VIENTOS IMPULSADOS POR RADIACION
EN ESTRELLAS SUPERGIGANTES B EN
RoTACION

Roberto Oscar José Venero

Directora: Dra. Lydia S. Cidald]]
Codirector: Dr. Michel Curé?

TESIS PRESENTADA PARA OPTAR POR EL GRADO DE DOCTOR EN ASTRONOMIA

Universidad Nacional de La Plata

Facultad de Ciencias Astronémicas y Geofisicas

LA PLATA, ARGENTINA
- MAYo DE 2017 -

!Facultad de Ciencias Astronémicas y Geofisicas e Instituto de Astrofisica La Plata, CCT La Plata
- CONICET-UNLP.

2Instituto de Fisica y Astronomia - Facultad de Ciencias - Universidad de Valparaiso - Valparaiso,
Chile.






Resumen

En las estrellas tempranas, la transferencia de momento del campo radiaciéon al material
que compone sus atmosferas, es el mecanismo principal que impulsa a sus intensos vientos
estelares. Esta transferencia se produce, preponderantemente, en las transiciones atémicas
que originan a las lineas espectrales. A partir de esta idea se ha desarrollado la teoria de
vientos impulsados por radiacién en lineas espectrales, que ha brindado notables avances en
la interpretacién de las observaciones y aportado importantes herramientas de diagndstico,
tales como la relacién Momento del Viento - Luminosidad, que permite determinar distancias
galdcticas y extragalacticas a estrellas masivas por medios espectroscépicos. La teoria describe
a la fuerza de radiacién que impulsa al viento, por medio de tres pardmetros bésicos (k,
a y 0), relacionados con la capacidad del medio para absorber momento y el estado de
excitacién /ionizacién del material.

La incorporacién de la rotacién a las ecuaciones hidrodindmicas que describen la velocidad
y la densidad a lo largo del viento, genera tres clases diferentes de soluciones: las soluciones
rapidas, descritas por la teoria estdndar, y dos tipos de soluciones lentas llamadas Qjepta ¥
dlenta, que caracterizan a vientos mas densos, con velocidades terminales mas bajas que los
de régimen rdpido. La solucién Qjentn se presenta en estrellas en alta rotacion, mientras que
la solucién dienta SUrge para ciertas condiciones de ionizacion del viento.

En esta tesis se estudia la distribucion de estas soluciones en el espacio de parametros
de la fuerza de radiacion, para estrellas supergigantes B con diferentes tasas rotacionales.
El objetivo de este andlisis es delimitar los dominios de las soluciones, con el fin de deri-
var las condiciones fisicas imperantes en los vientos complejos de estas estrellas. Se busca,
ademas, evaluar la aplicabilidad de estas soluciones para modelar los vientos, con el fin de
reducir las discrepancias que se encuentran entre las predicciones de la teoria estandar y las
observaciones.

Para desarrollar el estudio se usan dos cédigos de calculo: el cédigo HYDWIND, para
obtener las soluciones a partir de las ecuaciones hidrodindmicas, en combinacién con el cé6-
digo FASTWIND, que resuelve el transporte de radiacion en medios en movimiento fuera
de equilibrio termodindmico local. Para adaptar el c6digo FASTWIND, se incorpora un tra-
tamiento novedoso de las inversiones de poblaciones atémicas tanto en la aproximacién de
Sobolev con continuo, como en el marco de referencia solidario al medio (comoving frame).
Ambas contribuciones permiten mejorar la operatividad de FASTWIND, en especial, para
las estrellas supergigantes B tardias.

Usando ambos codigos se calculan lineas espectrales originadas en el viento y se analiza
la dependencia de la forma de sus perfiles para las distintas soluciones mencionadas. Como
corolario, se ajusta los perfiles sintéticos para las soluciones lentas a perfiles observados de
supergigantes B, demostrando la aplicabilidad de estas soluciones. Para finalizar, se revisan las
relaciones mas relevantes de la teoria estandar, para evaluar la importancia de las soluciones
lentas en los vientos rotantes de las estrellas tempranas.
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Capitulo 1

Los Vientos Estelares en las
Estrellas Masivas

Resumen del capitulo: Se presentan los vientos de las estrellas tempranas, sus
evidencias observacionales y su relevancia. Se introducen los pardmetros usados para
caracterizar este fenomeno y se resumen brevemente los modos de estimarlos. Se ca-
racteriza a las estrellas supergigantes B, como un subgrupo complejo de las estrellas
masivas. Se resena brevemente el desarrollo historico de los estudios teoricos de los
vientos en las estrellas masivas, especialmente, la teoria de los vientos impulsados por
radiacion. En el marco general de esta teoria, con la inclusion de los efectos producidos
por la rotacion, se presentan los objetivos de esta tesis.

