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Resumen

Las estrellas Be son estrellas tempranas que presentan o han presentado alguna
vez en sus espectros lineas de hidrégeno de la serie de Balmer en emision. Estas
lineas son originadas en el material circunestelar que rodea a la atmosfera de la
estrella central. La presencia de una envoltura v los fenémenos que en ella ocurren
no solo se manifiestan a través de las lineas de Balmer en emisién, sino que también
se revelan a través de las numerosas caracteristicas espectroscopicas, fotométricas y
polarimétricas que presentan estos objetos.

La vasta fenomenologia presentada por el fenémeno Be ha sido ampliamente
investigada y los estudios que ha inspirado se resumen en numerosos Simposios y
coloquios (IAU Coll. 92 1987, IAU Symp. 162 1994, IAU Coll. 175 2000). Sin embargo
aun no ha podido elarborarse un modelo o teoria que logre explicar de manera
consistente todas las observaciones. Los principales temas abiertos referentes a estos
objetos apuntan a definir por un lado, la naturaleza de la estrella central y su
estado evolutivo, y por el otro, los mecanismos que dan origen a la envoltura v las
condiciones fisicas, la estructura dindmica y la geometria de la misma.

El objetivo principal del presente trabajo de tesis consiste en estudiar la estruc-
tura de la envoltura extendida de las estrellas Be a través del analisis de las lineas
en emision presentes en sus espectros. Es sabido que la envoltura de las estrellas Be
no tiene una geometria esférica, sin embargo no se ha decidido aiin sobre cual es su
forma mas adecuada: disco o anillo, achatada o elipsoidal, homogénea o irregular.
Tampoco se conoce con certeza cuales son las condiciones fisicas de estas regiones
ni cual es la ley de velocidades que domina en ellas. Las lineas en emision preseiites
en los espectros de las estrellas Be proveen una muy buena fuente de informacion
accrca de estos temas. El estudio detallado de la forma de los perfiles, su intensidad,
su variabilidad, etec, son datos muy ttiles para derivar propiedades de la envoltura.
Por otra parte, el hecho de contar con una muestra representativa de perfiles re-
sulta importante para confrontar modelos tedricos simples con las observaciones y
derivar o acotar condiciones fisicas de la envoltura en base a dicha confrontacion.
En este trabajo de tesis se estudian las envolturas de las estrellas Be siguiendo estos
lineamientos. Dado que, ademds del H, el Fe II es uno de los elementos del espectro
de las estrellas Be que presenta més cantidad de lineas en emisién distribuidas en
un amplio rango espectral, resulta un elemento muy adecuado para analizar la es-
tructura de la envoltura. Mds atn, los trabajos existentes que estudian estas lineas
analizan unas pocas de ellas o sélo estudian en detalle algun objeto particular que
las posee.

Utilizando observaciones obtenidas cn CASLEO de un grupo de 16 estrellas Be,
elaboramos, en primer lugar, un catalogo de pertiles de lineas de I'e 11 para ampliar
la muestra existente y correlacionar sus propiedades con las de los perfiles de Balmer
observados en forma simultanea. Mediante mediciones realizadas sobre los perfiles,
como por ejemplo anchos equivalentes, anchos a mitad intensidad o la separacion
de los picos en emisién, hemos podido corroborar y encontrar nuevas correlaciones



entre estas cantidades con la velocidad de rotacién provectada de la estrella. Las co-
rrelaciones obtenidas confirman la naturaleza no esférica de las envolturas, permiiten
obtener una primera aproximacion de la extension de estas regiones e indican que
el e Il se forma en una zona muy estrecha. En segundo lugar hemos inferido. me-
diante la aplicacién de métodos semiempiricos (Friedjung & Muratorio 1987, Cidale
& Ringuelet 1989), profundidades Opticas medias, temperaturas y extension de la
region de formacion para las lineas de Fe II. Hemos concluido, en base a los resulta-
dos derivados del método SAC (curva de autoabsorcion), que la region de formacion
del Fe Il es muy cercana a la estrella central, entre uno v tres radios estelares, para
la mavoria de los objetos estudiados v que la profundidad optica de las lineas es
considerable v puede influir en la forma de los perfiles, contrariamente a lo sugerido
por otros autores. Aun para el caso de estrellas vistas de "polo”, las profundidades
opticas encontradas son del orden de uno o mayvores, indicando que la envolutura
no es un disco chato, al menos para estos objetos v para las regiones responsables
de la formacién de las lineas de e Il estudiadas. Hemos calculado los coeficientes
de excitacion y ionizacidén para las lineas de Fe 1l usando secciones eficaces y de
colision extraidas de trabajos recientes. Esto nos permitid, usando un modelo basico
de dtomo de dos niveles mas continuo, estudiar la funcién fuente de las lineas de
Fe IT analizando su variacion con la temperatura efectiva v distancia a la estrella
(a través del factor de dilucion) v su cardcter radiativo o colisional. Encontramos
que para temperaturas efectivas elevadas, caracteristicas de los objetos estudiados,
la funcién fuente de las lineas de Fe Il estd dominada por procesos radiativos en
las regiones cercanas a la estrella, mientras que los procesos colisionales dominan en
las regiones mas alejadas. La funcién fuente de las lineas decae con la distancia a
la estrella, v sus valores se hacen muy pequerios para distancias mayores que siete
radios estelares aproximamdamente, mas alla de las cuales no se podrian producir
lag lineas. Esto nos permite acotar la extension de la envoltura extendida a zonas
relativamente cercanas a la estrella.

Desarrollamos ademads cddigos sencillos capaces de modelar la envoltura extendi-
da, tomando como hipdtesis que esta tiene forma de disco o anillo de radio y altura
variable. A partir de dichos cédigos se obtienen perfiles tedricos que nos permiten
derivar, a través de la comparacion con los perfiles observados, los parametros mas
adecuados para la region emisora de algunos de los objetos estudiados. En la mayoria
de los casos los resultados de los ajustes indican que la envoltura extendida cubre
las zonas polares de la estrella, lo que sugiere la existencia de una envoltura que no
es un disco delgado como sugieren otros autores.

Por ultimo, presentamos un trabajo sobre una estrella Be binaria, para la cual se
ha logrado, a través del estudio de la variabilidad de los perfiles de las lineas de Le
11 v de Ha describir, usando métodos semiempiricos, la estructura de su envoltura
en forma consistente con las observaciones.

Mediante nuestro trabajo, hemos aportado datos importantes acerca de las pro-
piedades globales de la estructura del material circunestelar que rodea a las estrellas
Be. Con el método SAC v los ajustes de algunas lineas observadas usando nuestros
modelos, hemos obtenido escalas de magnitud de algunos pardmetros de las en-
volturas y una imagen global de la estructura, geometria y cinemédtica de la region
de formacién de las lineas de Fe II. Ademas, hemos analizado las limitaciones del



método SAC y propuesto nuevos modelos que resultan en tratamicntos mas realistas
del problema. Dado que las estrellas Be conforman, sin duda, un grupo heterogéneo,
contemplamos, en el futuro la posibilidad de aplicar nuestro andlisis a objetos de
interés, de los que podamos disponer de numerosas observaciones con buena disper-
sién temporal. Ademads se buscard ampliar el rango espectral estudiado incluyendo
la regién ultravioleta y el infrarrojo. Tomando como base la informacion derivada
del el presente trabajo, podremos estudiar la evolucién de las envolturas y tener un
panorama mas completo del fenémeno Be.
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Capitulo 1

Las estrellas Be

El presente trabajo de tesis trata sobre el estudio de las envolturas extendidas
de las estrellas Be a través del andlisis de las lineas en emisiéon presentes en sus
espectros. Estas estrellas constituven un grupo particular de objetos con ciertas ca-
racteristicas comunes. En este capitulo presentaremos una descripeion general de la
fenomenologia relacionada con estos objetos, asi como también describiremos nuestra
propuesta particular para abordar el estudio de las envolturas.

1.1. El fenémeno Be: definicion

Las estrellas Be se definen comtinmente como estrellas tempranas no supergi-
gantes que muestran o han mostrado alguna vez emision en las lineas de Balmer
(Jaschek et al. 1981). Esta definicién abarca no sélo a las estrellas de tipo B, sino
que se extiende hasta las estrellas O tardias (O8) y las A tempranas (A2). Las
supergigantes B no estdn incluidas en este grupo por tratarse de objetos en estados
evolutivos diferentes: son mucho mas masivas e intrinsecamente mas luminosas que
las Be enanas o gigantes v en general sélo muestran Ha en emisién.

Los espectros de las estrellas Be pueden mostrar lineas en emisién con una in-
version central mds o menos intensa (espectro Be) o pueden presentar lo que se
llama un espectro tipo “shell” caracterizado por la presencia de lineas de absorcion
de hidrégeno y de metales ionizados con nicleos angostos v profundos, que pueden
0 no presentar emisiones en las alas (tipos Be-shell o B-shell respectivamente). Un
mismo objeto puede mostrar un espectro tipo Be en una época y uno B-shell o
Be-shell en otra. Estos espectros son fases diferentes de un misma fenomenologia,
llamada genéricamente “fendmeno Be”.

El origen de las lineas en emisién es atribuido a la presencia de envolturas
gaseosas extendidas que rodean a las atmasferas de los objetos centrales. Dada
la, amplia variedad de objetos comprendidos por la definicién de estrellas Be y la
complejidad de sus espectros, es mmuy probable exista mds de un fenoémeno fisico
respousable de la emision.

Existen otros grupos de objetos B con lineas de H en emisién que no estin
incluidos en la definicién antes mencionada. Estos comparten, sin embargo, carac-
teristicas comunes con las estrellas Be y los fenémenos fisicos que en ellos ocurren
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pueden eventualmente tener vinculacion con el origen de las Be. Entre ellos se en-
cuentran las estrellas Ble] que se diferencian de las Be por presentar lineas prohibidas
en emision en el visible v un fuerte exceso infrarrojo atribuido al polvo circunestelar.
Las Bjie] conforman una categoria muy heterogénea de objetos en la gue encontramos
cinco subtipos diferentes de estrellas, caracterizadas por estados evolutivos muy dis-
tintos {Lamers et al. 1998): estrellas Ble] supergigantes de la clase LBV, nebulosas
planetarias compactas, estrellas simbiéticas, objetos Ae/Be de Herbig v un grupo
que no ha podido ser ain clasificado dada la complejidad de sus espectros.

El estudio del fenémeno Be se puede plantear en términos de dos temas glo-
bales: la naturaleza de la estrella central v el origen, estructura v evolucion de la
envoltura circunestelar. Detallaremos los aspectos mas relevantes de estos temas en
las secciones siguientes.

1.2. Caracteristicas observacionales

1.2.1. Lineas espectrales

En la regién del visible, la caracteristica més destacada del fenémeno Be es la
presencia de lineas de Balmer en emision. El cardacter de la emision difiere de una
estrella a otra. y sufre variaciones en el tiempo para una misma estrella. La emision
puede variar en intensidad v cantidad de lineas de la serie de Balmer en las que
aparece, aunque sienipre decrece desde Ho hacia los miembros superiores. La emision
puede ser también débil v confinada a la linea Ho. En términos estadisticos, la
intensidad de la emision en Ha decrece desde los tipos espectrales B mas tempranos
hacia el tipo A, pero hay una gran dispersion en esta tendencia (Briot 1971, Briot &
Zorec 1981). Esta dispersion es consecuencia de la variabilidad v la individualidad
de las estrellas Be.

Las lineas de emision en las estrellas Be exhiben una gran variedad de perfiles
(Hubert-Delplace & Hubert 1979, Fontaine et al. 1982, Andrillat 1983, Slettebak
1992, Hanuschik 1986, 1987, 1996, Ballereau et al. 1995). Es frecuente encontrar
perfiles de dos picos en emision, relativamente simétricos, aunque también se ob-
servan perfiles de un pico tipo “botella”, perfiles shell (cuya depresion central pasa
por debajo del nivel del continuo) o perfiles altamente asimétricos. Dado que las
emisiones del H estan a menudo superpuestas al espectro de absorcion de la estrella,
generalmente resulta dificil separar las contribuciones de la fotosfera estelar v de
la envoltura. Esto también ocurre con las lineas de He I que pueden presentar en
algunos casos perfiles compuestos con alas en emisioén.

Se observan también en muchos espectros de estrellas Be lineas en emision de
metales una vez ionizados. Alrededor de un cuarto de las estrellas examinadas por
Slettebak (1982) presentaban emisién en Fe II. Si bien los primeros miembros de
la serie de Balmer aparecen en emision para todos los tipos B, las lineas de Fe 11
se observan en emision sélo en tipos mds tempranos que B5. Sin embargo, Hubert-
Delplace & Hubert (1979) notan la presencia de Fe Il en emisién en el espectro de
Pleione (B8) después de su episodio shell. Por otra parte, Walborn (1980) observé Fe
IT en emision en estrellas de tipos tan tempranos como (7.5e.



En los espectros de las estrellas Be pueden aparecer también lineas de otros
metales ionizados. Algunos objetos presentan lineas en emisién de Si Il y Mg II, ¥
algunos espectros Be-shell muestran lineas delgadas en absorcién de metales como
Tilly Cr 1L

En la regién infrarroja del espectro de lineas, algunas estrellas Be no se distinguen
de las B normales, otras presentan emisiones principalmente en las lineas de Paschen,
las lineas de O T A\ 7774, 8116, las lineas del triplete del Ca I () 8198, 8512, 8662, y
la linea del Fe I1 X 7712. En términos estadisticos, la emision en las lineas de Paschen
decrece desde las B tempranas hacia las A y es dificil de encontrar cmisiones mas
alld del tipo espectral B6. Es interesante notar que si bien las emisiones en las lineas
de Balmer aparecen generalmente sélo en los tres primeros miembros de la serie, las
emisiones en las lineas de Paschen llegan frecuentemente hasta el término 20.

El espectro ultravioleta de las estrellas Be es rico en lineas en absorcion de metales
de baja ionizacién. Se observan ademds intensas lineas de resonancia de elementos
altamente ionizados como O VI, N V| Si IV y C IV que pueden ser asimétricas,
indicando la presencia de vientos, o presentar componentes miultiples en absorcion
desplazadas hacia el violeta. Las transiciones correspondientes a elementos varias
veces ionizados también se observan en las estrellas OB sin emisiones con tipos
espectrales mas tempranos que B3. Sin embargo, en las estrellas Be aparecen hasta
tipos espectrales tan tardios como B8 (Kogure & Hirata 1982). Este fenémeno es
conocido como superionizacién e implica la existencia de una fuente de energia no
radiativa, ya que cl campo de radiacién de una cstrella tipo de B tardio no alcanzaria
para producir suficiente cantidad de estos iones.

En contraste, el espectro UV de las estrellas Be-shell estd dominado por lineas
angostas similares a las encontradas en la regién visible (Doazan 1991).

1.2.2. Continuo

Una caracteristica interesante del continuo de las estrellas Be es que pueden
presentar una estructura doble en el salto de Balmer. La primera discontinuidad de
Balmer (correspondiente a la estrella central) es 1til para determinar la temperatura
efectiva (Barbier & Chalonge 1939, Divan 1979, Divan & Zorec 1982, Zorec 1985,
Dachs et al. 1989) y la gravedad superficial de la estrella central (Divan & Zorec
1982h, Zorec 1985, 1986), de acuerdo con el método de clasificacion BCD (Chalonge
& Divan 1954, Divan & Zorec 1982a, Zorec et al. 1983). La segunda discontinuidad
aparece hacia longitudes de onda mads cortas, lo cual implica que se forma en un
medio con menor densidad que la fotostera estelar. Esta discontinuidad puede estar
en absorcion o en emision y estd intimamente relacionada con los fenémenos que
ocurren en la envoltura circunestelar. De acuerdo con la fase Be en la que se encuen-
tre, una misma estrella puede tener la segunda componente de la discontinuidad de
Balmer en emisién o en absorcién. Emisiones intensas en las lineas de Balmer suelen
estar acompanadas de una discontinuidad en emisién, mientras que las fases intensas
“shell” espectroscopicas se caracterizan por presentar en una segunda discontinuidad
en absorcion.

Las cstrellas Be presentan también importantes excesos en cl infrarrojo cercano
(Gehrz, Hackwell & Jones 1974) y lejano (Cote & Waters 1987) atribuidos a emisién
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libre-libre y libre-ligado originada en la envoltura circunestelar. En el infrarrojo
lejano el indice espectral a (S, x v%) observado se eleva de valores de 0.6 a valores
> 1 para las longitudes de onda correspondientes a la region de radio, indicando
un cambio estructural en zonas alejadas de la estrella central {(Waters et al. 1991,
Waters & Marlborough 1994). Algunas observaciones realizadas en el IR v radio
de estrellas Be dan indicios de la presencia de polvo, Miroshnichenko & Bjorkman
(2000) sugieren que este podria ser un remanente de etapas evolutivas previas de las
estrella v no tener relacién con el fendmeno Be.

