los electrones 6pticos son los electrones
exteriores.

e Xl método HX es el mas apropiado para llevar a cabo un trabajo como el
nuestro ya que, aunque todos los métodos dan resultados muy parecidos
en general, para algunas configuraciones muy sensibles a la eleccién
particular del potencial, los resultados que mejor ajustan con el expe-
rimento son los obtenidos con este método.

3.7 Programas Fortran Utilizados

Varios fueron los programas empleados en el calculo.
Inicialmente se utilizé una serie de cinco programas Fortran elaborados

por Robert D. Cowan: RCN, HF8, RCN2, RCG y RCE, de los cuales daremos

una breve descripcion.

e Programa RCN.

Originalmente, este programa se basé en el creado por Herman y Skill-
man (1963) y ha sufrido modificaciones importantes.
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El programa calcula las autofunciones radiales, P,(r), para un dtomo
esféricamente simétrico, correspondientes a las distintas configuraciones
electronicas. Este calculo puede realizarlo utilizando uno de los siguien-
tes métodos que representan aproximaciones al método de Hartree-Fock

(HF):

I. Hartree (H)

2. Hartree-Fock-Slater (HFS)
3. Hartree mas Intercambio Estadistico (HX)
4. Hartree-Slater (HS)

5. También puede utilizar el verdadero método Hartree-Fock (HF)

Con las autofunciones radiales calcula luego las integrales de Coulomb,
F* v (%, las integrales de spin-6rbita, (., y otras integrales radiales
requeridas para obtener la energia cinética del electron y la energia de
atraccion nuclear. Calcula también las correcciones relativistas y de
correlaciéon a las energia de ligadura de un electrén y a la energia de
ligadura electrénica total.

La entrada a este programa es un archivo llamado in36 cuya primera
linea es una linea de control. Los datos consignados en ella indican cual
de los métodos antes mencionados sera usado y si se tendran en cuenta
las correcciones relativistas y de intercambio; también desde esta linea
se controla la informacion que se obtendra en la salida del programa.

Las siguientes lineas en el archivo de entrada corresponden una a cada
configuracion electrénica introducida, conteniendo: numero atémico
del elemento considerado, estado de ionizacion, y las especificaciones
orbitales y de ocupacion de la configuracion electrénica correspondien-
te.

La salida de RCN es un archivo llamado out36; la informacion que
¢l nos suministra depende de las cantidades introducidas en la linea
de control de in36. En la forma mas usual, a la salida de RCN en-
contramos: energia de interaccién de Coulomb entre dos electrones,
energia de ligadura de le™ y total (con o sin correcciones relativistas
y de intercambio) y los valores para I, G y (. También resultan dos
archivos binarios, como salida de RCN, que constituyen la entrada a

RCN2 o HFS.

46



e Programa HFS.

Este programa esta basado en uno creado por C. Froese-Fischer, y mod-
ificado para aceptar como entrada la salida de RCN y para incorporar
las correcciones relativistas en las ecuaciones.

Calcula los mismos parametros que RCN pero sélo con el método HF.
Existen algunas diferencias de calculo que crean ventajas y desventajas
con respecto al RCN.

La salida de este programa conforma la entrada a RCN2.

e Programa RCN2.

Con las autofunciones radiales halladas por RCN o HF'8, este programa
calcula integrales radiales para cada par de configuraciones, como las
integrales de Coulomb de interaccién de configuraciones, I¥, las inte-
grales de spin-érbita, Cymir, y las integrales radiales de dipolo eléctrico
y dipolo magnético.

La salida de este programa es un archivo donde se encuentran todas las
cantidades requeridas para que el programa RCG calcule los niveles de
energia del atomo y su espectro.

e Programa RCG.

Iiste programa calcula los niveles de energia del atomo y los autovec-
tores en acoplamiento intermedio. Con estos valores calcula luego la
longitud de onda de las lineas espectrales, la fuerza de oscilador aso-
ciada y la correspondiente probabilidad de transicién.