1.1. Los vientos estelares

Los vientos estelares son flujos de materia expulsados por las estrellas hacia el
medio interestelar. En su mayor parte, se componen por protones y electrones, aunque
también, en una proporciéon mucho menor, pueden contener Atomos neutros o ionizados
de distintos elementos quimicos.

Los vientos mas intensos son caracteristicos de las estrellas de alta masa con tipos
espectrales O, By A; aunque también son muy notorios en objetos que transitan algunas
etapas evolutivas particulares tales como las estrellas Wolf-Rayet (WR), las variables
luminosas azules (LBV) o las estrellas centrales de nebulosas planetarias (CSPN).

Los vientos estelares son detectados, de manera directa, a través de sus manifesta-
ciones en el espectro continuo y en las lineas espectrales, en las estrellas que superan
ciertos limites en luminosidad dentro del diagrama de Hertzprung-Russell (diagrama
HR). Particularmente, todas las estrellas de tipos espectrales O, B y A con luminosi-
dades que superan el valor de 10* L, (donde el simbolo ® se refiere al Sol) presentan
claros indicios de vientos estelares durante todas sus etapas evolutivas (ver por ejemplo,
Abbott|1979). En el caso de las estrellas de masa intermedia o baja (Mzays < 8 Mo,
siendo Mzans la masa de la estrella al iniciar su etapa en la secuencia principal o
Zero Age Main Sequence mass), esto ocurre cuando sus luminosidades superan el valor
de 1035 L), lo que corresponde a estrellas en la fase post-AGB (etapas posteriores a
la rama asintética de las gigantes), y desplazandose hacia la secuencia de las enanas
blancas (Pauldrach et al.||1988]).
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Figura 1.1. La estrella supergigante azul tardia Rigel (B8 Ia), situada a 260 pc, con su
flujo extraordinario de energfa ilumina la nebulosa de reflexién Witch Head (IC 2118).
Imagen tomada en el Star Shadows Remote Observatory.

La clara vinculacién entre la luminosidad de la estrella y la presencia de vientos
estelares intensos en su entorno, pone en evidencia que el principal responsable de la
impulsion del viento es el campo de radiacion estelar. A partir de la hipotesis que
propone que la presion generada por el campo de radiaciéon de una estrella tempra-
na es capaz de poner en movimiento el plasma de su atmosfera (Milne |1926)), se ha
desarrollado la teoria estandar de vientos impulsados por radiacion.

Esta tesis se inserta en el marco conceptual de esta teoria, por lo que sus ideas
basicas son examinada en detalle en los capitulos siguientes. Previamente, se presentan
algunas caracteristicas propias de los vientos en las estrellas masivas, especialmente de
las supergigantes de tipo espectral B, que son el objeto de estudio de este trabajo.

1.1.1. Evidencias de los vientos estelares

Los vientos estelares se manifiestan a través de numerosas caracteristicas que pue-
den observarse en los espectros estelares y en imagen directa. El modelado teérico y
semiempirico de estos rasgos permite estimar las condiciones fisicas globales de los vien-
tos e inferir informacion acerca de los mecanismos que los generan. Entre las evidencias
mas notorias que demuestran la presencia de vientos estelares se pueden citar:

= Perfiles de tipo P Cygni

El indicador méas claro de la presencia de un viento estelar es el perfil de linea
de tipo P Cygni, como los que se muestran en la figura en el rango es-
pectral del UV. Los perfiles P Cygni tienen dos componentes, una en emision,
aproximadamente centrada respecto a la longitud de onda de reposo, y otra en
absorcion, desplazada hacia el azul. La figura|1.2(b)[ muestra la formacién de esta
clase de perfil. La componente en absorcion se forma por la disminucion del flujo
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de fotones provenientes de toda la superficie estelar con direccién al observador,
los cuales han sido dispersados (scattered) en otras direcciones. Como se forma
al frente de la envoltura en expansion, entre el observador y la estrella, el despla-
zamiento Doppler ubica a esta componente del perfil en longitudes de onda mas
cortas (region F de la figura|l.2(b))). Por su parte, la componente en emision esté
formada por la contribuciéon de fotones dispersados o generados por recombina-
cion tanto enfrente del disco como en el halo, la extensa region que rodea a toda
la estrella (regién H). Como el material en el halo estd en expansién, los fotones
generados en esta zona saldran de iones con velocidades radiales tanto positivas
como negativas, resultando en una ancha emisién sin desplazamiento Doppler
neto. En realidad, hay una pequena asimetria en esta componente debido a la
ausencia de contribucion a la linea, proveniente de la parte del viento bloqueada
por el disco estelar (en la direccién opuesta al observador, regiéon O).
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Figura 1.2. a) Perfiles de tipo P Cygni en las lineas de N V, C IV, Si IV y Al III,
observados en el UV por el satélite IUE, en el espectro de la estrella HD 52382 (B0.5
Ia), dando evidencia de un intenso viento estelar. En cada caso, puede observarse un
doblete de lineas de cada elemento, con distinta ubicacién en velocidad marcada por las
lineas verticales. En el caso de la linea de C IV, los perfiles se encuentran superpuestos
debido a la escasa separacion entre las mismos. A su vez, para cada linea de los dobletes,
se distinguen las dos componentes del perfil P Cygni: una en emision, generalmente
centrada en la longitud de onda de reposo de la linea, y otra en absorcién, desplazada
hacia el azul. Figura tomada de [Snow et al.| (1994)). b) Formacién de un perfil de tipo P
Cygni a partir de un viento, con la contribucién de cada regién al perfil. Figura tomada
de |Lamers & Cassinelli (1999).

Las primeras observaciones en el UV de esta clase de perfil de linea (Morton

3
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1967a,bi [Snow & Morton![1976)) fueron la evidencia definitiva de que el fenémeno
de los vientos estelares era ubicuo en las estrellas tempranas.

Las lineas con perfiles P Cygni pueden aparecer en cualquier region espectral pero,
para las estrellas tempranas con vientos intensos, predominan en la region UV. Se
trata de lineas de resonancia (ya que involucran el nivel fundamental y el primer
nivel excitado de los iones que las producen) de elementos altamente ionizados, y
se forman cuando un ién que ha absorbido un fotén, lo reemite inmediatamente de
manera espontanea en cualquier direccion. Los perfiles pueden ser muy intensos,
dependiendo de la intensidad de oscilador de la linea y de la densidad de columna
de los iones. Para las estrellas de tipo O y B tempranas, son caracteristicas las
lineas con perfiles P Cygni de C IV, N V| Fe Il y Si IV. Para las estrellas B
tardias y A, aparecen con estos perfiles las lineas de C II, mientras que, para las
estrellas mas frias, se dan en lineas de Mg II. Los altos niveles de ionizacion en
los atomos que forman estas lineas constituyen el fenémeno de super-ionizacion
(Lamers & Snow| |1978), un estado de alta ionizacién que no es esperado para
las temperaturas efectivas de las estrellas. |Pauldrach| (1987) pudo modelar este
fenomeno en estrellas O, por medio de la resolucion detallada del equilibrio de
ionizacion y las ecuaciones de equilibrio estadistico. Sin embargo, en muchos
casos, este fenémeno ha sido atribuido principalmente a la presencia de flujos de
rayos X (de Koter et al.|2000; Lamers [2013]).

= Lineas espectrales en emision o absorcion

La mayoria de las lineas en emisiéon de los vientos son producidas por recombi-
nacion en niveles atomicos altos seguida de desexcitacion. Los perfiles en emision
de la linea Ha del hidrégeno (A 6562 A) son tipicos en las estrellas de tipo O y B
supergigantes, como asi también las lineas Pa y Bra (figura , en la region del
infrarrojo cercano (near infra-red, NIR) (Najarro et al.[2011]). Del mismo modo,
algunas lineas de helio ionizado también pueden presentar emisién. En general,
las lineas en emision muestran perfiles simétricos, centrados en la longitud de
onda de reposo y su intensidad depende fuertemente de la densidad del viento,
ya que son formadas por recombinacion.