La mayoria de las estrellas Be emiten luz polarizada en el continuo (Wood,
Bjorkman & Bjorkman 1997, Bjorkman 2000, Yudin 2001). La polarizacion, que en
general es variable, puede alcanzar un 2%. Se ha sugerido una correlacion entre el
porcentage de polarizacion v la intensidad de emision de las lineas. aunque en algunos
casos particulares se da un desfasaje de la misma (Poeckert, Bastien & Landstreet
1979). Los dngulos de polarizacién resultan sin embargo constantes (Wood et al.
1997). Hasta el momento, los intentos de deteccion de polarizacion en las lineas han
dado resultados nulos (Shorlin et al. 2002) dando un limite superior del orden de los
kilogauss a la intensidad de los posibles campos magnéticos.

El avance de las técnicas interferométricas ha permitido obtener las primeras evi-
dencias directas de la forma de las envolturas extendidas de las estrellas Be asi como
los didmetros angulares de las estrellas centrales. Los primeros estudios de este tipo
parecen indicar que las Be estan rodeadas por envolturas achatadas (Dougherty &
Taylor 1992). De acuerdo con Quirrenbach et al. (1993, 1991) las estrellas con es-
pectros Be-shell tienen envolturas con mayores achatamientos que las cstrellas con
espectros Be v los &ngulos de polarizacién son siempre perpendiculares al eje mayor
de la envoltura (Quirrenbach et al. 1997). Recientemente, se ha logrado obtener la
primera medicion del achatamiento rotacional de la estrella B central para Achenar,
con un cociente de semiejes (2a/2b) de 1.56 (Domiciano de Souza et al. 2003).

En comparacién con las cstrellas B normales, la mayoria de las estrellas Be no
binarias muestran luminosidades en rayos X cualitativamente similares aunque leve-
mente mayores (Cohen, Cassinelli & Macfarlane 1997, Cohen 2000). Por otra parte,
las estrellas Be en sistemas binarios muestran incrementos en el flujo de rayos X de
un factor de 10 o mavor, gue se repiten en escalas de tiempo de semanas a afios
(Coe 2000).

1.2.3. Variabilidad

La variabilidad es una propiedad inherente de las estrellas Be. Estas presentan
variaciones tanto en el espectro de lineas como en el continuo, en todos los rangos
espectrales, desde el ultravioleta al infrarrojo v en varias escalas de tiempo dife-
rentes, de horas a décadas. La variabilidad difiere en general entre una estrella y
otra, y para una esirella dada entre una época y otra. En algunos casos, se observan
largos periodos relativamente tranquilos (del orden de décadas) seguidos de periodos
cortos, muy activos (del orden de afios). En otros casos hay una oscilacién més o
menos regular de las variaciones, que se dan en escalas de tiempos de dias, meses
o anos. Las estrellas Be se comportan de una manera muy individual, lo que hace
inposible predecir su comportamiento. Describiremos en lo que sigue algunas de las



variaciones mas relevantes.

Variaciones de fase: B&Be«—>Be-shell

Son las transformaciones de un espectro Be en uno shell o en uno B normal. El
intervalo de tiempo entre dos fases Be, dos fases shell o dos fases normales (meses,
alios o décadas), puede variar de un época a otra, para la misma estrella. Por ejemplo,
~ Cas exhibid sélo dos fases shell separadas por cuatro afios en un siglo (Baldwin
1939, 1910 y 1911). Los intervalos de tiempo difieren de una estrella a otra. Para
59 Cyg (Barker 1982) el intervalo de tiempo entre sus dos tltimas fases shell fue
de un alio, mientras que para Pleione fue de 35 afios (Gulliver 1977). La apariencia
de los espectros Be y Be-shell fue originalmente atribuida a un efecto geométrico
que dependia del dngulo de inclinacion del eje de rotacion de la estrella (ver seccién
1.4.1), por lo cual no se esperaba encontrar transiciones entre un tipo de espectro y
otro. Hummel (1998) propuso que las variaciones Be < Be-shell podian explicarse
suponiendo que el plano ecuatorial de la estrella y el plano orbital de la envoltura,
supuesta en forma de disco, estan inclinados uno respecto del otro y por lo tanto
se da una precesién que hace que el disco presente distintas orientaciones hacia el
observador. La dificultad mas importante de este modelo reside en el hecho de que
la precesion generaria una variacion periodica, mientras que los cambios de fase Be a
Be-shell o B-shell no se dan necesariamente en forma periodica. El modelo de disco en
precesion ha sido ideado para explicar las variaciones fotométricas extraordinarias de
v Cas. Zorec & Frémat (2000) explican con mejor fidelidad la curva de luz observada
de esta estrella suponiendo que hubo una eyeccion discreta de masa en forma de pro-
tuberancia gigante. Esta masa gquedd luego rotando en torno de la estrella por un
tiempo dado, disipandose posteriormente. Este escenario puede explicar de manera
mas razonable las variaciones fotométricas irregulares observadas.

Las variaciones Be ¢ B podrian indicar un fuerte cambio en la distribucién del
material circunestelar, implicando en algunos casos, la pérdida completa de la en-
voltura v su posterior reconstrucceion. Por ejenplo, # CrB mostrd un intenso espectro
shell hasta 1980, cuando su espectro se transformo en B normal. Luego de 20 anos
recomenzoé con cierta actividad circunestelar. Se observaron fenémenos similares en
o And (Gulliver, Bolton, & Pocckert 1980) y en v Pup (Rivinius et al. 1999). El
estudio de este fenémeno puede aportar informacién 1til sobre el mecanismo que da
origen a la envoltura {(Gayley, Owocki & Cranmer 1999, Bjorkman 2000).

Variaciones V/R

Los perfiles en emision de dos picos de muchas estrellas Be presentan lo que
se llama variacién V/R. Esta es la variacion del cociente entre la intensidad de la
emision del ala violeta y del ala roja del perfil. Este tipo de variacion fue inicialmente
estudiada por McLaughlin (1937), quien descubrié una oscilacién cuasiperiédica (de
anos a décadas) de este cociente en ciertas estrellas Be, las cuales fueron llamadas
variables ciclicas V/R. Hubert et al. (1987), Hubert (1994), Mennickent & Vogt
(1991) entre otros, presentan las caracteristicas tipicas de esta variacién. El com-
portamiento cuasiperiédico dura por algin tiempo vy luego desaparece; no siendo una
caracteristica permanente que permita distinguir una categoria particular dentro de
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las Be. Esta variacion se da principalmente en la linea Ha del hidrogeno. Para
intentar explicar el origen de estas variaciones se sugirié la presencia de un aunillo e-
cuatorial eliptico de material circunestelar gque rota en torno de la linea de las apsides
v en el cual los dtomos siguen Orbitas Keplerianas (Struve 1931a, Johnson M. 1938,
Me Laughlin 1961). Este modelo, desarrollado luego por Huang (1972, 1973) v por
Albert & Huang (1974), logra buen acuerdo con algunas observaciones por medio
de ajuste de parametros geométricos. Sin embargo, no puede explicar, entre otras
cosas, el caso en el cual V/R < 1 para los miembros bajos de la serie de Balmer v
V /R > 1 para los altos: tampoco explica el hecho de que se observen perfiles de dos
picos en emision en estrellas vistas de polo (Cidale 1998). Otra teoria que intenta
explicar la variacion V/R, es la de oscilaciones globales del disco (Okazaki 1991,
2000). Estas son ondas dec densidad originadas por perturbaciones en discos casi
[Keplerianos. En nuestro grupo de trabajo, hemos propuesto como alternativa para
explicar estas variaciones en un sistema binario, una envoltura el deformada por la
accion de la estrella secundaria mas la influencia del campo de velocidades (Arias
et al. 2004, ver Apéndice).

Variaciones fotométricas y espectrofotométricas

Al igual que el espectro de lineas, el espectro continuo de las estrellas Be sufre
variaciones. Estas han sido observadas mas frecuentemente en la regién del visible,
v son en general irregulares, con escalas de tiempo que van desde fracciones de dia
hasta varias décadas. Un estudio estadistico de las estrellas Be (Feinstein 1968},
mostro que cerca de la mitad de las 72 estrellas observadas durante 3 afios, variaban
mas de 0.06 magnitudes en el V; un tercio de ellas variaban mas de 0.06 maguitu-
des en (U-V) v un quinto de ellas variaban més de 0.06 magnitudes en (B-V). La
variacion fotométrica de las estrellas Be ha sido confirmada por estudios posteriores
{(Nordh & Olofsson 1977, Harmanec et al. 1982). En general, las estrellas Be pre-
sentan un exceso de flujo variable, positivo o negativo en el continuo de Paschen
gue esta correlacionado con la temperatura efectiva de la estrella central debido a la
emision libre-libre + ligado-libre v a la difusién electrénica en el medio circunestelar
(Zorec & Briot 1991).

Las variaciones fotométricas observadas pueden ser periodicas o irregulares y se
dan en diferentes escalas de tiempo. La variaciones periddicas o multiperiodicas de
corto periodo se dan en escalas de tiempo del orden de un dia (Balona 1990, 1993,
Oudmaijer & Drew 1997) v pueden estar también acompaitiadas de variaciones es-
pectroscopicas. El hecho de que presenten periodos tan cortos sugiere que ellas se
originan en una zona muy proxima a la fotosfera estelar. Dado que, como vere-
mos mas adelante, no se sabe con seguridad si la rotacién rapida de estas estrellas
es suficiente para dar origen a la envoltura circunestelar (Slettebak 1987) (aunque
es probable que los Vseni calculados hasta hov en dia pueden estar fuertemente
subestimados), las variaciones de corto periodo resultan claves para identificar los
mecanismos adicionales para que una estrella B en rotacion rdpida se transforme en
una Be. Estas variaciones se encuentran en la mayvoria de las Be tempranas (Baade
1982, Penrod 1986) pero no aparecen en estrellas Be de tipos mads tardios que B3
(Baade 1989). Las variaciones de corto periodo son objeto de estudio en las campaiias



con nuevos espectrografos echelle como MuSiCos (Hubert et al. 1997, Neiner et al.
2002) v HEROS (Stefl & Rivinius 2000). Su origen es atribuido a pulsaciones no
radiales (Baade 1982, Rivinius 2003, Smith 2001), aunque también se ha propuesto
la idea de que son moduladas por la rotacion estelar y esta modulacién es mantenida
por un campo magnético (Sareyan et al. 2002).

Ademds de las variaciones de corto periodo (fraccién de dia) también se dan, en
las estrellas Be, variaciones fotométricas quasi-ciclicas o irregulares con escalas de
ticmpo relativamente largas, de meses, afos o décadas (Feinstein 1970, 1975, Percy
et al. 1988). Estas variaciones también estdn acompaifladas de variaciones espectro-
fotométricas que comprenden un amplio rango espectral (Barbier & Chalonge 1941,
Divan et al. 1978, Divan 1979). El comportamiento espectrofotométrico de largo
periodo ha sido estudiado en numerosas estrellas Be (Moujtahid et al. 1998, 1999).
Este tipo de variaciones estarfa relacionado con la estructura de densidad y tem-
peratura de la envoltura circunestelar en la region proxima a la estrella central y
puede resultar esencialmente de variaciones en la opacidad de la envoltura y reflejar
variaciones en el flujo de masa o cambio de su estructura, como asi también, en
algunos casos, asimetrias en la envoltura debido a la presencia de una comparera
(Arias et. al 2001).

Variaciones de velocidad radial

Las mediciones de las lineas de emision o las lineas shell indican si la envoltura
se estd expandiendo, contravendo o si esta estatica. Las velocidades radiales de la
envoltura medidas en el rango del visible son en general bajas, del orden de 50
km/s y pueden alcanzar o exceder 100 Km/s en ciertas épocas de alta actividad. El
comportamiento de las velocidades radiales en la envoltura ha sido estudiado en gran
detalle a partir de los espectros shell debido a la buena precision con que se puede
determinar la posicion de los nicleos angostos del espectro shell. En muchas estre-
llas las velocidades radiales de dichos niicleos tienen distintos valores para distintas
lineas en la serie de Balmer. La variacién de la velocidad en funcién del nimero de
lineas en dicha serie define la llamada progresion de Balmer. Merrill (1952) estudio la
variacion de la progresién de Balmer en el tiempo para un gran nimero de estrellas
Be. Si se puede localizar el punto en el cual se forma cada una de las lineas de la
serie, cl signo de la progresion indica si la expansion o contraccion estd acelerada
o desacelerada. Asi el comportamiento de la progresién de Balmer puede proveer
informacién importante acerca del campo de velocidades en la envoltura. En general
se supone que los miembros mas altos de la serie de Balmer se forman en capas més
profundas.

Erupciones (’Outbursts’)

A través de numerosos relevamientos fotométricos se confirmé la existencia de
abrillantamientos sibitos en las estrellas Be (Mennickent et al. 1994, Pavlovski et
al. 1997, Percy et al. 1997). Los primeros indicios de tal comportamiento fueron
observados en la estrella Be Q2 Ori, donde las variaciones fotmétricas fucron seguidas
de variaciones en las emisiones de las linecas y variaciones polarimétricas (Guinan
& Hayes 1984, Brown & Wood 1992) y en i Cen (Hanuschick et al. 1993). Usando
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observaciones del Hipparcos, Hubert & I'loquet (1998) y Hubert et al. (2000) detec-
taron aumentos siibitos de brillo de corto (dias) v largo (afios) periodo en un gran
nimero de estrellas Be. Estos “outbursts” pueden se interpretados como debidos a
variaciones de profundidad éptica de capas evectadas por la estrella (Hubert et al.
2000) o como evecciones discretas de masa (Zorec et al. 2000). Recientemente se
publicaron relevamientos efectuados durante las experiencias MACHO vy OGLE de
comportamientos fotométricos similares detectados en miles de estrellas Be en las
Nubes de Magallanes (Cook et al. 1993, Keller et al. 2002, Mennickent et al. 2002).

Componentes discretas en absorcién

Al igual que las estrellas OB luminosas (por ej. P’rinja & Howarth 1986), muchas
estrellas Be presentan DACs (conmponentes discretas en absorcion), lincas delgadas
superpuestas al perfil de las lineas de resonancia de Si IV, C IV v otros metales varias
veces ionizados, recurrentes en el lapso de horas o dias. Estas lineas sin embargo no
estan presentes en estrellas B normales (Underhill & Doazan 1982), sugiriendo que
son parte integral de fenémeno Be. Las DAC’s probablemente reflejan variaciones
de densidad gue pueden deberse a inestabilidades del viento, o ser desencadenadas
por la variabilidad de la estrella central (Owocki 1999). Grady ct al. 1987, Grady ct
al. las interpretan como debidas a evecciones de masa que pueden ser favorecidas en
zonas ecuatoriales.

1.3. Parametros fundamentales de la estrella cen-
tral

1.3.1. Proporcidon de estrellas Be

Las estrellas Be representan, en promedio, un 17 % de las estrellas B. De acuerdo
con Zorec & Briot (1997) el niimero relativo de estrellas Be alcanza un méaximo en el
tipo Bl (del 34 %) siendo esta distribucién independiente de la clase de luminosidad
(V a lll). Este resultado indicaria que el fendmeno Be no estd confinado a una fasce
evolutiva particular. Sin embargo, la proporcién de estrellas Be tanto en nuestra
(Galaxia como en las Nubes de Magallanes, varia significativamente de cumulo a
cumulo, llegando cn algunos casos a ser del 40 %. Esta superabundancia de estre-
llas Be en ciertos cimulos es atribuida a un efecto evolutivo (Keller et al. 2000)
v se ha sugerido una correlacién entre metalicidad v abundancia de Be (Maeder,
Grebel & Mermilliod 1999). Con la estadistica actual ain no es posible llegar a una
conclusién firme al respecto, quedando atn sin respuesta definitiva la pregunta sobre
la naturaleza de la estrella central: esta nace Be o evoluciona de B a Be?

La distribucion de la frecuencia observada de estrellas Be en funcion del tipo
espectral se explica facilmente relacionando la prohabilidad de observar una estrella
Be con la intensidad de emision en las lineas de Balmer. Estas intensidades, como ya
lo hemos indicado, estan correlacionadas con la temperatura efectiva de 1a estrella
central, dado el cardcter radiativo dominante de sus funcioues fuente. Multiplicando
esta probabilidad por la distribucion de todas las estrellas B no supergigantes, se
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obtiene la distribucion de las estrellas Be (Zorec & L'rémat 2004). Esto implicaria
que el fendmeno Be tiene la misma probabilidad de producirse en todos los tipos
espectrales desde las O hasta las A. En los tipos espectrales O la proporcion de estre-
llas Be es baja por dos razones: ionizacién clevada del medio circunestelar que hace
decrecer el nimero de recombinaciones del hidrégeno y la evolucién rdapida de las
estrellas mas masivas, que las hace pasar a estado pos-secuencia principal en com-
parativamente pocos aflos. La distribucion de las fracciones en los tipos espectrales
tardios se explica unicamente con la funcion fuente de las lineas de Balmer, las cuales
decrecen de manera sensible para temperaturas mas bajas que las del tipo B7.