La salida de RCG es el archivo outgll donde se encuentran tabulados,
para cada linea espectral, la longitud de onda, )\, la fuerza de oscilador,
gf, y la probabilidad de transicién pesada de Einstein, gA; también se
encuentran tabulados la energia, el valor de j y la configuracion domi-
nante, para cada uno de los dos niveles involucrados en la transicién.

e Programa RCE.

Este programa realiza un ajuste por cuadrados minimos de varios pa-
rametros tedricos, de tal modo que los valores de los niveles de energia
esten en el mejor acuerdo posible con las observaciones.

47



Capitulo 4

Resultados

Los programas Fortran utilizados nos permiten introducir en el archivo de
entrada a RCN un nimero maximo de configuraciones y un nimero maximo
de subcapas electronicas. Respetando esto, se han considerado las configu-
raciones que nos permitié la memoria de la computadora.

Con estas configuraciones se corrieron los programas RCN, RCN2 y RCG.
El archivo outgll, salida de RCG, se reformé de tal manera de servir como
entrada a un programa creado para evaluar la expresion 2.12 para todas las
lineas permitidas que resultaron de los programas anteriores.

En la seccién 2.6.1 vimos que para obtener el flujo que llega a la tierra
debemos considerar la distancia al observador, D,, (expresién 2.17); en un
grafico logaritmico, 4w D?, representa un factor aditivo, y, ya que no conoce-
mos D, no lo tendremos en cuenta aqui.

Los calculos fueron hechos para distintos valores de los pardametros de
la estrella, R* y Te.ss, y de la envoltura, T,, N, y V (volumen del material
emisor) para diferentes grupos de configuraciones.
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4.1 Primer Grupo de Configuraciones

En una primera etapa el archivo in36 fue conformado de la siguiente manera:

2 -9 2 10 0.2 5.e08 l.e11-2 190 1.0 0.65 0.0 0.00 -6
12 1IMgl 3s2 3s2
12 1IMgl 3s4s 3s4s
12 IMgl 3s3s 3sbs
12 1IMgl 3s6s 3s6s
12 1IMgl 3s7s 3sTs
12 IMgl 3s8 3s8s
12 1IMgl 3s9s 3s9s
12 Mgl 3s10s 3s10s
12 1Mgl 3s1lls 3sl1ls
12 IMgl 3s12s 3s12s
12 1Mgl 3s3d 3s3d
12 IMgl 3s4d 3s4d
12 IMgl 3sb5d 3sbd
12 1Mgl 3s6d 3s6d
12 1Mgl 3s7d 3s7d
12 1Mgl 3s8d 3s8d
12 IMgl 3s9d 3s9d
12 1Mgl 3s10d 3s10d
12 1IMgl 3s1ld 3s1ld
12 Mgl 3sl12d 3s12d
12 1Mgl 3p2 3p2
12 Mgl 3p4p 3pdp
12 1IMgl 3pbdp 3pdp
12 1Mgl 3p6p 3p6p
12 1Mgl 3pd4s 3pis
12 IMgl 3pbs 3pds
12 1Mgl 3p6s 3p6bs
12 IMgl 3p3d 3p3d
12 1Mgl 3p4d 3pdd
12 1Mgl 3pbd 3pbd
12 1Mgl 3p6d 3p6d
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12 1Mgl 3s3p 3s3p
12 IMgl 3s4p 3s4p
12 1Mgl 3s3p 3sip
12 1IMgl 3s6p 3s6p
12 1Mgl 3s7p 3sT7p
12 1IMglI 3s8 3s8p
12 1Mgl 3s9p 3s9p
12 1IMgl 3s10p 3s10p
12 1IMgl 3sl1lp 3sllp
12 1IMgl 3s12p 3s12p
12 1Mgl 3s4f 3s4f

12 1IMgl 3sb5f 3sbf

12 1Mgl 3s6f 3s6f

12 IMgl 3s7f 3s7Tf

12 IMgl 3s8 3s8t

12 IMgl 3s9t 3s9f

12 1Mgl 3s10f 3s10f
12 1Mgl 3s11f 3sllf
12 1Mgl 3s12f 3s12f
-1

Podemos ver que se tuvieron en cuenta configuraciones como 3p? que ori-
ginarian niveles metaestables (correspondientes al término ®P) en la aproxi-
macion de dipolo eléctrico.