Por otro lado, las lineas en absorcién formadas en el viento son producidas por la
dispersion o scattering de los fotones del campo de radiacion estelar, en direccio-
nes diferentes a las del observador. Estas lineas son méas anchas que las originadas
en la fotosfera estelar, debido al efecto Doppler que se produce sobre los fotones
por el movimiento del material. Esta clase de lineas son muy comunes en la region

UV del espectro (figura [1.4)).

» Excesos en el continuo de radiacion

La contribucion méas notoria del viento al espectro continuo estelar son los excesos
de flujo infrarrojo (IR), submilimétrico y de radio, que excede al flujo fotosférico
predicho por la teorfa de atmédsferas estelares estaticas (figura . La mayor
parte de los excesos se origina en la radiacion térmica creada a partir de tran-
siciones libre-libre o ligado-libre en el viento. Las opacidades correspondientes a
estos procesos tienen una dependencia ctibica con la longitud de onda, \?, por lo
que son mas importantes en las longitudes de onda méas largas. También puede
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Figura 1.3. Ejemplos de perfiles en emisién de la linea Bra (4051 nm en la banda L del
IR) en estrellas tempranas, tomados con los instrumentos indicados entre paréntesis.
Las lineas en emision en el IR son claros indicios de los vientos estelares. Figura tomada

de Najarro et al.| (2011)).

haber una contribucién de radiacién no térmica pero, en el caso de los vientos,
su contribucién no supera el 30 % de la emision total (Bieging et al.|[1989). Como
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Figura 1.4. Perfiles de absorcién en el UV para la estrella HD 17246 o v Ara (B1.5 Ib).
Claramente los perfiles no tienen forma gaussiana, indicando la presencia del viento
estelar. Figura tomada de Snow et al.| (1994]).

las estrellas OB son fuentes de radio débiles, los estudios de sus vientos mediante
observaciones en ese rango de frecuencias, se limitan a estrellas de nuestra galaxia
y con vientos densos (ver, por ejemplo, Runacres & Blomme [1996; Benaglia et al.
2007).

Todas las estrellas O son intensos emisores de rayos X blandos (ver, por ejemplo,
el catdlogo de (Chlebowski et al.|[1989) y su luminosidad en rayos X esté correla-
cionada con la luminosidad bolométrica. El origen de los rayos X puede deberse a
ondas de choque que se propagan en el viento, originadas por las inestabilidades
inherentes a los vientos impulsados por radiacion (ver secciéon o por colisio-
nes de concentraciones locales de densidad o grumos (clumps, ver seccién .
También se considera el caso de estrellas binarias con una compaifiera compacta,
la cual irradia al viento cambiando su equilibrio de ionizaciones (Krticka & Kubat
2016). Las estrellas B tempranas también presentan emisién de rayos X blandos
pero, sus vientos son épticamente delgados a esta radiacion, a diferencia de las
estrellas O, cuyos vientos son 6pticamente gruesos (Kudritzki & Puls [2000)).

Algunas estrellas B tempranas de clases de luminosidad entre V y II presentan un
intenso exceso en la region del ultravioleta extremo (EUV). Uno de los casos mas
notorios es la estrella gigante ¢ CMa (B2 II), que fue detectada por los satélites
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Figura 1.5. Distribucién espectral de energia de la estrella LBV P Cygni (B1-2 Ia-Oep).
La linea a rayas indica el espectro continuo esperado para una fotosfera en equilibrio
hidrostético (sin viento). El drea sombreada corresponde a los excesos de energia en

longitudes de onda largas, indicando claramente la presencia del viento. Figura tomada
de |Lamers & Cassinelli (1999).