1.3.2. Rotacion

Las estrellas Be tienen velocidades de rotacidén mayores que las correspondientes a
una estretlla B normal del mismo subtipo espectral. Los V'sen ¢ promedios en funcion
del tipo espectral v de la clase de luminosidad son de un factor 1.5 a 2 mas grandes
que en las estrellas B sin lineas de emision (Zorec 2004). Se los denomina “rotadores
rapidos”, ya que presentan velocidades proximas a la velocidad de rotacion critica.
Las lincas fotosféricas en absorciéon muestran anchos (en unidades de velocidad)
de varios cientos de km/s (Slettebak 1982, Uesugi & Fukuda 1981). Estos anchos
representan la velocidad de rotaciéon de las estrellas provectada en la direccion de
la visual (Vsenz), aunque no siempre Vsenid estd linealmente relacionada con el
ancho de las lineas fotosféricas. Varios autores han intentado obtener V con dife-
rentes planteos (Balona 1975, Chen & Huang 1987, Porter 1996, Chauville et al.
2001). Los resultados de estos trabajos sugieren que las cstrellas Be no alcanzan
sus velocidades criticas de rotacién sino que sus velocidades de rotacion estan, en
promedio, entre un 70 % y un 80 % de su velocidad critica. Stoeckley (1968}, Collins
& Truax (1995), Owocki (2001), Zorec (2001), Townsend et al. (2001) encontraron
que en estrellas con rotacion cercana al 80 % de la velocidad critica, las lineas tienen
anchos que subestiman la velocidad de rotacién real de estrella, debido al efecto
del oscurecimiento gravitacional causado por la rotacién. La determinaciéon de la
distribucion de las velocidades de rotacién de las estrellas Be, es muy importante, ya
que esta impone restricciones a los modelos de formacién de la envoltura extendida.
Aunque atn no se sepa con certeza si las estrellas Be son rotadores criticos, como
por otro lado parecen sugerirlo las observaciones interferométricas de Domiciano de
Souza (2003), las estrellas Be tardias y/o de clases de luminosidad aparente 111 se
aproximan mucho mds a la rotacion critica que las Be mas tempranas (Zorec 2004).

1.3.3. Temperatura efectiva, masa y luminosidad

La determinacion de los pardmetros fundamentales de las estrellas Be no es
sencilla y estd sujeta a grandes incertezas. La presencia de las envolturas extendidas
afecta tanto al espectro de lineas como de continuo de la estrella central, dificultando
la determinacion del tipo espectral y la clase de luminosidad, y por tanto, de una
temperatura efectiva apropiada para cada estrella Be. La variabilidad y exceso de
flujo del continuo y de las lineas hace dificil también la determinacion de su magnitud
visual. No se puede tomar la magnitud visual obtenida en una época arbitraria, sino
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que es necesario conocer la historia observacional de la estrella y el tipo de correlacion
entre el brillo v la intensidad de la emision. Ademds. para la mayoria de las estre-
llas Be. no existe informacion directa de la inclinacion de sus ejes de rotacion v de
la dependencia con la latitud de su temperatura superficial, debida a la rotacion
rapida. Esto constituye una incerteza adicional respecto de su clase espectral.

Las determinaciones de la masa de las estrellas Be no son demasiado precisas. En
general las estrellas Be que se encuentran en sistemas binarios, pertenecen a sistemas
semi-separados o interactuantes en los cuales hay una fuerte transferencia de masa
entre las componentes que deforma las curvas de luz v afecta las estimaciones de
masas v radios (Slettebak 1987). No obstante se han hecho algunos progresos en los
métodos de analisis de las curvas de luz y de velocidad en sistemas con discos de
acrecion, que permiten obtener radios v masas con cierta confiabilidad (Bell et al.
1987, Maxted et al. 1995, Hill et al. 1997). Aiin no hay métodos indirectos adecuados
para obtener las masas de las estrellas Be por lo que en la mayoria de los casos. se su-
ponen masas normales correspondientes a su temperatura efectiva (Harmanec 1988).
Estos valores varian entre 3.5 M. (B8V) y 16 M., (BOV) (Popper 1980). Una manera
posible de obtener masas mas confiables seria estudiando la curva de velocidad radial
de la Be v sus compaiiera en binarias visuales. Los candidatos para este método son
sistentas con periodos orbitales suficienteniente cortos v con elementos orbitales bien
determinados, derivados de la interferometria speckle, como por ejemplo ¢ Sco.

Los radios de las estrellas Be también pueden obtenerse como funcion de la
magnitud visual observada (corregida por enrojecimiento), una cstimacién de la
temperatura efectiva, la correccién bolométrica y la paralaje. Las incertezas en la
temperatura efectiva ¥ en la magnitud visual ya mencionadas asi como los errores
en la paralaje afectan bastante estas determinaciones. En general los radios mds
confiables son los correspondientes a estrellas Be en ctimulos abiertos no muy lejanos,
con paralajes bien determinadas (Harmanec 2000). Otra manera de obtener radios
estelares consiste en usar las paralajes y las determinaciones interferométricas de
los didmetros angulares (Code et al. 1976., Vakili 1981). En general, los radios se
encuentran entre 2.7 R, (B8V) y 7 R.. (BOV).

La temperatura efectiva se puede estimar suponiendo un campo de radiacion
isotrépico v conociendo el didmetro angular v el flujo total de la estrella, integrado
sobre todas las longitudes de onda recibidas fuera de la atmadsfera (Code et al. 1976).
Se pueden obtener temperaturas de manera menos directa mediante la comparacion
de modelos con observaciones en el espectro continuo y de lineas. Como va hemos
mencionado, estos espectros se ven distorsionados por la presencia de las envoltu-
ras. Asl las estrellas Be muestran comunmente exceso de flujo tanto en el visible
(Zorec & Briot 1991) como en el infrarrojo, saltos de Balmer atipicos y deficiencias
o excesos de flujo en el ultravioleta (Underhill & Doazan 1982, Slettebak 1983, Suow
& Stalio 1987). Por otra parte, si consideramos que la fotosfera subyacente a las Be
es similar a la de las estrellas B, se pueden adoptar las temperaturas de éstas como
representativas. Sin embargo, debemos tener en cuenta que la rdpida rotacién de las
estrellas Be puede producir efectos de oscurecimiento gravitacional, y que bajo tales
circunstancias, ¢l término tempertura cfectiva dejaria de tener significado. lgualmen-
te, se toman los valores de las temperaturas de estrellas B normales como valores
estimativos de las temperaturas de las estrellas Be. Estos valores se encuentran entre
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1.2x10' K (B8) y 3.0x10* K (B0) (Schmidt-Kaler 1981, Underhill & Doazan 1982).

Antes de la mision Hipparcos, las magnitudes absolutas de las estrellas Be eran
determinadas por métodos indirectos, para estrellas miembros de sistemas binarios,
cimulos abiertos o asociaciones o métodos estadisticos basados en su distribucion
espacial y cinemdtica. Dada la baja calidad y poca cantidad de estrellas analizadas
los resultados asi obtenidos resultaban muchas veces contradictorios. Usando las
paralajes del Hipparcos, Briot (2000) determiné valores mas precisos de las magni-
tudes absolutas. Sus resultados coufirmaron que las estrellas Be, en promedio, son
mas brillantes (0.5 mag) que las estrellas B del mismo tipo espectral y que ademas
esta diferencia aumenta con el tipo espectral (Zorec & Briot 1991).

1.3.4. Edades

Mencionamos antes que la proporcién de estrellas Be no parece depender de la
clase de luminosidad, lo cual podria indicar que el fendmeno Be puede aparecer en
cualquier etapa de la evolucion de una estrella B. Estudiando estrellas Be de camulos,
Feinstein (1990) v Fabregat & Torrejon (2000) encuentran que cl fendémeno Be ticne
mayores probabilidades de producirse en la segunda mitad de la vida de una estrella
B sobre la secuencia principal. En un estudio detallado de edades individuales de 50
estrellas Be con observaciones BCD, Zorec (2001) observé que la relacion edad/7sp
(Tsp = tiempo de vida de una estrella de masa M sobre la secuencia principal antes
de llegar a la fase de la contraccion secundaria), crece a medida que la masa de la
estrella Be es mds pequeia. Si tomamos el promedio de las relaciones edad/75p sobre
todas las masas obtenemos obviamente el resultado estadistico ya mencionado de
Feinstein (1990) y Fabregat & Torrején (2000). Sin embargo, es significativo notar
que el fendmeno Be en estrellas B masivas aparece para una fraccion edad/7g; mas
pequeila que en las estrellas B tardias. Por otro lado, hemos mencionado también
que la rotacidn de las estrellas menos masivas es mds elevada que la de las estre-
llas Be tempranas, sugiriendo que éstas deben rotar mas rapidamente y por mas
tiempo para que se declare el fenémeno Be. Esto puede tener implicancias en lo que
podamos concluir de los fenémenos de redistribucion de momento angular interno y
sus consecuencias en el desencadenamiento del fenémeno Be.

1.4. Modelos de envoltura

Los modelos propuestos para explicar la formacién y estructura de la envoltura
extendida de las estrellas Be, se basan en diferentes mecanismos capaces de dar
origen a la envoltura; los principales de ellos son la rotacion y los vientos estelares.

1.4.1. Modelos basados en la rotacion
Modelos de disco

El modelo basico de la atmosfera de una estrella Be fue planteado por Struve
(1931b) quién propuso que, dado que estos objetos eran rotadores rapidos, la en-
voltura extendida se originaba a partir de la eyeccién de material en la regién e-
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cuatorial de la estrella, debida a esta rotacidn. Este material evectado formaria una
envoltura en forma de disco alrededor de la estrella, donde el gas, ionizado por la ra-
diacion ultravioleta de la estrella central. seria el responsable de las lineas en emisién.
La diversidad de los perfiles observados se explicaria de acuerdo a la orientacion en-
tre el disco circunestelar v la visual al observador. Si se observaba a la estrella desde
el ecuador, el material de la envoltura que cubre el disco estelar produciria una
absorcion profunda, vy las porciones restantes contribuirian a las emisiones laterales
del perfil. El espectro resultante es un espectro “shell”. Si la estrella es observada
desde el polo, las lineas en emision no mostrarian inversion en sus untcleos, dado
que la envoltura que cubre al disco estelar es delgada. Si se la observaba desde un
angulo intermedio, apareceria una inversion central pequenia que daria lugar al es-
pectro Be. Este modelo explica la diversidad de perfiles observados en las estrellas
Be, pero no logra explicar, por ejemplo, la variaciones en la intensidad v forma de
los perfiles, ni tampoco los cambios de fase entre nn espectro Be-shell v uno B o Be,
v vice versa. El modelo de Struve (1931) fue analizado tedricamente por primera
vez por Limber (1964, 1967, 1969). Este autor obtuvo que el corte vertical de las
superficies de igual densidad en estado estacionario tiene formas de lemniscatas, que
implican densidades elevadas en las regiones ecuatoriales. Estos modelos se hasan
ent una aproximacién balistica de eveccion de materia por una estrella en rotacion
critica v no pueden cousiderarse de caracter genuinamente hidrodinamico.

Marlborough (1969), Poeckert & Marlborough (1978) v Waters (1986), pro-
pusieron modelos de disco basados en los modelos de Limber, considerando que
la envoltura no sélo estaba en rotacion sino también posela una suave expansion.
La envoltura estaba fuertemente confinada a la region ecuatorial de la estrella v sc
la suponia isoterma. Dada la geometria del modelo, el pardmetro de mas peso en
la forma de los perfiles calculados es la inclinacion del eje de rotacion respecto de
la visual al observador. Este modelo logra buen acuerdo con las observaciones para
perfiles de Hev, la polarizacién del continuo v la distribucion de energia en algunas
regiones de continuo, pero no logra buen acuerdo con los perfiles de H /3.

Modelos ad-hoc de disco

Los modelos principales de este tipo son los propuestos por Waters (1987) y
Hanuschik (1996), donde la envoltura en forma de disco tiene una altura que aumenta
con el radio. En el modelo de Waters (1987) sélo hay una velocidad de expansion,
mientras que en el de Hanuschik (1996), que es muy similar al modelo original de
Struve, solo hay velocidad de rotacién Kepleriana. Una de las dificultades de estos
modelos estda en el hecho que la componente de radiacién continua en el visible
producida por la envoltura circunestelar se produce. segin las observaciones, cerca
de la estrella central (Stee et al. 1998). Segin los modelos de disco abiertos, casi no
hay masa cerca de la estrella, lo cual imposibilita la emision de la radiacién continua
observada.

El modelo de Waters (1987) fue peusado para reproducir los excesos de Hujo en
el IR lejano, observados por el satélite IRAS. En realidad, el disco de Waters es una
zona de gas donde el incremento de densidad hacia el ecuador con respecto al polo
es del orden de 10! (Lamers & Waters 1987). Estos autores o CLCUCIUTALL TaZOIes
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fisicas suficientes para producir ese contraste de densidades. Este es; por otro lado,
el mismo contraste que se espera en el modelo de Doazan & Thomas (1982) entre
las partes aceleradas y deceleradas (ver seccifon 1.1.2).

Los modelos de disco fallan en reproducir la correlacion observada entre ¢l ancho
equivalente de Ha v el exceso infrarrojo: esto desestima la hipétesis de que el viento
estelar esté confinado a un cono entorno de la regién ecuatorial (Van Kerkwijk, Wa-
ters & Marlbourough 1995). Notemos ademds que si todas las estrellas Be tuvieran
envolturas muy achatadas hacia el ecuador, no podriamos explicar la existencia de
muchas de ellas, las cuales poseen un Vseni > 200 km s~! y presentan fases de
cspectro Be permanentes. De igual modo, no podriamos dar cuenta de aquellas con
Vsen i < 200 km s~! que presentan fases “shell”. Chauville et al. (2001) ha mostrado
que la intensidad de la absorcién central en la linea Hy no se correlaciona con la
inclinacion i, como seria de esperarse si en todos los casos estuviéramos en presencia
de un disco. El mismo tipo de falta de correlacién ha sido notado por Moujtahid &
Zorec (2000) y Zorec et al. (2000) entre el exceso de emision libre-ligado+libre-libre
cn la magnitud V y el dngulo de inclinacion. Si las envolturas fueran discos muy
achatados, esperariamos que el exceso AV < 0 para 7 < 45, lo cual no se verifica.
Cabe notar también que en muchos casos se observan lineas de Balmer con un sélo
pico, indicando dngulos i pequefios, mientras que las lineas del Fe II tienen dos picos,
como si estuviéramos mirando la envoltura de canto. Este contraste se aprecia, en
particular, mirando la linea Hy de estrellas Be “pole-on”que poseen una linea en
cmision de Fe 11 con dos picos en su ala roja.

Usando “primeros principios” de fisica y la teoria cinética de los gases aplica-
dos a medios autogravitantes en rotacién diferencial cilindrica, Schmitz (1983) ¥
Rohrmann (1997), obtienen estructuras que si bien muestran un cierto achatamien-
to hacia el ecuador, no pueden en ningin caso ser comparadas con cstructuras de
tipo disco chato. Sin embargo, es importante sefialar que debido a la alta rotacién
del gas, la cual es proxima a la rotacion Kepleriana, la estructura de la envoltura
tiene que tener un cierto achatamiento polar. La dependencia con el angulo de in-
clinacion se manifiesta a través de las diversas observaciones, en particular algunos
aspectos del comportamiento espectrofotométrico de las estrellas Be (Moujtahid et
al. 1999).

Modelo de anillo

Huang (1972,1973) y Albert & Huang (1974) consideraron un modelo de anillo
eliptico inicialmente sugerido por Struve. Un anélisis cualitativo de este modelo fue
dado por Huang (1975). De acuerdo con este escenario, el material circunestelar
de la estrella Be se halla fuertemente concentrado en el plano ecuatorial, en un
anillo eliptico con movimiento Kepleriano. Este modelo logra explicar las variaciones
periddicas V/R, como causa del movimiento apsidal uniforme del auillo, pero 1o
puede explicar los casos en que las variaciones V /R no son ciclicas, sino que presentan
cambios abruptos. Ademads para preservar la forma del anillo, este debe ser delgado
tanto en la dircecién radial como en la perperndicular al plano de movimiento.
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1.4.2. Modelos con vientos impulsados por radiacién
Modelos con simetria esférica

Basandose en la omnipresencia de caracteristicas de superionizacion, las cuales
se asocian a fendmenos de pérdida de masa por vientos estelares, Doazan & Thomas
(1982) propusieron un modelo de envoltura circunestelar formado por varias regiones
fucra de equilibrio radiativo ¢ hidrostatico que conforman la transicion entre una
fotosfera, en equilibrio radiativo e hidrostatico, v el medio interestelar. La envoltura
comienza con una cromosfera, es seguida luego por una corona coun viento acelerado
v finaliza con una regién de frenado. Geométricamente se trataria de una estructura
esferoidal. Este modelo trata de conciliar varios hechos, en particular la presencia de
lineas de iones superionizados en el lejano UV vy la presencia de lineas provenientes
de una region templada o fria con movimientos lentos, sin embargo, no logra explicar
la polarizacion observada.