Como se explico en secciones anteriores, por las caracteristicas del medio
donde tiene lugar el proceso, se consideré suficiente introducir configuraciones
que dan origen a niveles ubicados hasta el segundo limite de ionizacion.

El comportamiento del flujo emitido con la variacién de los distintos
parametros, para este grupo de configuraciones, estd expuesto en las sec-
ciones 4.1.1, 4.1.2 y 4.1.3; en todas las figuras log) representa el logaritmo
de la longitud de onda expresada en micrones, y log(F#\A) ! el logaritmo del
producto del flujo y la longitud de onda expresado en watts.

'Ya que cada término de la expresién 15 representa un flujo integrado en un intervalo
de longitudes de onda, podemos escribir
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4.1.1 Comportamiento del Flujo con las Condiciones
Fisicas de la Envoltura Estelar.

Manteniendo fijos los valores de los pardmetros estelares (1.5y = 13500K,
R* = 4R,), veremos como se comporta el flujo emitido cuando varian los
valores de los parametros de la envoltura.

Comportamiento del Flujo con la Temperatura.

En la figura 4.1 se muestra el flujo resultante para tres valores diferentes de
la temperatura electrénica; para comparacion se muestra también el flujo
correspondiente a una estrella B normal (flujo fotosférico aproximado con
una funcion de Planck). Se han tomado valores iguales de N, y V para las
tres curvas para poner en evidencia el efecto sobre el flujo de T, solamente.

En las figuras 4.2 y 4.3 se muestra explicitamente la distribucién del
flujo con la temperatura, para distintas longitudes de onda (las longitudes
de onda efectivas de los filtros del sistema de Johnson y del IRAS, sin tener
en cuenta su sensibilidad) y dos diferentes valores de la densidad electrénica.
En ambas se considerd el flujo originado en la RD del Mgll solamente, sin
tener en cuenta el flujo fotosférico).

Observemos que las curvas para los distintos filtros, aunque muestran
aproximadamente el mismo comportamiento con la temperatura, no son pa-
ralelas; al variar entonces el valor de T., las curvas de las figuras 4.1 se
desplazan en sentido vertical variando levemente la forma.

También, las curvas que representan la variacion del flujo con la tempe-
ratura, varian levemente su forma cuando varia la densidad electrénica, des-

Az

Ao Az
2 2 4
Ar R A Byd\ + §7r(D3 —d%) § (i) ~ % FyAM; -

A1

y considerar
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plazandose la temperatura a la cual el flujo es maximo (aproximadamente
igual para todas las longitudes de onda).

23 T

22 —
N\ Ne=1E9

V=973V*

20 —

log(F M) [W]

F.F. + RD para T=3500K

cicmw=.  F.F. + RD para T=5500K

________ F.F. + RD para T=7000K

14 | | | | | \ 1
-0.6 -0.3 0.0 0.3 0.6 0.9 1.2 1.5 1.8

log A [um]

Figura 4.1: Distribucién del flujo con la longitud de onda para tres valores
diferentes de la temperatura electronica
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Figura 4.2: Distribucidn del flujo con la temperatura para las longitudes de
onda efectivas de los filtros de los sistemas de colores usados, para una den-
sidad electrénica de 1E9 part./em?®.
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Figura 4.3: Distribucion del flujo con la temperatura para las longitudes de
onda efectivas de los filtros de los sistemas de colores usados, para una den-
sidad electrénica de 1E10 part./cm?®.
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Comportamiento del Flujo con la Densidad electrénica.