EUVE y ROSAT como una de las fuentes EUV mas brillantes del cielo (Hoare
et al.[[1993; |Cassinelli|1994)), en el continuo de Lyman, entre 500 y 700 A. Segtin el
trabajo de Cassinelli, su flujo en el continuo de Lyman seria unas 30 veces mayor
que lo previsto por los modelos de atmdsfera que incorporan line blanketing (ver
seccion y la discrepancia seria ain mayor a ambos lados del salto de 504
A del He 1. Estas caracteristicas se atribuyen a la presencia de viento y estin
vinculadas a la produccion de rayos X y lineas de emisién en el EUV. |[Najarro
et al.| (1996) analizaron la influencia del viento en la formacién de los continuos
del H y He en estrellas B y encontraron una fuerte correlaciéon entre la pérdida
de masa y el nimero de fotones ionizantes de H y He.

1.1.2. Relevancia de los vientos estelares

El fenémeno de los vientos estelares tiene una gran influencia en numerosos obje-
tos y ambitos astrofisicos. Los calculos evolutivos de estrellas masivas deben incluir la
presencia de vientos estelares ya que, a través de ellos, las estrellas pueden perder una
parte significativa de sus masas iniciales, lo cual altera considerablemente su evolucion
posterior (ver, por ejemplo, [Meynet et al.|1994; Ekstrom et al.|2012; Lamers2013; |Vink
2014). Debido a la presencia de estos vientos, también resultan modificadas las pro-
pias luminosidades, las abundancias superficiales, los perfiles quimicos (estratificacion
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1. Los Vientos Estelares en las Estrellas Masivas

hacia el interior de la cantidad de las especies atémicas), los tiempos y las secuencias
evolutivas y las clases de objetos finales (estrella de neutrones o agujero negro). En las
estrellas WR, los vientos producen la liberacién de las capas externas, exponiendo una
composicion superficial completamente diferente.

A partir de los vientos estelares, el medio interestelar (interstellar medium, ISM)
resulta enriquecido con los elementos elaborados en los interiores estelares. Si bien la
forma mas eficiente de enriquecimiento se produce durante las explosiones de super-
nova, los elementos quimicos creados en los interiores estelares que hayan alcanzado
la superficie de la estrella por algin mecanismo (por ejemplo, la conveccién o la difu-
sién), pueden ser expulsados como parte del viento estelar. De esta manera, los vientos
estelares realizan una lenta y permanente contribuciéon de elementos pesados al ISM.

Figura 1.6. La nebulosa NGC 3603 es una gigantesca regién HII en el brazo espiral de
Carina, cuyo gas es ionizado por las estrellas del cimulo abierto cercano HD 97950.
En la fotografia destaca la estrella supergigante azul Sher 25 (B1 Iab), ubicada arriba
y a la izquierda de la imagen, que exhibe un anillo de gas azul brillante (semejante al
anillo observado actualmente en el remanente de la supernova 1987A) y filamentos de
flujo bipolar. Imagen tomada por el Hubble Space Telescope.

A través de la absorcion de la radiacién, la presencia de vientos modifica sensi-
blemente la radiaciéon ionizante de las estrellas disponible en el medio para producir
regiones H II. La dindmica y el balance energético del ISM reciben una importante
contribucién de momento y energia de los vientos (figura , tal como se muestra,
por ejemplo, en Leitherer et al.| (1992). Todos estos aportes conducen a redistribuir la
materia, creando burbujas, frentes de choque y superburbujas alrededor de las estrellas
masivas, contribuyendo a la formacion estelar y estableciendo las condiciones fisicas
mismas del medio interestelar dentro de cimulos, nebulosas y las galaxias en su totali-
dad (Freyer et al.|2003). La interaccién de vientos de distinta intensidad en diferentes

8



1.2. Las estrellas supergigantes B

etapas evolutivas de las estrellas puede generar estructuras complejas de material que
pueden observarse, por ejemplo, en nebulosas planetarias. La energia y momento in-
yectado al medio interestelar por el viento a lo largo de toda la evolucién estelar, es
comparable al de una supernova (Abbott|1982a; Lamers|2001)).

Ademas de momento y energia, los vientos también se llevan momento angular de
sus estrellas en rotacién. Esto tiene importancia, por ejemplo, en la formacion de los
“Estallidos de Rayos Gamma” (Gamma Ray Bursts, GRBs) a partir de estrellas Wolf-
Rayet de baja metalicidad. En esos casos, la pérdida de momento angular a través
del viento, puede reducir la velocidad angular del nicleo de la estrella, inhibiendo el
mecanismo que lleva a detonarlos, a menos que el nicleo se encuentre desacoplado de
la envoltura (Lamers|2013).