Aunque las observaciones interferométricas sugieren que al menos algunas estre-
llas Be ticnen una envoltura extendida que no es esférica (Quirrenbach et al. 1997),
el desarrollo de modelos con simetria estérica ha dado resultados interesantes con
respecto a la influencia del campo de velocidades sobre los perfiles en emision de las
lineas de H de Balmer. Resolviendo el transporte de radiacién fuera de ETL, en el
marco de referencia del fluido, Cidale & Ringuelet (1993) concluyen que la forma
del perfil en emision de Ho en las estrellas Be esta fuertemente determinada por el
gradiente de velocidades en la base del viento, mientras que la envoltura templada
sOlo contribuye a la intensidad global del perfil en emision. Dado que la estructura
basica del perfil se formaria en las partes mas internas de las envolturas, segun este
modelo, la geometria de las mismas no seria uu factor de relevancia en lo que se
refiere a la forma de los perfiles de Ho.

1.4.3. Modelos con Vientos + Rotacion
Modelos que implican zonas de superionizacién

La observacién de grandes flujos de materia v del fendmeno de superionizacion
en el ultravioleta no estaban contempladas dentro del modelo de disco. Estas ob-
servaciones sugieren la presencia de una componente caliente de gas circunestelar,
ademas de la componente templada que da origen a la cmisién en el infrarrojo v en
las lineas. El modelo de disco fue adaptado de modo que el'material fuese impulsado
en forma de viento por la presion de radiacion (Castor, Abbott & Klein 1975), una
vez que este ha escapado del ecuador de la estrella, que rota a velocidad critica. Las
soluciones de los vientos podrian incluir pequenas fluctuaciones en la densidad, que
eventualmente podrian crecer v formar ondas de choque, originando de esta man-
era la emision en rayos X y la presencia de especies superionizadas (Marlborough
1987, Bjorkman 1994). El modelo de disco presenta muchas dificultades (Underhill
& Doazan 1982). Entre ellas podemos citar la limitacion de que todas las estrellas
roten con velocidad critica, y el hecho de que la eyeccion de materia resulte sélo
ecuatorial. Las observaciones en el ultravioleta sugieren que la materia es eyectada
en todas las direcciones desde la superficie estelar (Snow 1981). Tampoco es posible
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explicar las transiciones de fase entre un espectro tipo Be-shell y Be, B o shell v vice
Versa.

Bi-estabilidad de vientos y envolturas

Lamers & Pauldrach (1991) y Lamers & Cassinelli (1999) propusieron el mode-
lo de bi-estabilidad inducido por rotaciéon como mecanismo de formacion del disco.
En un viento conducido por radiacién, Pauldrach & Puls (1990) encontraron la
existencia de dos soluciones estables, con condiciones fisicas diferentes. La rotacion
rapida de las estrellas Be podria inducir la transicion del viento de una solucion
a otra, dentro de la envoltura extendida; la coexistencia de estas dos soluciones
permitiria tener un viento polar tenue y rapido y un viento ecuatorial denso y lento,
configuracion que explicaria algunas de las observaciones. Este modelo resulté util
para las estrellas Ble], pero no logra la densidad suficiente en el ecuador para poder
generar el disco en las estrellas Be. El mecanismo de bi-estabilidad combinado con
la rotacién es usado en los modelos de Stee & Araujo (1991), en forma ad-hoc
mediante la parametrizacion libre del incremento de la densidad del viento en la
parte ecuatorial.

Modelo de viento comprimido

En el modelo de viento comprimido (WCD) de Bjorkman & Cassinelli (1993) la
rotacion de un viento (impulsado por radiacién) produce un flujo de gas hacia el
ecuador. Si la rotacién es suficientemente alta las lineas de flujo de hemisferios opues-
tos se intersectan en el ecuador formando una regién de choque densa y confinada al
plano ecuatorial, donde podria darse la superionizacion. Este modelo fue calculado
suponiendo que el gradiente de presion era despreciable, hipotesis vélida lejos del
disco. Sin embargo, cuando el material llega al ecuador de la estrella, la densidad
crece y estos gradientes se vuelven importantes, por lo que se requiere un estudio
hidrodinamico del problema. Este estudio fue realizado por Owocki et al. (1991)
(quienes concluyveron que si se ticnen en cuenta las componentes de fuerza no radia-
les, la compresion del viento desaparece y si se cousidera ademds el oscurecimiento
gravitatorio se produce una intensificacion del viento polar (Owocki, Cranmer, &
Gayley 1996, Petrenz & Puls 2000). Este resultado es opuesto a las predicciones
originales de la teoria de WCD. El modelo de viento comprimido tampoco puede
reproducir el exceso infrarrojo observado (Porter 1997) y no produce una estructura
cinematica que concuerde con las observaciones.

1.4.4. Mecanismos adicionales

De lo citado hasta aqui resulta evidente que la rotacién o los vientos impulsados
por la presién de radiacion, aunque son factores importantes v necesarios para ex-
plicar la formacién de la envoltura, no son suficientes para proveer un modelo que
sca consistente con todas las observaciones. En particular, resulta imposible explicar
algunas de las variabilidades de las estrellas Be como por ejemplo los cambios de fase
de Be a B o a Be-shell sin recurrir a algin otro mecanismo como desencadenante de
los fendmenos que le dan origen.
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Otras teorias alternativas o complementarias que favorecen la formacién de la
envoltura extendida son las evecciones discretas de masa. los mecanismos de trans-
ferencia de masa en binarias, las pulsaciones no radiales v los campos magnéticos.

Eyecciones esporadicas de masa

La mayoria de los modelos citados hasta aqui producen una envoltura extendi-
da con forma de disco. Basando sus argumentos en el comportamiento espectrofo-
tométrico de las estrellas Be v las erupciones de corto v largo periodo (Hubert &
Floquet 1998, Hubert et al. 2000), Zorec et al. (2000) sugieren que la envoltura cir-
cunestelar puede resultar de evecciones esporadicas de masa y vientos “cargados” de
masa (mass loaded winds). De acuerdo con este escenario, la envoltura tendria una
estructura bastante irregular, con nubes densas moviéndose entorno a la estrella.
Rivinius et al. (2001a), en base a observaciones espectrocopicas de HEROS, descar-
ta el modelo de una estructura de disco estdtica con flujo constante para algunos
objetos v sugiere la existencia de una variacion del radio interno de disco, formando
por momentos un anillo.

Las eyecciones esporadicas serdn tratadas con mas detalle en un capitulo poste-
rior, dado que estos fendmenos probablemente dominan la formacion de envolturas
circunestelares de las estrellas Be.

El fenémeno Be y la binaridad

El modelo de Kiiz & Harmanec (1975) propoue a las estrellas Be como integrantes
de sistemas binarios en los que se da una transferencia de masa de una companera
no detectada, que llena su lobulo de Roche. El material que pierde la compaiera
formaria un disco de acrecion Kepleriano entorno de la estrella B, Aunque este
escenario ocurre ciertamente para algunos objetos (estrellas Be en sistemas binarios
Algol), es muy poco probable que pueda explicar todas las estrellas Be, por lo cual
es necesario formular modelos de formacién de envolturas en estrellas Be simples.
En general, el fenémeno de transferencia de masa dura una fraccion muy corta de la
vida de una estrella por lo que es dificil explicar con ellos la alta frecuencia de estre-
llas Be (Gies 2000). Recientemente, Harmanec et al. (2002) estudiaron la posibilidad
de formar envolturas en sistemas binarios separados, donde la componente de tipo
espectral B rota con una velocidad muy cercana a la velocidad critica. En estas
condiciones aparece un nuevo punto de equilibrio en la superficie de la estrella B
que rota rapidamente, como si fuera un punto de Lagrange v que permite el escape de
materia. Esta materia no tiene energia suficiente para atravesar el verdadero puunto
de Lagrange, pero puede formar por “efecto de riego” una envoltura en torno de la
estrella que gira rapidamente. Dado que este modelo requiere un rotador critico. no
es necesario tener una Be en un sistema binario, puesto que una estrella aislada en
rotacion critica también puede lograr desestabilizar su regién ecuatorial para eyectar
materia.



Pulsaciones no radiales

Baade (1986) propone que la eyeccion de materia en el disco es causada por
pulsaciones no radiales en la estrella central. En las estrellas se pueden dar pertur-
baciones sin simetria esférica (como por ej. movimientos turbulentos. fluctuaciones
locales de la temperatura, etc.), que producen movimientos oscilatorios con compo-
nentes v, vy, vy que pueden depender de 7,  y ¢. Las fuerzas restauradoras hacen
retornar al medio al cquilibrio; las mas importantes son la presion, la gravedad y la
rotacién. De acuerdo con éstas, se pueden desarrollar distintos modos de oscilacion
de diferentes periodos y efectos (Cox, 1980). La deteccién de multiperiodicidad en
1 Cen (Rivinius et al. 1998) v en 1 Cen (Levenhagen et al. 2003) parece confirmar la
existencia de pulsaciones no radiales en algunas Be. En el caso particular de p Cen
se pudo confirmar la existencia de aumentos de brillo de la estrella cada vez que se
detectaba una interferencia positiva entre dos modos de pulsacion no radiales. Este
fenémeno parcce existir también en 28 Cyg (Tubbesing et al. 2000). Desgraciada-
mente estos dos casos no confirman la regla segun la cual las pulsaciones no radiales
desencadenarian eyecciones esporadicas de masa en todas las estrellas Be.

Campos magnéticos

La interaccién de un campo magnético débil con un plasma de baja densidad,
puede transformar la energia mecanica en calor y transferir momento al plasma.
Este mecanismo junto con la rotacién estelar podria ser suficiente para iniciar el
viento (Poe & Iriend 1986). Muchos antores propusieron la presencia de campos
magnéticos para dar cuenta de algunos aspectos de la variabilidad de los vientos
de las estrellas Be, tales como las componentes discretas (Barker 1987). Ringuclet
& lglesias (1991, 1993), propusicron un modelo de vientos impulsados por campos
magnéticos y encontraron que la geometria de la envoltura estaba escencialmente
determinada por la intensidad del campo. Este modelo resulté consistente con las
observaciones polarimétricas (Fox 1993). Balona (2000) plante6 la posibilidad de que
el campo magnético pueda contribuir en la aceleracion de la materia eyectada por
la estrella central, para que ésta alcance las velocidades Keplerianas que este autor
supone que cxisten cn el medio circunestelar.

Los campos magnéticos cn estrellas Be son atn dificiles de detectar, aunque re-
cientemente se han logrado avances en ese sentido (Nenier et al. 2003), los cuales
indican que estos campos no superarian los 500 Gauss.

1.5. Estructura de la envoltura

El origen y la estructura de la envoltura extendida de las estrellas Be ha sido
objeto de numerosos estudios desde los trabajos de Struve (1931). Si bien se ha avan-
zado mucho en la interpretacion de algunos fenémenos y se han propuesto nuevas
teorias, todavia quedan muchos problemas sin resolver en este campo. Actualmente
es aceptado que las estrellas Be estdan rodeadas de una envoltura de gas circunestelar
que no posee simetria esférica. Sin embargo, alin es tema de debate la geometria, el
tamano, la cinemdtica y la estructura de densidad y temperatura de dicha envoltura.
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Los modelos tedricos de transporte de radiacion en las atmosferas de las estrellas
Be, como algunos de los descriptos en la seccion anterior, aportan sin duda infor-
macion importante acerca de la estructura de velocidad, densidad v temperatura de
la envoltura. Sin embargo, estos modelos son en general muyv complejos (especial-
nmente para el caso del I'e II) e implican suposiciones que restringen demasiado su
aplicabilidad.

Una manera alternativa de derivar propiedades de la envoltura es usar direc-
tamente datos observacionales, como los interferométricos, o aplicar modelos semi-
cupiricos que, basados en suposiciones simmples, permitan interpretar en torma mas
directa la informacién que estd contenida en las observaciones. Las lineas espectrales
en emision que caracterizan los espectros de las estrellas Be contienen informacién
util que puede ser analizada comparando las predicciones de estos modelos con los
perfiles observados.

1.5.1. Parametros derivados de observaciones interferomé-
tricas, polarimétricas y excesos infrarrojos

Las observaciones polarimétricas (Mc Lean & Browun 1978) e interferométricas
de envolturas de estrellas Be, indicarian que el gas circunestelar no tiene una distri-
bucion esféricamente simétrica. Las primeras observaciones de una estrella Be con
técnicas interferométricas en radio {(Dougherty & Taylor 1992). mostraron que la
envoltura de la estrella v» Per era achatada, con un cociente de ejes menor que 2.
Usando interferometria optica en Ho se observo el achatamiento de la envoltura de v
Cas v se derivé ademas un dngulo de inclinacion de 20° suponiendo una envoltura con
simetria axial. Stee et al. (1998) encontré para v Cas, un radio de la region emisora
de H# menor que 8.5 radios estelares v para la region de He 1 6678 un radio de 2.3
radios estelares. Posteriormente, Quirrenbach et al. (1997) obtuvieron restricciones
sobre la geometria de la envoltura de 7 estrellas Be, con la misma técnica. Las
extensiones de estas envolturas resultan menores que 12 radios estelares para los 7
objetos; para 41 de ellos, que son sistemas binarios, se ajustan envolturas elongadas,
mientras que dos de ellos son objetos vistos de polo, ¥ por tanto la proveccion de
sus envolturas resultaria esferoidal. En el trabajo de Quirreubach et al. (1997), los
autores presuponen que las envolturas son discos chatos v que la elipticidad aparente
es un efecto de proyeccion. Hay que tener en cuenta, sin embargo, que una envoltura
en forma elipsoidal puede conducir al mismo efecto aparente, para dos angulos de
inclinacion diferentes.

Suponiendo un modelo de disco con una cierta apertura, algunos autores inten-
taron inferir valores del angulo de dicha apertura en base a observaciones interfero-
métricas v polarimétricas. Quirrenbach et al. (1997) determind un limite superior de
20 ° para la apertura del disco, mientras que Wood et al. (1997) obtuvo dos ajustes
aceptables: un disco con un angulo de 3° y el otro con un angulo de 57°. Yudin (2001)
concluye, a partir de un anadlisis estadistico de datos infrarrojos, polarimétricos v de
las velocidades de rotacidn, que los angulos de apertura se encuentran entre 10° v
10°. Cabe destacar que la mayoria de los modelos de apertura no tienen fundamento
tedrico alguno v fueron adoptados por la facilidad de manejo matemdtico. Podemos
preguntarnos entonces si tiene sentido intentar determinar un dngulo de apertura
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para la envoltura. En el caso de los modelos usados por Wood et al., se supone
que las envolturas achatadas son originadas por vientos comprimidos. Sin embar-
go, los mismos autores han demostrado que este ltimo modelo no puede predecir
coherentemente la polarizacion en ambos lados de la discontinuidad de Balmer y
no se ha efectuado ningin cilculo de lineas en emision para ser comparado con las
observaciones.

La polarizacién observada no implica nccesariamente la existencia de una en-
voltura achatada, sino que también podria deberse a la presencia de un campo
magnético débil. Tomando como base el modelo de campo magnético de Iglesias &
Ringuelet (1991), Fox (1993) encuentra que la polarizacién observada en las estrellas
Be puede ser explicada por campos magnéticos de intensidad menor que 100 Gauss y
depende principalmente de la profundidad optica v de la ubicacion del linmite interior
de la envoltura extendida.

Las estrellas Be presentan excesos en el continuo IR que son interpretados como
emision libre-libre y libre-ligado del H producida en la envoltura (Gehrz, Hackwell
& Jones 1971). Se han propuesto numerosos modelos tanto empiricos como tedricos
que intentan reproducir los excesos observados proponiendo diferentes mecanismos
de emision y estructuras de la envoltura. Muchos de ellos modelan discos estaticos
con una ley de densidades de la forma p x r =" (Waters 1986, Okazaki 2001) y
algunos permiten una caida exponencial de la densidad con la altura respecto del
ecuador (Marlborough 1969, Poeckert & Marlborough 1978). Los ajustes de estos
modelos a los datos infrarrojos (Waters 1986b) dan valores de n entre 2 y 1y
tamanos de la zona de formacién que van entre 4 y 10 radios estelares. Mediante
la ecuacion de continuidad se derivan ademas tasas de pérdida de masa del orden
de 1078 M, /a0, dos érdenes de magnitud mayores que las obtenidas a partir de las
lineas de resonancia del ultravioleta.