En la siguientes tres figuras podemos observar el comportamiento del flujo
con la densidad electrénica.En la 4.4 se muestra la distribucion del flujo con
la longitud de onda para tres diferentes valores de la densidad electrénica.
La distribucién del flujo con la densidad electronica para diferentes valores
de la longitud de onda, se muestra en la figura 4.5 para una temperatura
electrénica de 5500K y en la 4.6 para una temperatura electrénica de 3500K.
Es evidente el aumento del flujo emitido cuando crece la densidad elec-
tronica de la zona de la envoltura estelar donde la RD del MglI ocurre.
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Figura 4.4: Distribucidn del flujo con la longitud de onda para tres valores
diferentes de la densidad electronica
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Figura 4.5: Distribucién del flujo (debido a la RD del Mgll solamente) con la
densidad electronica para las longitudes de onda de los filtros de los sistemas
de colores usados (sin considerar la sensibilidad de los filtros), correspondien-
te a una temperatura electrénica de 5500K
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Figura 4.6: Distribucion del flujo (debido a la RD del Mgll solamente) con la
densidad electronica para las longitudes de onda de los filtros de los sistemas
de colores usados (sin considerar la sensibilidad de los filtros), correspondien-
te a una temperatura electronica de 3500K
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Comportamiento del Flujo con el Volumen del Material Emisor.

En la figura 4.7 mostramos el flujo resultante para tres posibles valores del
volumen del material responsable de la RD del Mgll.
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Figura 4.7: Distribucion del flujo con la longitud de onda para tres valores
diferentes del volumen del material emisor

Para tener una idea mads clara de lo que estos valores de V representan
dentro de la atmdsfera estelar, podemos ponerlos en términos de d y D (ver
esquema 2.4 de seccién 2.6.1). Para ello fijamos un valor para d y, utilizando
la expresion V = %W(DB — d?) calculamos el correspondiente para D; algunos
valores asi obtenidos se encuentran consignados en las tablas que siguen:
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V =98V,
d=3R. |d=5R., |d=10R.
D=5R, | D=6R.|D=103R,

V =702V,
d=3R. | d=5R. d =10R.
D=9R, | D=94R, | D = 11.94R,

V =973V,
d = 3R. d=>5R. d=10R.
D =10R, | D=1032R. | D = 12.54 R,

Basandonos en el modelo de atmosfera adoptado, hemos considerado que, un
valor minimo adecuado para d es 3R,.

Valores adecuados para V podran obtenerse en cada caso (para cada
conjunto de valores de los otros pardmetros), imponiendo la condicién de
que el flujo observado comience a apartarse del de una estrella B normal a
partir de A ~ 1y, como muestran las observaciones (ver figuras 1.1 y 1.2).



4.1.2 Comportamiento del Flujo con las Configura-
ciones Atomicas

Configuraciones que dan Origen a Niveles Ligados

La contribucion de las distintas configuraciones al flujo total emitido, puede
observarse en la figura 4.8.

In ella, una de las curvas fue obtenida con todas las configuraciones
detalladas en la seccion 4.1 ("grupo d”); es decir, esta curva representa la
contribucién al flujo de todas las configuraciones con n < 12 y [ < 3. Las
otras tres curvas, representan el mismo flujo sin considerar la contribucién
de configuraciones con n=11 ("grupo ¢”) en un caso, n=10 y 11 en otro
("grupo b”) y n=9, 10 y 11 ("grupo a”) en el dltimo. Las configuraciones
que dan origen a niveles autoionizantes son las mismas en los cuatro casos.

IXs obvio que cada configuracion contribuye al flujo total emitido, pero,
esta contribucién no esta igualmente distribuida a lo largo del espectro: a
medida que n aumenta el incremento de flujo se hace mas evidente en las
longitudes de onda larga.

Configuraciones que dan Origen a Niveles Autoionizantes

Las figuras 4.9 y 4.10 nos permiten deducir la contribucién al flujo total
emitido de las distintas configuraciones que dan origen a los niveles autoio-
nizantes.

En ellas se observa el flujo emitido considerando cinco grupos distintos de
estas configuraciones, manteniendo iguales en todos ellos las configuraciones
que dan origen a niveles ligados. Los cinco grupos fueron conformados de la
siguiente manera:

"grupo A”: 3p%; "grupo B”: 3p? y 3p3d; “grupo C”: 3p?, 3p3d y 3pis;
"grupo D7: 3p?, 3p3d, 3pds y 3pdp; "grupo E”: 3p?, 3p3d, 3pds, 3pdp, 3pid,
3p5s, 3pbp v 3phHd. En este dltimo grupo, entonces, estan consideradas todas
las configuraciones con las que hemos trabajado en secciones anteriores.

Inmediatamente podemos concluir que el grueso de la RD del Mg<ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>