Sin embargo, el aporte mas importante del andlisis espectroscopico de los vientos
de supergigantes azules de la Via Lactea o de galaxias cercanas, es la estimacién de sus
distancias a partir de la relacion Momento del viento-Luminosidad ( Wind momentum-
Luminosity Relationship, WLR; Kudritzki et al.|[1995; |Puls et al.|1996; |[Kudritzki et al.
1999)). Incluso en galaxias lejanas y hasta en objetos que presentan lentes gravitacio-
nales, se puede obtener importante informacion tal como las abundancias quimicas en
regiones de formacion estelar o la distribuciéon de las poblaciones estelares y de sus
metalicidades, a través del estudio de los espectros integrados de los vientos de sus
poblaciones estelares.

Mas alla de los efectos que los vientos estelares puedan tener sobre su entorno o
sobre los sistemas astrofisicos que contienen a las estrellas masivas que los generan, estos
extraordinarios flujos de materia son fenémenos de mucho interés en si mismos. Estudiar
los mecanismos de impulsién junto a las distribuciones de densidad y las estructuras
de velocidad que desarrollan a lo largo de su extension, tiene gran relevancia ya que los
efectos de este fenémeno son observables directamente en el espectro de las estrellas;
y que, junto con el flujo de energia radiativa de las estrellas, son las manifestaciones
propias de estos sistemas fisicos.

1.2. Las estrellas supergigantes B

El dominio de estrellas supergigantes B es, sin dudas, uno de los espacios mas ricos
entre las estrellas masivas para la exploracién de nuevos modelos hidrodinamicos de
vientos estelares. Son el subgrupo més numeroso de estrellas masivas luminosas (Searle
et al.|2008)). Sus masas abarcan un amplio rango, comprendido aproximadamente entre
8 y 50 M, y sus luminosidades, con valores entre 10° y 10> L.

La teoria estandar de vientos impulsados por radiacion describe muy adecuadamen-
te el viento de las estrellas O. Sin embargo, exceptuando a las supergigantes B méas
tempranas, las que se equiparan en estas caracteristicas a las O, los ajustes de la teoria
de vientos a las supergigantes B intermedias o tardias son imprecisos y estan sujetos
a considerables discrepancias (seccién [2.6]). De acuerdo a [Markova & Puls| (2008) eso
se debe, en gran parte, a que la temperatura efectiva mas baja produce una mayor
poblacién de especies atomicas que ejercen influencia en los mecanismos de impulsion
del viento, modificando las condiciones fisicas del material y volviéndolo mas dificil de
modelar.
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1.2.1. Grupos de supergigantes B

Las estrellas supergigantes B conforman una mezcla bastante heterogénea de obje-
tos en estados evolutivos diferentes, los que son transitados en tiempos astronémicos
muy cortos. Esta situaciéon produce pocos miembros en cada estadio evolutivo, hacien-
do muy dificil un estudio estadistico destinado a determinar y ensamblar cada etapa
en una simple secuencia evolutiva. También, las secuencias evolutivas pueden depender
de condiciones iniciales adicionales de la estrella, ademas de la masa, tales como la
metalicidad o la rotacion. Por estos motivos puede ocurrir que algunos objetos perte-
necezcan a diferentes grupos simultdneamente, presentando caracteristicas comunes y
dificultando su clasificacion.

Otra de las caracteristicas del dominio de las supergigantes B es la variabilidad
fotométrica y espectroscopica que parece estar presente, con diferentes manifestaciones,
en la mayoria de los objetos. El origen y las propiedades de la variabilidad son materia
de extensa investigaciéon y debate (por ejemplo, [Lefever et al.|2007; Chesneau et al.
2011} Puls et al.||2011; Kraus et al.[2014]).