En base a la solucién rigurosa de la ecuacién de transporte radiativo en un
medio con simetria esférica y con una estructura cromosférica, Vdzquez et al. (1993)
concluye que la presencia de una cromosfera influye de manera importante sobre el
continuo infrarrojo. Sus céleulos permiten modelar el continuo IR de las estrellas
Be y determinar tamailos de las regiones de formacién, que resultan menores que
los estimados mediante modelos de disco (Waters et al. 1987). En el trabajo de
Vazquez et al. se toma como principal mecanismo de emisién los procesos libre-libre
del H y ligado-libre del H™. Posteriormente, Cruzado et al. (1998) demostré que la
recombinacién dielectronica del Mg 11 puede contribuir de manera significativa a la
emision del continuo IR para las estrellas Be.

Si bien, a partir de las observaciones mencionadas es razonable esperar que la
geometria de la envoltura presente apartamientos respecto de la simetria esférica, los
datos provistos por las observaciones polarimétricas, interferométricas e infrarrojas
no permiten, hasta el momento, dar una interpretacién univoca de la estructura
de las envolturas en las estrellas Be. Hay muchos factores que deben tenerse en
cuenta al interpretar las observaciones, entre los cuales estan no sélo la geometria
de la envoltura sino también diversos procesos que pueden estar relacionados con el
fendmeno Be como la presencia de campos magnéticos o los distindos mecanismos
de emision en el infrarrojo, entre otros.
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1.5.2. Parametros derivados de los perfiles de lineas

Es sabido que las lineas de Balmer y otras lineas en emision mds débiles pre-
sentes en los espectros de las estrellas Be, como las de Fe Il, contienen informa-
cion importante acerca de las propiedades fisicas del gas circunestelar en el cual se
forman. El estudio detallado de los perfiles de las lincas puede avudar a dilucidar
algunos interrogantes ain no resueltos sobre las estrellas Be, como la geometria
de la envoltura (tipo disco, elipsoidal, irregular, etc.), su extension y su masa, su
cinemadtica (rotacién Kepleriana. rotacién con conservacion del momento angular,
flujos en expansion, etc) v su estructura de densidad (equilibrio hidrostético, viento
comprimido, ondas de densidad, etc).

Como lo muestran los numerosos atlas de lincas espectrales de estrellas Be (An-
drillat & LFeherenbach 1982, Dachs et al. 1986, Hanuschik 1986,1996, Slettebak 1992),
los perfiles de las lineas de Balmer en emisién que presentan estos objetos son
sumamente variados. Se puceden encontrar perfiles de uno o dos picos, simétricos
o asimétricos y variables en intensidad y aspecto para una niisma cstrella.

Dada la diversidad de perfiles existentes resulta fundamental conocer en detalle
sus caracteristicas para lograr hacer alguna interpretacién provechosa de la informa-
cion que contienen. La observacion de un gran nimero de lineas, su clasificacion v
la medicién de sus caracteristicas (anchos equivalentes, intensidades, separacion de
los picos, cocientes V/R, ancho a mitad de intensidad, variabilidad a corto ¥ largo
plazo en objetos particulres) ayuda a poner restricciones sobre los parametros fisicos
de la envoltura y es una buena fuente de comparacion para muchos modelos.

Varios autores han propuesto modelos semiempiricos de envoltura que intentan
reproducir los perfiles de hidrogeno v I'e 11 caracteristicos del espectro de las Be.
Algunos de ellos adoptan una counfiguracion estdtica de la envoltura, supouniendo
por ejemplo que ella estd representada por una estructura esférica o tipo disco, v
generan perfiles mediante el calculo del flujo saliente de la envoltura usando una
solucién plano paralela de la ecuacién de transporte (Cidale & Ringuelet 1989).
Otros se basan en métodos similares al de la curva de crecimiento (Wellman 1951).
Friedjung & Muratorio {1987) propouen el modelo de la curva de autoabsorcién (ver
cap. 3) para el estudio de las lineas en emision de la nova HR Del 1967 v que luego tue
aplicado al estudio de otros objetos (Muratorio & Friedjung 1988, Muratorio et al.
1992, Muratorio ct al. 2002a). Todos estos modelos, hacen posible la estimacién de
pardmetros de la region de formacion de las lineas tales como su ubicacién, densidad
electrénica, temperatura caracteristica v protundidad dptica media.

Existen otros modelos, (Poeckert & Marlborough 1978, Hummel 1994b, Hum-
mel & Vrancken 2000, entre otros) que proponen una estructura cinemadtica de la
envoltura, basada en las propiedades de los perfiles, v determinan los pardmetros
de densidad a partir del ajuste con las observaciones. En los distintos modelos se
han propuesto desde discos Keplerianos sin expansion (Hanuschik 1995), hasta una
estructura de viento denso con una ley 3 de velocidades (Poeckert& Marlborough
1978). Uno de los primeros modelos de este tipo fue el de Huang (1972) quien repro-
duce perfiles con estructura de dos picos suponiendo un disco 6pticamente delgado
en rotacion alrededor de la estrella con una ley dada por v(r) o r=7. .\ partir de
este modelo es posible estimar el radio externo del disco en funcion de la separacion
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de los picos en emisién del perfil como: AV = (2Vseni)r=7 (donde j=1/2 para un
disco Kepleriano y j=1 si la rotacién esta determinada por la conservacion del mo-
mento angular). Aunque probablemente la naturaleza de los perfiles de Fe II no sea
exclusivamente cinematica, este modelo muestra gue la rotacién cumple sin duda un
rol muy importante. La expresiéon dada por Huang resulta til para dar el orden de
magnitud de la extension de la envoltura extendida de las estrellas Be (Jaschek &
Jaschek. 1993). Slettebak et al. (1992) obtuvo radios para las regiones de formacién
entre 7 y 19 radios estelares para Ha, entre 5 y 12 radios para H3 y Hy y entre 3 y
4 radios estelares para el Fe 11 (A6516). El ajuste de los perfiles con una ley del tipo
v(r) o< r4, con j como pardametro libre permite también dar pautas sobre la ley de
velocidad mds adecuada para cada objeto. Sin embargo, no es sencillo determinar
la cinematica del disco sin ambigiiedad. Hummel & Vrancken (2000) muestran que
para lineas Opticamente delgadas se producen los mismos perfiles con un disco Ke-
pleriano que con un disco con conservacion del momento angular usando distintas
estructuras de deusidad del disco. Esto no ocurre, sin embargo, para profundidades
opticas no despreciables, en cuyo caso los mejores ajustes son consistentes con un
disco Kepleriano.

Varios autores han atribuido una naturaleza cinematica a los perfiles de dos pi-
cos en emision caracteristicos de las estrellas Be (Andrillat & Feherenbach 1982,
Hanuschik 1989). En base al estudio de las lineas de Balmer, encuentran la exis-
tencia de una correlacion entre los anchos a mitad de intensidad de las lineas y la
separacién de los picos en emision con V seni (velocidad de rotacién provectada), lo
cual implicarfa un acoplamiento de la rotacion de la estrella con su envoltura. Otros
trabajos posteriores confirman esta correlacion (Dachs et al. 1992, Slettebak 1992).
Hay que tener en cuenta, sin embargo, que la rotacién no es el unico mecanismo
que puede originar perfiles de dos picos. Los perfiles de Ha en emision pueden tam-
bién originarse en regiones cercanas a la fotosfera con gradientes suaves de velocidad
(Cidale & Ringuelet 1993).

No sélo las lineas en emision contienen informacién sobre la envoltura. Los perfiles
de estrellas Be-shell vistas de ecuador son buenos para revelar flujos radiales. Estas
lineas se originan a partir de la absorcién del flujo fotosférico a través de toda la
envoltura, por lo cual dan informacién sobre la estructura de velocidades radia-
les. La forma de los perfiles shell puede ayudar a decidir si la cinemadtica en la
envoltura estd dominada por movimiento Kepleriano o por expansién v contraccién.
Si hubiera movimientos radiales importantes, se producirian lineas asimétricas con la
componente roja mayor que la azul (independientes del tiempo) y perfiles similares
a los P Cygni para flujos radiales muy grandes. Hanuschik (2000), estudiando las
velocidades radiales de las lineas de Fe II para perfiles shell, encontré que los perfiles
simétricos estan centrados cerca de 0 km/s v los asimétricos tienen una variabilidad
periddica, que se explicaria con un disco Kepleriano distorsionado por ondas de
densidad.

1.5.3. Nuestra propuesta: estudio de los perfiles de Fe II

Como hemos visto en la seccién anterior, el estudio de la forma y la variabilidad
de los perfiles observados en las estrellas Be aportan una gran cantidad de datos que
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permiten dar pautas para delinear la estructura de las envolturas circunestelares.
La mavoria de los estudios v modelos semiempiricos va mencionados tienen como
objetivo el estudio de las lineas de hidrogeno. Los estudios sobre lineas de Fe 11 en
estrellas Be que existen en la literatura son escasos, en general solo se basan en unas
pocas lineas de este i6n (Hanuschik 1987, Ballereau et al 1995) o se aplican a algin
objeto particular que puede o no ser una estrella Be (Kotric-Karuza et al. 2002,
Muratorio et al. 2002a, 2002b, Cidale & Ringuelet 1989, Arias et al. 2000).

El objetivo de nuestro trabajo consiste en realizar un andlisis més completo y
abarcativo de las lineas de Fe I1 en emision en las envolturas de las estrellas Be.
Estudiaremos el comportamiento de las lineas de varios multipletes de Fe 1l para un
grupo dado de objetos. A través de nuestro estudio pretendemos replantear la estruc-
tura de las envolturas de las estrellas Be, en particular, su geometria v condiciones
termodinamicas, de manera consistente con las observaciones.

Las temperaturas electronicas promedio que reinan en las envolturas de las es-
trellas Be hacen que practicamente todo el Fe se encuentre una vez ionizado. El Fe
II tiene muchas lineas con caracteristicas de excitacion diferentes, tanto en el visible
como en el UV lejano. En la regién visible del espectro de las estrellas Be, las lineas
de Fe 11 se encuentran en emisién, mientras que en el UV se las observa en absorcion.
Ademads, estas lineas son caracteristicas de la envoltura, por lo que estan libres de la
influencia de la fotostera subyacente. No ocurre lo mismo con las lineas de Balmier,
que presentan una contribucion de la fotosfera de la estrella (perfil de absorcion) v
una contribucién de la envoltura (perfil de emisién), lo cual hace algo mas dificil su
analisis. El Fe Il resulta entonces un elemento muy adecuado para el estudio de las
propiedades fisicas de las atmosferas extendidas.

El origen de las lineas de Fe 1l en emision en las estrellas Be no es ain bien
entendido. Los modelos de envolturas circunestelares usados hasta ahora, asi como
las suposiciones que se han hecho en la literatura sobre el régimen de opacidad de
estas lineas, no permiten concluir de manera convincente sobre la region de formacién
de las mistas ni sobre los procesos fisicos que dominan su excitacion. Por un lado, el
ancho considerable de estas lineas sugiere que su region de formacion estd proxima a
la estrella central: por otro, la baja excitacion necesaria para producir las transiciones
en el visible sitian a la region de formacion relativamente lejos de la estrella.

En una gran variedad de objetos astrofisicos la regién de formacion del Fe 11 se
supone quc cstd ubicada en la zona de transicién H 11 — H I alrededor de la fuente
fotoionizante (Netzer 1988). Hanuschik (1987) concluyé en base a argumentos ci-
nematicos que estas lineas podrian formarse dentro de la zona de formacion de la
emisién de Ha v HA y por tanto, en promedio, mas cerca de la estrella central.
Tarafdar & Apparao (1994) propusieron que las lineas en emisién de Fe II no se
pueden formar en la region H II alrededor de la estrella central, debido a que el
tamano de dicha region es muy pequeno.

Por ello, consideramos importante, mediante observaciones, profundizar la in-
vestigacién de la formacién de las lineas de Fe I1 a través del estudio de las carac-
teristicas fisicas de la envoltura circunestelar en estrellas Be v de los mecanismos de
excitacion de las lineas de Fe I1 que prevalecen alll (Viotti 1976). Buscamos conocer
el régimen de opacidad que gobierna las llueas de Ie 11 en estas envolturas (Optica-
mente delgadas u épticamente gruesas), asi como también el régimen de excitacion



dominante en cada linea (radiativo, colisional o mixto).

El andlisis detallado del conjunto de estrellas que hemos seleccionado, permite
también llevar a cabo un trabajo estadistico para buscar correlaciones que son im-
portantes para decidir cual es la geometria de la envoltura que domina en la zona de
formacion de las lineas de Fe 11. La determinacion de dicha geometria es importante
para saber qué proceso de pérdida de masa domina en la formacion de las envolturas
circunestelares de las estrellas Be y que tipo de actividad conduce a las distintas for-
mas posibles de pérdida de masa. En los estudios estadisticos seran usadas otras
lineas caracteristicas con las cuales podremos identificar diferentes regiones en las
envolturas. Con este objetivo, estudiaremos ademds las lineas de Balmer presentes
en la region espectral observada. Correlacionando el comportamiento de las lineas
de Balmer con las lineas de Fe II pensamos poder dar precisiones sobre el aspecto
cinematico v dindmico de las zonas de formacion que conciernen a estas tltimas.

Dada la compleja estructura atémica del Fe II |, hemos optado por la utilizacién
de métodos de andlisis semiempiricos para la interpretacion de los espectros este-
lares. Dado que contamos con observaciones de la region del visible, donde el Ie
II se encuentra en emision, utilizaremos el método de las curvas de autoabsorcién
(SAC) desarrollado por Muratorio & Friedjung (1988) que se describird en detalle
en el capitulo 3. Este método analiza el decrecimiento del grado de eficiencia de
la emisiéon de un medio en funcion de su opacidad. La construccion de una curva
SAC para un elemento dado, requiere del andlisis de varios multipletes. Los des-
plazamientos relativos de las curvas SAC individuales de cada multiplete, permiten
determinar la temperatura de excitaciéon promedio de todas las transiciones estu-
diadas sin necesidad de recurrir al cdlculo previo de las poblaciones de los niveles
atomicos. El método SAC permite ademds, obtener separadamente, las poblaciones
de los niveles atémicos superiores ¢ inferiores de las transiciones estudiadas, asi como
Jas zonas de formacién de éstas en la envoltura circunestelar y el flujo de masa del
medio.

Por otra parte y como otra aproximacioén al problema, propouemos también un
modelo basico de envoltura con dos geometrias posibles: un “anillo” o un “disco” de
radio y altura variables. Estos modelos consisten en reducir la envoltura circunestelar
a capas de absorcién/emision superpuestas y en movimiento relativo (rotacion y
expansion). A partir del andlisis de la influencia de los diferentes parametros sobre
la forma de los perfiles y del ajuste de perfiles tedricos obtenidos con ambos modelos
a nuestras observaciones buscaremos decidir qué valores de los pardmetros libres de
nuestro calculo representan mejor las condiciones fisicas de las regiones de formacion.

Limitando al méximo las suposiciones dependientes de modelos especificos de
envoltura, pensamos poder aportar limitaciones observacionales bien fundadas para
un modelado mds detallado de las envolturas circunestelares de las estrellas Be y
de sus caracteristicas de excitacién. Uno de los elementos bédsicos de esta discusion
estard dado por la naturaleza de la funcion fuente de las transiciones de Fe II estu-
diadas, cuyas caracteristicas seran determinadas en detalle.



Capitulo 2

Analisis de los perfiles de Fe II e
hidrogeno

El objetivo principal de nuestro trabajo es describir la estructura de la envoltura
circunestelar de las estrellas Be analizando la informacion provista por las lineas
en emision de hidrogeno y Fe [I presentes en sus espectros. El primer paso en la
realizacion de nuestro plan de trabajo fue la seleceion adecuada de los objetos de
estudio y la posterior adquisiciéon y reducciéon de las observaciones. La diversidad
de perfiles observados se presenta en forma de un catdlogo de lineas de Fe Il e H.
Asimismo, se obtienen mediciones de las caracteristicas relevantes de estos perfiles
v se analizan correlaciones de las mismas con la velocidad de rotacién proyectada
de la estrella.

2.1. Observaciones

2.1.1. Seleccién de los objetos

La seleccién de los objetos a estudiar fue realizada teniendo en cuenta los si-
guientes criterios:

s elegir objetos suficientenieme brillantes (m, < 7mag), de modo de tener es-
pectros de buena calidad v requerir tiempos de exposicion cortos

s contar con mas de una observacion de algunos objetos de particular interés
para analizar su variabilidad

s buscar entre las estrellas Be tempranas aquellas que presenten preferentemen-
e lincas de Fe 11 en cmision intensa, dado que se busca realizar un andlisis
con métodos semicmpiricos sobre estas lineas

= seleccionar un grupo de objetos que presenten un tipo espectral semejante y
que muestren distintos dngulos de inclinacién, con el fin de analizar la inciden-
cia de la distribucién del material de la envoltura sobre las caracteristicas de
los perfiles de las lineas de I'e 11



25

En la Tabla 2.1 se listan los objetos seleccionados para este trabajo. Allf figura el
nombre de cada objeto asi como también algunos de sus parametros fundamentales:
tipo espectral, magnitud visual, velocidad de rotacién proyectada en la direccion de
la visual (Vseni), inclinacion del eje de rotacion y los logaritmos de la temperatura
efectiva, log(Ter), y de la gravedad superficial, log g. Los datos de las ultimas tres
columuas fueron extraidos del trabajo de Chauville et al. (2001).