4 BCep stars; aCygni vars.( @ MW, ® NGC300 )
T { T. T

T T T T T T T

6 -

log L/Lg,

L No rotation i
1 1 l 1 1 1 1 l 1 | 1 1

4.5 4 3.5
log T,

Figura 1.7. Caminos o tracks evolutivos para las estrellas masivas, calculados sin rota-
cién por [Saio et al. (2013). Los puntos rojos indican los lugares en los cuales resulta
excitado al menos un modo radial de pulsacién. Los circulos y cuadrados azules indi-
can la posicion de las variables @ Cygni, mientras que los tridngulos verdes indican la
localizacién de las variables 8 Cephei. En la figura también puede observarse el lazo
que involucra un doble cruce evolutivo por la region ocupada por las supergigantes B,
en los casos de estrellas con masas iniciales mayores a 20 Mg. Figura tomada de

(2013).
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1.2. Las estrellas supergigantes B

A continuacion se listan algunos grupos de objetos con propiedades comunes, en los
cuales aparecen las supergigantes B. La mayoria de estos grupos presenta variabilidad
intrinseca; por lo que se mencionan sus principales caracteristicas y la diversidad de
cambios que experimentan. Es importante senalar que esta sintesis tiene interés mera-
mente ilustrativo, y que no se pretende lograr una descripciéon completa de estos grupos
tan complejos.

a)

Estrellas de tipo a Cygni: Conforman un extenso grupo de estrellas supergi-
gantes B y A de la Via Lactea o de las Nubes de Magallanes con L./Lg 2 4.6,
que muestran microvariabilidad en luminosidad y en velocidad radial (van Leeu-
wen et al.|[1998; |Bresolin et al.[2004). Las amplitudes en la curva de luz son del
orden de 0.2 magnitudes. Las escalas de tiempo de estas microvariaciones son del
orden de dias a meses. Las microvariaciones se interpretan como originadas por
actividad pulsacional (Sterken|2003). La ubicacién de algunas estrellas o Cygni
en el diagrama HR puede verse en la figura [1.7]

Estrellas SPB (slowly pulsating B stars): [Waelkens| (1991)) adopto esa de-
nominaciéon para distinguir un grupo de estrellas B intermedias variables, con
tipos espectrales ubicados entre B3 y B9, para las cuales detect6 variaciones en
brillo y color multiperiédicas, en datos fotométricos. Los periodos comprenden
el intervalo entre 0.8 y 3 dias. Las variaciones en los perfiles de lineas también
son conocidas y estudiadas desde hace mucho tiempo. Se considera que estas es-
trellas tienen actividad pulsacional en términos de modos g (Aerts et al. 2010).
Las masas de las estrellas SPB estdn comprendidas entre 2 y 7 Mg y todas las
detectadas son rotadores lentos (De Cat|[2002). La ubicacion en el diagrama HR
puede verse en la figura [I.8, donde queda claro que la mayoria pertenece a la
secuencia principal. Sin embargo, también hay SPB gigantes y supergigantes.

Variables S Doradus: Son llamadas también LBVs (Luminous Blue Variable)
y se trata de estrellas calientes, masivas y evolucionadas que muestran distintas
clases de variabilidad fotométrica intrinseca. Estos objetos exhiben cuatro formas
diferentes de variabilidad; algunas de las cuales pueden darse en simultaneo. Estas
son: microvariaciones, fases S Dor, variabilidad estocéastica y erupciones.

Las microvariaciones son cambios en la magnitud menores o iguales a 0.1 magnitu-
des (Humphreys & Davidson|1994)). Estas microvariaciones pueden darse también
en otras estrellas luminosas azules (por ejemplo, las microvariaciones son propias
del grupo de las o Cygni), pero no todas las estrellas que presenten microvaria-
ciones son variables de tipo S Dor ya que, para serlo deben presentar también las
demaés clases de variabilidad (van Genderen|2001)).

Las fases S Dor son fases ciclicas de abrillantamiento, en escalas temporales de
anos o décadas, y amplitudes de hasta 2.5 magnitudes (van Genderen|2001} Ster-
ken|[2003)).