Tabla 2.1: Lista de estrellas Be seleccionadas

HD TE m, Vsemz i logTeg logyg
kms™] [

41335 Bl.5llIne 5.21 358 83 1.367 3.62

B2Vne
45725 DB3Ve 4.60 330 68 4307 3.91
48917 B2llle 0.20 205 90  4.329  3.70
B2Ve

50013 BI1.51V-Vne 3.96 243 55 4377 3.82
56139 B2IV-Ve 3.85 85 18 4333 3.81

58978 BOIVpe 5.61 375 62 4.483 3.92
63462 BOVpe 4.50 435 73 1483  3.92
88661 B2IVpe 5.72 237 57 4.333 3.81
91465 B3lllne 3.32 266 68 4.253  3.54
B4Vne
105435 B2IVne 2.60 258 66 4.333  3.81
110335 B6IVe 4.93 250 - 4114 3.81
112091 Bb5Vne 5.17 210 52 4185 4.02
120991 B2llle 6.10 70 15 4342 3.70
124367 B4Vne 5.07 295 69 1.214 3.81

137387 BllVpne 3.49 250 49 4426 3.95
118184 DB0.5Vpe 4.42 144 25 1455 391

B2IVpe
157042 B2Vle 5.25 340 74 1300 3.82
B2I1Ine
158427 B3Vne 2.95 290 88 4.279  4.00
B2Vne
164284 B2Ve 4.64 262 53 4426 3.95
50138 BGIII(Ble]) 6.67 150 - 4.122  3.40

2.1.2. Obtencion de las observaciones

Los espectros estudiados fueron obtenidos en ¢l Complejo Astronémico el Leon-
cito (CASLEQ), San Juan. Sefialamos en lo que sigue los detalles de las observacio-
nes:

» Instrumento: telescopio reflector J. Sahade de 2,15 m, con espectrégrafo
Cassegrain REOSC en dispersién cruzada (red de 400 1/mm) y detector CCD
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TEK de 1024 x 1024 pix.
= Ancho de la ranura: 200-300 g
s Decker: 8

» Rango espectral: 3900-8000 A, se tomaron dos dngulos diferentes de la red
para cubrir este rango.

s Resolucion: 11500
» Relacion senal - ruido: 450

s Fechas de observacion: 5-7/03/96, 21-22/09/96 y 22-23/03/02.

La adquisicion de las observacioties correspondientes a las fechas 5-7 de marzo
v 21-22 de septiembre de 1996 fue realizada por N. Morrell v D. Ballereau.
M. L. Arias cumplimenté ademds un turno de dos noches de observacion en
CASLEQ el 22-23 de marzo de 2002, con el fin de completar la lista de objetos
v observar nuevamente algunos de ellos.

2.1.3. Reduccidon de las observaciones

La reduccion de los espectros se levé a cabo utilizando el paquete de programas
IRAF (V2.11). (noao.imred.ccdred.echelle). En resumen, el proceso de reduccion
consistio en corregir las imdgenes de los objetos v las comparaciones por el ruido
de fondo determinado por las columnas del “overscan”. Para esto se promedid una
secuencia de imagenes “cero” (bias) de la noche (rutina combine) y se sustrajeron
las columnas del overscan del cero promediado usando la rutina cedproc. Aplicando
nuevamente esta rutina se resté el overscan v se corrigié por ruido de fondo a los
objetos y a las comparaciones. Dado que los campos planos (flat) del espectrégrafo
REOSC no son confiables, no se realizé la normalizaciéon por campo plano (flat).
Una vez corregidas las observaciones se extrajeron los espectros de los objetos y
de la comparacién usando la rutina apall. Se realizo la identificacion del espectro
de comparacién de la ldmpara de Torio - Argén (rutina ecidentify) para posterior-
mente calibrar en longitud de onda a los espectros de los objetos (rutinas refspec y
ecdispeor). Finalmente, se realizd la calibracion en flujo (rutinas stendard, sensfunc
y calibrate). Cabe destacar que la calibracion en flujo asi realizada resulté de mala
calidad para algunas noches, por lo que en ese caso se realiz6 la normalizacién de los
espectros trazando el continuo por medio del ajuste de un polinomio. En los casos
en los que se contaba con varias observaciones consecutivas de un mismo objeto, las
mismas fueron sumadas con el fin de mejorar la relacion senal ruido.

He procesado los espectros correspondientes a todas las fechas de observacion,
que suman un total de 68. En la Tabla 2.2 se listan las observaciones correspon-
dientes a cada objeto seleccionado. En la columna 1 figura el nombre del objeto,
en la columna 2 la fecha de observacién, en la columna 3 el rango espectral co-
rrespondiente a dicha fecha y en la columna 4 el dia juliano en el momento de la
observacion.



Tabla 2.2: Lista de las observaciones

Objeto | Fecha Rango Dia Juliano
HD espectral [A]

41335 | 05/03/96 | 3900-6450 | 2450148.533
06/03/96 | 5600-8100 | 2450149.518
22/03/02 | 3800-6300 | 2152356.197
23/03/02 | 5500-7800 | 2452357.497

45725 | 07/03/96 | 3900-6450 | 2450150.506

5600-8100 | 2450150.666

22/03/02 | 3800-6300 | 2452356.532
23/03/02 | 5500-7800 | 2452357.536

47054 | 07/03/96 | 3900-6450 | 2450150.523
5600-8100 | 2450150.681

48917 | 07/03/96 | 3900-6450 | 2450150.551
5600-8100 | 2450150.696

22/03/02 | 3800-6300 | 2452356.552
23/03/02 | 5500-7800 | 2452357.552

50013 | 05/03/96 | 3900-6450 | 2450148.579
06/03/96 | 5600-8100 | 2450149.572
22/03/02 | 3800-6300 | 2452356.597
23/03/02 | 5500-7800 | 2452357.589

50138 | 05/03/96 | 3800-6150 | 2450148.597
06/03/96 | 5600-8100 | 2450149.589
22/03/02 | 3800-6300 | 2452356.607

56139 { 07/03/96 | 3900-6450 | 2150150.609

5600-8100 | 2450150.732

22/03/02 | 3800-6300 | 2452356.628
23/03/02 | 5500-7800 | 2452357.603

58978 | 07/03/96 | 3900-6450 | 2450150.622
5600-8100 | 2450150.743

22/03/02 | 3800-6300 | 2452356.643
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63162 | 05/03/96 | 3900-6450 | 2450148.635
06/03/96 | 5600-8100 | 2450119.629
22/03/02 | 3800-6300 | 2152356.658

88661 | 05/03/96 | 3900-6130 | 2450148.655
06/03/96 | 5600-8100 | 2450149.648
22/03/02 | 3800-6300 | 2452356.686
23/03/02 | 5500-7800 | 2152357.670

91465 | 05/03/96 | 3900-6450 | 2450148.691
06/03/96 | 5600-8100 | 2450149.685
22/03/02 | 3800-6300 | 2152356.730
23/03/02 | 5500-7800 | 2452357.657

105435 | 05/03/96 | 3900-6450 | 2450148.704
06/03/96 | 3600-8100 | 2150149.700
22/03/02 | 3800-6300 | 2152356.712
23/03/02 | 5500-7800 | 2452357.720

110335 | 07/03/96 | 3900-6450 | 2450150.806

5600-8100 | 2450150.862

22/03/02 | 3800-6300 | 2152356.752
23/03/02 | 5500-7800 | 2452357.733
112091 | 07/03/96 | 3900-6450 | 2150150.821
3600-8100 | 2150150.891

22/03/02 | 3800-6300 | 2452356.794
23/03/02 | 3500-7800 | 2152357.801

120991 | 05/03/96 | 3900-6150 | 2150148.877
06/03/96 | 5600-8100 | 2150119.876
22/03/02 | 3800-6300 | 2152356.813
23/03/02 | 5500-7800 | 2152357.756

124367 | 05/03/96 | 3900-6150 | 2450148.777
06/03/96 | 5600-8100 | 2450149.769

22/03/02

3800-6300

2452356.847



23/03/02 | 5500-7800 | 2452357.826
137387 | 22/03/02 | 3800-6300 | 2452356.911
23/03/02 ) 5500-7800 | 2452357.900
118184 1 05/03/96 | 3900-6450 | 2450148.828
06/03/96 { 5600-8100 | 2450149.825
21/09/96 | 3700-6150 | 2450348.521
22/09/96 | 5850-8100 | 2450349.527
157042 ) 21/09/96 | 3700-6150 | 2450348.478
158427 | 21/09/96 | 3700-6150 | 2150318.508
22/09/96 | 5850-8100 | 2150319.551
161284 | 21/09/96 | 3700-6150 | 2150318.557
22/09/96 | 5850-8100 | 2450349.569

2.1.4. Identificacion de las lineas

Una vez completada la reduccion de los espectros, se realizé la identificacion de
las lineas presentes en ellos.

Elementos principales: Los objetos observados presentan tipos espectrales
comprendidos entre BO y B6 (ver Tabla 2.1). Para estos ohjetos los elementos
dominantes del espectro son H, He I y Fe II. Las caracterisitcas de las lineas de H
v Fe II se describiran mas adelante. Las lineas de He I son lineas fotosféricas que
aparecen generalmente en absorcién, aunque en algunos casos particulares ciertas
lineas (He I AX 1713, 5876 y 6678) presentan sus alas en emisién. En varios espectros
se observa también la linea de Mgll A4481. En unos pocos objetos aparecen lineas
débiles en absorcion de otros metales como NII, O 11 o Si III y pueden ademds estar
presentes las lineas interestelares H y { del Ca II y el doblete de Na I.

2.2. Lineasde Fell e H

Dado que en la literatura se encuentran muy pocos estudios detallados sobre
las lineas de ke II en espectros de estrellas Be (Haunschik 1988, Ballereau et al.
1995), consideramos importante, en primer lugar, la elaboracién de un catélogo
de perfiles de estas lineas. Esto resultard til, no sélo para ampliar la informacion
hasta ahora existente, al incluir més transiciones y otros objetos, sino también para
comparar la calidad de nuestras observaciones con los pocos perfiles de Fe II pu-
blicados en trabajos anteriores (Ballereau et al. 1995, Hanuschik 1996, Hanuschik
1988). Ademds, podremos analizar el comportamiento de los distintos multipletes en
un mismo objeto y en distintas épocas y, mediante las mediciones obtenidas de los
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perfiles, podremos verificar o encontrar nuevas correlaciones entre estas mediciones
con la velocidad de rotacion de la estrella. Presentamos. ademas, un catdlogo de las
lineas de hidrogeno correspondientes a los primeros miembros de la serie de Balmer.
Si bien los perfiles de estas lineas, especialmente los de Ha, han sido mds estudiados
que los de Te II, creemos inportante agregar este catalogo con el fin comparar el
comportamiento de las lineas de Fe II y de H va que fueron observadas en forma
simultdnea.

2.2.1. Atlas de perfiles

En la seccion 2.4 se muestran los perfiles observados de las lineas de Fe Il e
hidrégeno para los objetos estudiados. En cada figura se indica el nombre del objeto
(HD) v la fecha de observacion. Para todos los casos se representa en el eje de las
ordenadas la intensidad relativa de la linea en unidades del continuo estelar (todos los
perfiles de mismo elemento estan expresados en la misma escala de intensidad) v en
el eje de las abscisas se indica el corrimiento en velocidad respecto de la longitud de
onda en reposo de cada linea presentada. En cada gréfico se indica ademds la escala
de intensidad adoptada. Para el caso del Fe 1, la primera figura, que no muestra
ninglin perfil. sirve de referencia para indicar las longitudes de onda y multipletes
gue apareceran graticados en las figuras subsiguientes. Para el caso del H, H) y He
se grafican juntas en el dltimo panel, el nivel de continuo corresponde a 0.5 y 2
respectivamente.

Los perfiles de Fe II observados en el rango espectral estudiado (3900A- 8000A)
corresponden a las Iineas de los multipletes: (27), (28), (37), (38), (12},(18), (19),
(55), (73) ¥ (74) del visible. En la seccién 2.5 se listan las energias del nivel inferior
v superior (E; v E,) v el log gf para las transiciones que dan lugar a las lineas
medidas.

Los perfiles de hidrégeno graficados corresponden a las lineas de Balmer: He,
H3, H~, Hé v He.

o “Blends”

La linea A1351 del multiplete (27) del Fe II aparece superpuesta a la linea Hn
del H y las lineas AX 1921 v 5018 del multiplete (12) del Fe 1I se superponen con
respectivas lineas de He [ También algunas lineas de e 1l estdn muy cerca unas
de otras v en ocasiones, cuando la velocidad de rotacién es alta v los perfiles estan
muy ensanchados, sus contribuciones se superponen. En todos estos casos, para no
perder la informacién provista por esas lineas de Fe ll, cuando el tipo de “blend”
resultaba claro para separar, restamos al espectro original la contribucién del H o
del He I, o separamos dos lineas de e 11, para obtener un perfil puro de e 11. Para
el caso de “blend” de Fe Il con H o He I se le resta al espectro original el ajuste
de una gaussiana de la linea de H o He I correspondiente. Para “blends” de dos
lineas de Ie II se reconstruyen los perfiles tomando como referencia el ala que no
esta afectada por el “blend”. En estos casos, se grafica con linea punteada en las
figuras el espectro original.
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2.2.2. Caracteristicas generales de los perfiles
Perfiles de Fe II

Las lineas de Fe 11 observadas presentan perfiles en emision, caracteristicos de
la envoltura extendida que rodea las atmosferas de las estrellas Be. La mayoria de
ellos presentan dos picos con una depresion central de forma e intensidad variada.
En algunos casos la depresién tiene forma de V y puede ser més (por ej. HD45725) o
menos intensa (por ej. HD124367), en otros es mds redondeada o aplanada (por ej.
HD50013, HD63462, HD48917). De acuerdo con los modelos de Rybicki & Hummer
(1983) la forma de la depresion central estaria vinculada con la profundidad éptica
de la linea y/o el angulo de inclinacién de la envoltura. Estos antores atribuyen la
forma de V de la depresion central a lineas épticamente gruesas y la forma de U
a lineas opticamente delgadas. Sin embargo, el hecho de que la depresiéon central
varic para lineas del mismo multiplete (Ballereau et al. 1995) hace dudosa esta
interpretacion, al menos para algunos casos. Horne & Marsh (1986) proponen que
la forma de V de la depresién central de los perfiles es originada por los efectos de
cizalla en el disco que resultan mas importantes para inclinaciones grandes.

Por otra parte, encontramos también algunos perfiles bastante asimétricos (por
ej. HD50013, HD88661, HD105435). Un sélo objeto de la muestra, que es del tipo
Ble] (HD50138) presenta perfiles tipo shell con una depresion central muy intensa y
delgada.

En general, las lineas de Fe 1l no son muy intensas, se elevan aproximadainernte
entre 0.05 y 0.2 unidades del continuo. La forma caracteristica de sus pertiles los hace
claramente identificables en la mayoria de los casos, atin cuando sus intensidades son
muy bajas.

Otra caracteristica distintiva de los perfiles es que sus alas no son extendidas,
como en el caso de los perfiles de Hey, sino que caen en forma bastante abrupta, lo
que facilita la medicion de sus anchos en la base.

En general, para la mayoria de los objetos, la forma de los perfiles se mantiene
similar en todas las lineas de Fe II. Sin embargo, hay algunos objetos particulares
(HD120991, HD148184) para los cuales se observa una variacion de la intensidad
relativa de los picos y/o de la depresion central de una linea a otra, para la misma
fecha. Por otra parte, en algunos casos, se pueden observar variaciones de la depresion
central o intensificaciones de la asimetria para el mismo objeto, en distintas fechas de
observacién. En particular las lineas de Fe II de HD91465 o de HD105435 muestran
perfiles notablemente diferentes de una época de observacién a la otra. Esto indica
posiblemente cambios importantes en las condiciones fisicas de las envolturas que
rodean a estos objetos.

Basdndonos en la clasificaciéon propuesta por Hanuschik (1988), podemos su-
gerir dos tipos principales de lineas: las que tienen perfiles de dos picos, mds o
menos simétricos y aquellas cuyos perfiles son asimétricos y se destaca una compo-
nente en emisién dominante, que presenta a menudo un pico bastante agudo. Segin
Hanuschik (1988), el origen de los perfiles simétricos corresponderia a una envoltura
con simetria axial donde domina la rotacién, mientras que los perfiles asimétricos po-
drian revelar gradientes de velocidad radial importantes (Cidale & Ringuelet 1993)
y/o la presencia de una envoltura sin simetria axial como por ejemplo un anillo o un
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disco eliptico en el que la estrella se encuentre en uno de los focos. En este tipo de
configuraciones, las particulas no siguen trayvectorias perfectamente circulares por lo
cual la distribucién de materia en el ecuador resultaria no homogénea, dando lugar
a perfiles asimétricos. Esta hipotesis es vdlida suponiendo que las lineas de Fe 11 son
Opticamente delgadas: veremos mds adelante que las lineas de Fe 1l pueden llegar
a tener una profundidad optica importante (ver cap.3). Viotti (1986) propone, en
cambio, que las asimetrias V/R observadas en las lineas pueden deberse a la ab-
sorcion producida por una zona de la envoltura que presenta una velocidad radial
distinta a la de la region emisora.

Una clasificacién més abarcativa de los perfiles en emisiéon fue dada por Hanu-
schik (1996). En este trabajo se propone una clasificacion que no sélo se basa en su
simetria sino también a su profundidad éptica e inclinacién.

Perfiles de H

Los perfiles de las lineas de Balmer del H, en particular de la linea Hev, han sido
estudiados con bastante detalle, y se encuentran en la literatura varios catalogos de
las lineas Ho, H/3 v H~v para distintos objetos v fechas de observaciéon (Andrillat
& Fehrenbach 1982, Slettebak 1992, Dachs et al. 1992, Hanuschik 1996, Banerjee
et al. 2000). Sin embargo, no es posible alin dar una explicacién definitiva sobre
algunas de sus caracteristicas, ni sobre su variabilidad. Es por ello que resulta util
v necesario continuar con la observacion de estos perfiles, de manera de ampliar la
muestra y poder comparar observaciones de distintas épocas. Resumiremos, en lo
que sigue, las caracteristicas principales de estos perfiles, de acuerdo con nuestras
observaciones.

El perfil de la linea Hov aparece en emision pura para todos los objetos observados,
mientras que los perfiles de los miembros superiores de la serie de Balmer (H3, Hy y
H¢) presentan una estructura compuesta, es decir, se evidencia en ellos claramente
la absorcion fotostérica y la emision de la envoltura. En general, la emision tiene su
maxima intensidad en He, en HZ v Hv tiene una intensidad considerable, mientras
que se debilita para Ho v He, y tiene practicamente el nivel del ruido o desaparece
en miembros superiores de la serie de Balmer (H8 o HY) (Slettebak 1992). Para los
perfiles de Hd en adelante (hacia longitudes de onda menores) domina la componente
fotosférica vy dado que los anchos equivalentes de la emision son en general pequenos,
las mediciones se vuelven mucho maés inciertas. La intensidad de emision es variable
en los distintos objetos, la linea Ha tiene intensidades que van desde dos unidades
por encima del continuo hasta casi doce unidades.

Aunque, en reglas generales, es posible dividir a los perfiles en las dos clases
va propuestas para los perfiles de Fe 1l (simétricos o asimétricos), es importante
destacar que la estructura de los perfiles de H es bastante mas compleja que la del Fe
II. En nuestra muestra, observamos perfiles de Ha de un pico en emision, simétricos
0 asimétricos, entre ellos se encuentran los de tipo “pico de botella” observados ge-
neralmente en las estrellas vistas de polo (Hanuschik 1996, Hummel 1994) como es el
caso de HD148184, HD56139 v HD120991. También se observan perfiles de un pico
muy intensificado con inflexiones en las alas, donde este pico coincide en general con
una caracteristica similar en los correspondientes perfiles de Fe 1l y puede variar
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de una fecha a otra (HD350013, HD88661, HD105435). Otros perfiles asimétricos no
muestran picos bien definidos en Ha (HD41335), muestran tres picos (HD58978) o
varios picos pequeifios (HD91165, HD50013). También se observan perfiles simétricos
de dos picos (HD124367, HD110335, HD164284), muchos de los cuales presentan
inflexiones en una o ambas alas o (HD48917, HD158427, HD112091). Por dltimo
observamos también algunos perfiles shell (HD50138 y HD45725).

De acuerdo con Hanuschik (1986), las inflexiones observadas en las alas de los
perfiles representan la existencia de una segunda componente de la envoltura cir-
cunestelar con caracteristicas diferentes. Para estos objetos se proponen dos regiones
en la envoltura una mas externa y extendida y otra interna y turbulenta donde tam-
bién se formarian las lineas de Fe II (Slettebak 1992). Por otra parte, los perfiles
asimétricos pueden deberse a fuertes movimientos radiales. Hanuschik (1987) su-
girié la idea de la existencia de varios anillos anidados, producidos por eyecciones
de masa discretas, para explicar la estructura compleja de estos perfiles.

En general, la estructura de los perfiles de los miembros superiores de la serie
de Balmer no es tan compleja como la de Ha. Hy, H3 y Hd presentan cominmente
perfiles de dos picos en emision (salvo para las estrella vistas de polo), con una forma
bastante parecida a la de los perfiles de e II. Algunos de ellos revelan sin embargo
las mismas inflexiones en las alas que Ha (HD 50013, HD91465, HD48917).
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Figura 2.2: Ajuste de la componente fotosférica para una linea de Balmer

2.2.3. Mediciones sobre los perfiles

Las mediciones realizadas sobre los perfiles resultan necesarias para la bisqueda
de correlaciones con la velocidad de rotacion provectada de la estrella central, Vsene,
asi como también para la aplicacion posterior de los métodos semiempiricos propues-
tos (ver cap.3). Las mediciones realizadas fueron las siguientes: el ancho equivalente
de la linea (E), el ancho a mitad de intensidad (A;/;), el ancho en la base de la
linea (A;), la intensidad de la linea, la longitud de onda del centro de la linea (para
perfiles de un pico). la intensidad v posicién (velocidad) de los picos rojo v azul (1,.
VR, I, VR,) v de la depresion central (1., VR4) v la separacion de los picos en
emision (A, = |V R, — V R,|) (para perfiles de dos picos). Se midié ademas el ancho
equivalente de la depresion central para los perfiles de H.

En la Fig. 2.1 se muestra un ejemplo de las mediciones realizadas sobre un perfil
tipico de Fe 1l. En la seccién 5 (Tablas I) se presentan las tablas con las mediciones
correspondientes a cada linea de Fe Il para cada objeto estudiado. Las mediciones
correspondientes a aquellas lineas demasiado ruidosas o que presentan un “blend”
dificil de separar, no se han incluido v se listan en la tabla con el valor 0.0. Se
midieron en promedio 20 lineas de Fe 1l por cada objeto observado.

Las mediciones realizadas sobre los perfiles de las lineas de hidrégeno de Balmer,
son bdsicamente las mismas que las realizadas sobre los perfiles de Fe II. Dado que,
como mencionanmos antes, la emision decrece hacia los miembros superiores de la serie
de Balmer, escogimos solo las lineas de Balmer que presentaban emision relativamen-
te intensa o destacada sobre la absorcién fotosférica (Ho, H3, Hy y Ho). La linea Ha
de todos los objetos, presenta perfiles en emision pura, mientras que las lineas Hj3, H
v Ho evidencian en sus perfiles absorcion fotosferica v emision de la envoltura. Para
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estas lineas, se realizaron las mediciones mencionadas sobre los perfiles corregidos
por la absorcion subyacente. Dicha correccion se llevé a cabo utilizando la siguiente
férmula empirica para la forma del perfil de absorcién (Chauville et al. 2001):

d(\) = exp—[a(r — A)? + ] (2.1)

donde ). es la longitud de onda central del perfil observado y a, b y ¢ son con-
stantes que se determinan usando tres puntos del perfil observado. Definimos: y; =
—[Ingops (N:)] 7ty 1 = Ai— A Elegimos dos puntos sobre el perfil: x; y x, y el tercero
lo calculamos como x;,:(xlx»z)l/ 2 Asi, las constantes pueden calcularse como:

c=(v1y2-y3)/(vi+y2-2ys) y In(y;-¢)=Db In(x;)+a

Una vez encontrado un ajuste satisfactorio del perfil de absorcién, este se resta al
perfil total v se realizan las mediciones sobre la emisién resultante. En la fig. 2.2 se
muestra un ejemplo de este tipo de ajuste.

En la seccién 6 (Tablas I1) se listan las mediciones realizadas sobre los perfiles
de Balmer para cada objeto.

e Objetos sin mediciones

De la lista de objetos seleccionada originalmente, fueron descartados dos de ellos,
HD137387 y HD164284, a la hora de realizar las mediciones sobre las lineas de Fe
II. El espectro de HD137387 no presenta, para la fecha de observacién, lineas de Fe
Il en emisién v en el espectro de HD161281 la emision en Fe 11 es demasiado débil
y ruidosa para poder ser medida de manera confiable. Igualmente, los perfiles de
hidrégeno observados de estos objetos se incluyen en el catdlogo correspondiente.

2.2.4. Correlaciones con Vsen:

Una vez realizadas las mediciones sobre los perfiles de H y Fe II ya mencionadas,
buscamos correlaciones entre los anchos de las lineas y la separacion de los picos con
V'senz.

Asi como el ancho de las lineas fotosféricas provee informacion acerca de Vseni,
el ancho de las lineas en emisiéon nos da informacién acerca de la cinemética de
la envoltura. Este ensanchamiento puede deberse tanto efectos cinematicos (por ej.
rotacién) como a efectos no-cinemdticos (por ej. dispersion Thomson).

Resulta entonces que la existencia de una correlacién entre los anchos de las lineas
con V'seni, serfa una evidencia a favor del origen cinemidtico de las Iineas, es decir,
implicarfa que la cnvoltura ticne simetria axial y que su cje de rotacién coincide con
el de la estrella central. Si no existicra tal correlaciéon podriamos conjeturar que la
rotacion en las envolturas no estd acoplada con la rotacién estelar, o bien que el
ancho de las lineas tiene un origen preponderantemente no cinematico.

Vemos entonces, que a partir del estudio de las correlaciones de los anchos de las
lineas en emision con V'sent es posible decidir sobre el origen de las lineas y el grado
de acoplamiento de la rotacion de la envoltura con la rotacién estelar.
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Anchos equivalentes de lineas vs. A, y | sen:

e e Il

En las Iig. 2.3, Fig. 2.4 v Tig. 2.5 se grafica el ancho equivalente individual de
cada linea de Fe II para cada objeto en funcion de la separacion de los picos. Se
puede observar que. para gran parte de los objetos. aunque los anchos equivalentes
de las lineas difieran entre <i, la separacién de los picos es similar o con muy poca
variacion para todas las lineas correspondientes a un dado objeto. Dado que A, se
correlaciona con V'sewns, para un caso opticamente delgado, esto implicaria que todas
las lineas de Fe II tienen en comuin el mismo radio externo.

Considerando un origen cinematico de las lineas es posible obtener una esti-
macién de la extensiéon de la region emisora a partir del modelo de Huang (1972).
Con la expresion obtenida por Huang:

AV, = 2Vseni 1~/ (2.2)

(donde y=0.5 para un disco kepleriano y j=1 si se considera conservacion del momen-
to angular) es posible calcular el radio externo de la region emisora r (en unidades
del radio estelar) conociendo la separacién de los picos en emisién v la velocidad de
rotacién provectada de la estrella. Aunque el ensanchamiento de las lincas podria no
ser puranente rotacional v/o la ley de velocidades puede ser incierta, esta expresion
es util para dar un orden de magnitud de la extensién de las regiones emisoras.
Los célculos de los valores de r para nuestros perfiles usando la expresion (2.2) se
presentan en el cap.3 (tabla 3.2).

Si tenemos en cuenta la formula (2.2), de donde r’'= 2 Vseni/AV), podemos
estimar el radio maximo de la zona emisora, es decir el r correspondiente al Al
minimo. En la fig. 2.6 graficamos este radio (para j=0.5) en funcién de la temper-
atura efectiva para cada objeto. Vemos que Iy, dificre para cada cstrella y no se
correlaciona con Ty. Esto nos llevaria a pensar que o bien la zona de formacién no
queda delimitada por las condiciones de ionizacion del Fe 11 o bien el modelo de
Huang, que considera que las lineas de Fe II tienen 7<1, no es adecuado para la
interpretacion de las observaciones.

En la Fig. 2.7 se grafica el valor promedio del ancho equivalente de todas las
lineas para cada objeto en funcién de la separacion promedio de los picos y de la
extension promedio de la region de formacion r caleulada con la expresion (2.2) para
J =0.5. Vemos que la emision, en promedio, liende a ser mayor cuanto mas grande
es la region de formacién de las lineas. Esto no se verifica para uno de los puntos
que corresponde al objeto HD112091, cuyvos anchos equivalentes son muy débiles v
sin embargo la region de formacion resulta bastante extensa.

e Hidrégeno

En la Fig. 2.8 se grafica el ancho equivalente de He, H3, Hy v Hd en funcién
del respectivo valor de V'sen:. Resulta dificil establecer alguna correlacién entre los
anchos equivalentes de las lineas de Balmer medidos v V'sens. Probablemente en la
muestra estudidada los objetos observados tienen comportamientos distintos entre
st o dicha correlacion no existe. Dachs et al.(1986) observl gue para las estrellas
con emision variable en Hea los anchos a mitad de intensidad de esta Hnea (que
estdn correlacionados con Vseni) decrecfan cuando aumentaba el ancho equivalente
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de la linea. Posteriormente, Dachs et al. (1984) derivo una relacion aproximada de
la forma: A} ,»(Ho) ~ E(Ho)7%* que ajustaba bien para estrellas con velocidades
de rotacion del orden de 200 km/s. De acuerdo con Dachs esta relacién puede en-
tenderse en el marco de un disco en rotacion, si se supone que A; »(He) indica la
velocidad de rotacion de las regiones exteriores del disco, entonces las velocidades
de rotacion estarfan distribuidas de acuerdo con la tercera ley de Kepler v E(Ha)
estaria relacionado linealmente con el area radiante visible del disco. (Dachs et al.
1984, 1985).

En la fig 2.8, los objetos HD148184 y HID120991 (indicados con un circulo), ticnen
un comportamiento algo distinto que el resto de los puntos. Estos objetos tienen en
comun inclinaciones bajas (v por tanto velocidades de rotacion bajas), v en ellos la
emision es bastante mavor que en el resto tanto en las lineas de Balmer como en
las de Fe II. En los graficos correspondientes a las lineas Ho v H/3, se ven otros dos
puntos que indican anchos cquivalentes muy pequeinios, HD58978 vy HD63462, cstas
estrellas presentan una emision bastante débil en las lineas de H v velocidades de
rotacion muy altas, mayores que 300 km/s. Todos estos casos caerfan fuera de la
correlacion encontrada por Dachs. Igualmente la grafica no mejora excluyendo estos
puntos y no se observa una tendencia de decrecimiento de E(Ha) con Vsens.

Anchos de las lineas (A,, Ay y A;) vs Vseny

e Le Il

En la Tabla 2.3 se muestran los valores de los anchos equivalentes (E), la sepa-
racion de los picos (A,), los anchos en la base (A;) v a mitad de intensidad (A/5)
medidos, promediados para todas las lineas de I'e II de cada objeto estudiado. Se
lista ademads el valor de Vseni y de la inclinacion del eje de rotacion de los objetos
(Chauville et al. 2001).

En la Fig. 2.9 se mucstra cl valor promediado de A,, A, v A para todas
las lincas de cada objeto en funcién de su valor correspondiente de la velocidad de
rotacion provectada, 1'seni. Se observa, en los tres graficos una evidente correlacién
entre estos anchos y V'seni. En todos los gréficos se muestra un ajuste lineal (rec-
ta a trazos) de los puntos. Las correspondientes pendientes y los coeficientes de
correlacion (R) de los ajustes en cada caso son:

< A, >= 0.86 Vseni R =0.82
< Ay >= 1.10 Vseni R =0.85
< Ay >= 1.25 Vseni R =0.87

El valor 0.86 de la pendiente de A, vs. Vsen: que hemos calculado coincide muv
bien con el valor calculado por Hanuschik (1988) de 0.89 (quien usé sélo 4 lineas de
['e IT por objeto). Estos resultados confirman la correlacion obtenida por Hanuschik
(1988) v Ballereau et al. (1995) para algunas lineas de Fe II.

En el gréifico que representa a A, vs. Vsens se muestra ademas una linea punteada
que corresponde a la expresion: Ay = 2V seni. Esta recta nos da el limite tedrico
superior para el caso de ensanchamiento de las lineas debido puramente a la rotacién
del disco. Dado que las alas del perfil se forman en las partes més internas de la
envoltura, para lineas en las cuales el ensanchamiento es puramente rotacional el



Tabla 2.3: Valores de la inclinacién y Vsen: de cada objeto y valores promedio del
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ancho equivalente de la emision E, y de los anchos A;, Ay, y A, de las lineas de
Fe II para cada objeto.

Objeto E AW JANYPS Ay Vsent i
HD [A] [km/s] | [km/s] | [km/s] | [km/s] | [0]
41335 | 0.2360 257 364 470 358 83
48917 | 0.1624 268 386 480 205 a0
© 50013 | 0.1288 218 306 378 213 99
56139 | 0.1239 147 188 256 84 18
8978 | 0.2248 352 490 596 375 62
63462 | 0.2047 354 480 614 435 73
88661 | 0.1965 362 432 024 290 57
91465 | 0.2387 280 414 582 266 68
105135 | 0.1627 225 338 392 258 66
110335 ] 0.1493 218 392 506 250 0.0
112091 | 0.1113 139 306 378 210 52
120991 | 0.1024 76 126 172 70 15
124367 | 0.2361 233 452 620 295 69
148184 | 0.3071 88 188 322 144 25
157042 | 0.1928 461 602 702 340 74
158427 | 0.1983 245 450 596 290 88
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ancho en la base de las lineas (A1) deberia ser menor o igual que 2V sens y reflejar
asi la estructura cinemadtica de la envoltura. Si A, resulta mucho mavor gue 2V sen:
deberfa existir algin otro mecanismo de cnsanchamiento no cinematico v si A
resulta bastante menor que 23 sen: podria ocurrir que la envoltura esué desacoplada
o separada de la estrella (por ej. en el caso de un anillo) (Hirata & Kogure 1984).
Se observa que la mayoria de los valores graficados en la fig. 2.9 caen cerca de dicha
recta, aunque unos pocos caen bastante por debajo. En base a lo dicho anteriormente
algunos de estos objetos podrian tener entonces envolturas anulares.

e Hidrdgeno

En las Figs. 2.10, 2.12 y 2.11 se muestran los graficos de (A, Ay, Ap) vs Vsews
para Ho, H3, Hy v Ho. Los valores graficados son los que se encuentran tabulados en
la seccion 2.6, couvertidos a unidades de velocidad. En todas las figuras se muestra
un ajuste lincal de los puntos (linea a trazos) v en los que representan al ancho en
la base, se muestra también la grafica de Ay=2 V'sew (linea punteada) .

Se observa que hay una buena correlacion entre los anchos A, v Ay, de las lineas
de Balmer con Vseni, en el sentido de que los anchos mayores se corresponden con
mayores velocidades de rotacion. Este resultado coincide con el de trabajos previos
sobre estrellas Be (Andrillat & Fehrenbach 1982, Dachs et al. 1986, Slettebak et
al. 1992). En nuestro trabajo presentamos ademas datos sobre Ho que no estdn
presentes en trabajos previos. En el ajuste lineal de A, v Ay, para Ho v Hi3 se ha
eliminado el punto que corresponde al objeto HD58978, que se aleja mucho del resto
de los punitos. No consideramos estos puntos, yva que los perfiles de Ho y HiY para este
objeto muestran una estructura compleja v la medicion de los anchos es muy incierta.
El ancho en la base de la linea es una cantidad ambigua v dificil de medir. En la Fig.
2.12 no es posible decidir sobre la existencia de una correlaciéon de A, con Vsens. En
general se observa que para Ho estos anchos son mucho mayores que 2V'sen? v tienen
bastante dispersion. Esto se atribuve a que las alas de esta linea sufren también
ensanchamientos no cimematicos, ademds de rotacionales, como la dispersion por
electrones (Poeckert & Marlborough 1977). Este tipo de ensanchamiento es sensible
a paramectros locales como la temperatura efectiva v la densidad electrénica. Los
graficos de Ay vs. Vsens para las otras lineas de Balmer, aunque con menor dispersién
que el de Ha, tampoco muestran una correlacion muy clara. Es de esperar que para

Tabla 2.4: Pendientes y coeficientes de correlacién de los ajustes lineales de la figs.
2.10, 2.11 v 2.12
Ha H3
< A, >= 0.53 Vsew R =0.84| <A, >=0.55 V'sent R =0.87
< Ayjp >= 0.92 Vsen: R =0.90 | < Ay >=0.97 Vsens R =092
< A; >=1.37 Vsen: R =046 | < Ay >= 1.35 Vseni R =0.69

H~ Ho
< A, >=0.73V 'seni R =087 | <A, >=0.78 V'seni R =0.92
< Ay >=1.00 Vsen: R =095 | <Ay >=0.99 Vsen: R =0.89
< Ay >=1.19 Vsen: R =095 | < A; >=0.91 Vsen: R =0.71
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Tabla 2.5: Extension de la regién de formacién de las lineas de H calculadas con la
expresion de Huang (1972)

Objeto Ha H73 H~ Ho
HD | j=05/j=1|j=0.5/j=1]j=05/j=1|j=05/j=1
11335 13.1/ 3.6 10.5/ 3.2 10.3/ 3.2 8.1 /2.8
18917 11.6/ 3.8 1.7/2.2 36/19 28 /1.7
20013 0.0 /0.0 8.9/3.0 8.5/ 2.9 6.0 /2.5
56139 0.0/0.0 0.0 /0.0 9.1/ 3.0 3.9 /2.0
58978 0.0/0.0 13.4/ 3.7 5.8/2.4 5.9/2.4
63462 22.8/ 4.8 12.2 /3.5 9.2/ 3.0 5.9/2.4
88661 | 27.0/5.2 | 161 /40 | 12.3/35 8.81/3.0
91465 30.8/ 5.5 11.2/3.4 8.7/29 7.0/2.6

105435 | 0.0/0.0 19.1/1.1 13.6/ 3.7 11.0/3.3

110335 | 27.5 /5.2 8.1/2.8 6.6/ 2.6 5.7/2.4

112091 44.8/6.7 9.7 /3.1 5.0/ 2.2 4.2 /2.11
121367 | 11.0 /6.1 8.0/2.8 8.3 /2.9 8.0/2.8

148184 0.0/0.0 0.0/0.0 71.1 /8.6 11.8 /6.5

157042 0.0/0.0 9.5/3.1 6.4 /2.5 6.2 /2.5

158427 | 21.7/ 4.7 9.1/3.0 6.8 /2.6 5.9 /2.4
164284 37.5/6.1 11.7 /3.4 9.0/3.0 6.4 /2.5

estas lineas la dispersion por electrones sea menos importante. En la tabla 2.4 se
muestran los valores de la pendiente y del coeficiente de correlacién correspondientes
a cada ajuste lineal.

En acuerdo con los resultados de Slettebak (1992) (entre otros), observamos que
la separacion de los picos se va haciendo mayor de Ha hacia Hd. Slettebak (1992)
sugiere que las regiones de formacién de estas lineas van siendo cada vez m4ds internas
a medida gque vamos hacia potenciales de excitacion mavores. En la tabla 2.5 se listan
los valores estimados de las regiones de formacién de las lineas usando la expresion
de Huang (1972) para j=1 v j=0.5 (ver 2.4.2). Estos valores son comparables en
orden de magnitud con los calculados en otros trabajos (Dachs et al. 1992).

2.2.5. Relacion entre las lineas de Fe 1l y de H

Comparacion de los anchos Aj, A, y A,

En la Fig. 2.13 se muestra la relacién del valor promediado para todas las lineas
de Fe Il observadas de cada objeto de Ay, Ay, v A, en funcién de los mismos
anchos para las lineas de Balmer. En la tabla 2.6 se muestran los ajustes lineales
v los respectivos coeficientes de correlacion para cada caso. En términos generales
podemos decir que existe una correlacién positiva entre los anchos de las lineas de
Fe 1l e H, salvo en el caso particular del ancho en la base para la linea Ha, que
presenta mucha dispersién. La mejor correlacion se observa para los anchos a mitad
de intensidad. Podemos apreciar también que la separacion de los picos es mayor en
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Tabla 2.6: Auchos de las lineas de Fe II en funcién de los anchos de las lineas de
Balmer. La linca a trazos representa un ajuste lineal a los puntos.

Ho Hp
< Ayperry >= 0.50 A, R =0.62 < A, >=0.874,, R =0.64
< A]/z(p'pj[) >=0.74 A1/2 R =080 <« A]/Q >=1.06 A]/z R =0.88
< Al(l"f:]l) >=0.30 A, R =0.65 < A; >=0.57 A, R =0.74
Hy Ho
< Apperny >=1.014, R=077 | <A, >=096 A4, R =0.76
< Ayyperry >=1.04 ANYS R =086 | < Al/z >=0.93 Ao R =0.81
< A](pe”) >=0.80 A, R =0.76 < A, >=0.68 A, R =0.60

Tabla 2.7: Valores promedio de los anchos A, A;/2 y Ay para las lineas de Balmer
v para el Fe II. Todos los anchos estan expresados en km/s

Ho HB Hy Hé Fell
<A, > | 115 169 189 199 245
<Ay > | 315 309 309 335 369
< A;> | 1089 720 528 511 471

las lineas de L'e II que en las lineas de Balmer. Si aceptamos el modelo de Huang,
podriamos decir que las primeras se forman en regiones mas internas de la envoltura.
Se ve ademds que los anchos en la base son mucho mayores para Ha que para todas
las otras lineas, debido a que, comto ya mencionamos antes, hay otros mecanismos 1o
cinematicos que ensanchan las alas, y este efecto es mds importante en Ho que en las
otras lineas de Balmer. Para ilustrar mejor la comparacion de los anchos mostramos
en la tabla 2.7 los valores promedio para cada linea.

Anchos equivalentes de las lineas de Fe II y de hidrégeno

En la Fig. 2.14 se muestra la relacion entre los anchos equivalentes de las lineas
de Fe II e H. Se observa, como tendencia general, que la emision del Fe 11 es més
intensa a mayor intensidad del H. Hanuschik (1987) observo también esta correla-
cion, sugiriendo la existencia de un ancho equivalente minimo de Ho necesario para
que haya emisién de Fe II. Sin embargo, en nuestra mucstra, la estrella HD164284
presenta una intensa emisiéon en Ho (E(Ha) ~ 40 A) mientras que las lineas Fe 11
son tan débiles que no pudimos obtener mediciones confiables. La falta de una corre-
lacién clara entre la emisién del Fe 11 y la del H podria deberse a que los mecanismos
que producen la emisién son diferentes.

2.2.6. Estrellas con perfiles variables

En esta seccion describiremos brevemente los perfiles de algunos objetos que han
mostrado cambios considerables de una fecha de observacién a otra. Comparare-
mos ademds nuestros perfiles con los obtenidos por otros autores (Hanuschik 1986,
Ballereau et al. 1995).
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Con el fin de abreviar la notacién designaremos con una letra mayiscula la fecha
de observacion correspondiente a las observaciones de nuestro trabajo o la cita bi-
bliogréafica correspondiente a los trabajos de otros autores: A) 05/03/96 0 07/03/96,
B) 22/03/02, C) Hanuschik (1986, 1996), D) Ballereau et al. (1995) v E) 21/09/96.

¢ HD88661

Lineas de I'e II: A) muestra perfiles débiles e irregulares con V/R<1 (V/R=in-
tensidad relativa del pico violeta respecto del pico rojo). C) presenta perfiles cua-
litativamente similares pero con un pico rojo mucho mas pronunciado. En B) los
perfiles cambiaron presentan V/R>1.

Lineas de Balmer: A) mucstra perfiles de dos picos Ha v Hi3 con V/r>1 en anti-
correlacion con lo observado en las lineas de Fe II. Mientras que Hy y Ho muestran
perfiles de dos picos simétricos. En B) se observan Her con un perfil de un pico con
inflexiones en las alas, mientras que H3, Hvy y Ho presentan perfiles con V/R>1 al
igual que el Fe 1L

e HD91465

Lineas de IFe II: A} y D) muestran perfiles similares, con una depresion central
intensa v en forma de V' y con V/R > 1. C) Presenta perfiles similares pero con
V~R. En B) cl aspecto de los perfiles cambia considerablemente. Son perfiles més
angostos y menos intensos, con el pico rojo algo mas intenso que el azul (V/R<1).

Lineas de Balmer: A) y D) muestran Ha con dos picos muy incipientes v una in-
flexion en el ala azul. En B) el perfil de He es de dos picos bien definidos v simétricos.
Los perfiles de H/3. Hy v Ho se comportan de forma similar a los de Fe 11.

e I1D105435

Lineas de Fe II: Los perfiles de B) v C) son cualitativamente similares, presen-
tan un pico violeta intenso y una estructura irregular donde el segundo pico no es
evidente. En C) el pico violeta es algo mds intenso y pronunciado que en B). Los
perfiles de A) son muy diferentes, mds simétricos, con los picos v la depresién central
mas redondecados.

Lineas de Balmer: El perfil de Ho en B) v C) es de un pico cou inflexiones en
cl ala violeta y otro posible pico en ¢l ala roja. La linea HJ tienc una estructura
parecida a la de He, mientras que los perfiles de Hy y Ho presentan dos picos en
emision v son muy diferentes de los del Fe 11.

e HD157042

Lincas de Fe IL En E) las lineas son débiles v anchas, con perfiles irregulares v
cl pico violeta mds intenso (V/R > 1). En C) el aspecto de los pertiles es similar a
E) pero se invierte la intensidad relativa de los picos (V/R < 1)

Lineas de Balmer: No contamos con observaciones propias del perfil Ho. La
emision en H3 y Hy son algo débiles y presentan un cociente V/R anticorrelacionado
con las lineas correspondientes de Fe 1. El pertil de Hov observado por C) comparado
con sus perfiles de Fe 11 también presenta la misma anticorrelacion.

2.3. Comentarios

En el presente capitulo hemos presentado los objetos de estudio, sus observacio-
nes v las correlaciones existentes entre distintas caracteristicas de los perfiles con
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Vseni. Asimismo, hemos confeccionado un atlas de lineas de Fe Il e hidrégeno ob-
servadas en forma simultanca para las estrellas del programa, destacando algunos
objetos en los cuales hemos notado variaciones importantes y comparandolas con
otros trabajos.

Las correlaciones presentadas en este capitulo sugieren pautas sobre la geometria
y dindmica de las envolturas extendidas de las estrellas Be. Una interpretacién posi-
ble de las mismas seria que son originadas por la presencia de una cnvoltura no
esférica en la cual el material estda concentrado hacia el ecuador y donde domina la
rotacion, sugiriendo un acoplamiento del material circunestelar con la estrella cen-
tral. Aunque para algunos casos, los valores de los anchos en la base de las lineas de
Fe II sugeririan la existencia de estructuras desacopladas.

A través del modelo de Huang se obtienen ordenes de magnitud de la extensién
de las zonas de formacion en base a la separacion de los picos en emision. Los valores
obtenidos dependen de la ley de velocidades que domina en la envoltura, resultando
mayores para el caso de un disco kepleriano que para el caso de conservacion de
momento angular. El hecho de que la separacion de los picos sea creciente desde
Ha al Fe II daria cuenta de una ley de velocidades que debe ser decreciente hacia
afuera, de la forma v(r) o 777, aunque no es claro aiin cual es el valor mds adecuado
0 representativo para j.

Hay que tener en cuenta, sin embargo, que las interpretaciones anteriores se basan
en un modelo de envoltura en rotacion donde las lineas en emisién son Opticamente
delgadas, lo cual no es necesariamente cierto (ver cap. 3). Si bien resulta evidente
que el ancho observado de las lineas revela la influencia de ensanchamientos por
rotacion, la opacidad del medio, la turbulencia o los movimientos radiales pueden
afectar también la forma de los perfiles de manera importante. El hecho de no
considerar la influencia de estos factores podria llevar a la obtencién valores poco
precisos de la ubicacién de la zona emisora para las lineas de Fe I y a interpretaciones
incompletas o erréneas de las correlaciones obtenidas.

Por otra parte, la informacién obtenida a partir de las correlaciones estudiadas
nos permite descartar la geonmetria esférica como forma posible de las envolturas.
Esta informacion, sin embargo, no resulta suficiente para decidir sobre la estructura
mas adecuada de la envoltura, dado que el tipo de perfiles observados podria ser
originado por envolturas esferoidales, tipo disco o anulares.

Teniendo en cuenta lo citado anteriormente, consideramos necesario complemen-
tar la informacion observacional obtenida en este capitulo con métodos semiempiri-
cos y modelos de envoltura adecuados que aporten elementos adicionales que nos
permitan optar por un modelo u otro de envoltura y que permitan estudiar la in-
fluencia de otros factores, como la profunidad 6ptica o la expansion del material,
sobre la forma de los perfiles.

2.4. Atlas de perfiles

En la siguiente seccion presentamos un catélogo de los perfiles de las lineas de Fe
II e H observados en forma simultanea para cada una de las estrellas del programa
y para cada fecha de observacién (ver detalles en la seccién 2.2.1).
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