Las variaciones estocasticas son cambios irregulares que exceden los errores obser-
vacionales, algunos de los cuales pueden deberse a eventos cataclismicos. Su causa
probablemente esté relacionada con fenémenos de stbita pérdida o transferencia
de masa en el caso de sistemas binarios.
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Log L/Lg

Log T

Figura 1.8. Ubicacion de las estrellas 5 Cephei (circulos llenos y vacios) y de las SPB
(tridngulos llenos y vacios). Los bordes de las bandas de inestabilidad estan indicadas
con lineas llenas, mientras que la linea gruesa a rayas corresponden a la TAMS (terminal
age main sequence) o limite de la secuencia principal donde termina la fusién de H en
el nucleo estelar. Las lineas delgadas a rayas son los caminos evolutivos. Figura tomada
de |Waelkens et al.| (1998]).
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También son notorios los infrecuentes pero descollantes eventos eruptivos, por los
cuales son muy conocidas las dos variables S Dor méas destacadas: n Carinae y P
Cygni.

B-Cephei: Se trata de un grupo de estrellas jovenes pulsantes de Poblaciéon 1
proximo a la secuencia principal. Sus masas estan comprendidas entre 8 y 18
Mg, v que oscilan con modos p y g, con periodos comprendidos entre 2 y 8
horas (Aerts et al.[2010). Se conocen mas de 100 miembros cuya amplia mayoria
estd compuesta por enanas y gigantes. Si bien no se han encontrado oscilaciones
semejantes a las correspondientes a estrellas 5 Cephei en estrellas mas luminosas
que logL/Ls >5 y M >20 Mg, no se descarta encontrarlas ya que la teoria
(Pamyatnykh| 1999)) predice que la franja de inestabilidad se extiende desde la
secuencia principal hacia estrellas mas evolucionadas (figura . Los objetos de
este grupo muestran variabilidad espectroscépica y fotométrica multiperiodica,
con variaciones casi sinusoidales en velocidad y curvas de luz. Hay una pequena
superposicion entre las franjas de inestabilidad tedricas de estas estrellas con las
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SPB, aunque no se conocen objetos hibridos.

e) Estrellas supergigantes Ble]: Las sgBle] son un subgrupo homogéneo de las
supergigantes B o B luminosas (log L./L >4.0) con el fenémeno Ble| (Lamers
et al||1998). De acuerdo a [Miroshnichenko (2006)), el fenémeno Ble] (propio de
las estrellas Ble] o Be peculiares) se manifiesta a través de la presencia de lineas
de Balmer, Fe II y lineas de baja excitacién en emisién, junto con excesos en el
cercano e intermedio IR y lineas prohibidas en emisién de [O I], [Fe II}, [N II] y, en
ocasiones, [O I1I]. Los perfiles de las lineas de Balmer pueden ser de tipo P Cygni
con anchos equivalentes mayores a 100 A para la linea Ha. Los excesos IR indican
la presencia de polvo caliente circunestelar, con temperaturas de 1000 K (Zickgraf
et al./|1986). Estas manifestaciones del fenémeno Ble| se presentan en grupos muy
variados entre los que se encuentran objetos tales como estrellas simbidticas,
binarias cerradas, objetos de pre-secuencia principal o nebulosas planetarias. Se
supone que poseen un anillo o cascara circumestelar con formacion de polvo
(Bjorkman![1998)).

1.2.2. Estado evolutivo

La evolucién de las estrellas masivas es muy compleja y fuente de permanente
discusion. De hecho, hay debates basicos sobre el estado evolutivo de las supergigantes
B; incluyendo la incerteza de si algunas de ellas se encuentran atin en la etapa de quema
de H de la secuencia principal o si ya estan quemando He en etapas posteriores (Vink
et al.|2010; \Georgy et al.[2013)).

De acuerdo a los modelos con rotacién de |[Ekstrom et al.| (2012)), una estrella con
masa superior a 20 M, realiza camino evolutivo que involucra un lazo por el que transita
la estrella, pasando de la zona azul del diagrama HR a la zona roja, para volver a la
zona azul (ver figura [1.7).

De este modo, una estrella masiva puede transformarse en una estrella supergigante
azul proveniendo de dos regiones: directamente de la secuencia principal del diagrama
HR, o evolucionando desde la etapa de supergigante roja. Podria esperarse que las
estrellas del segundo grupo tengan sus superficies contaminadas por materia procesada
en el ciclo CNO y envolturas mas reducidas por sus vientos en la etapa de supergigante
roja. De acuerdo a Saio et al.[(2013)), la proporcién de supergigantes azules provenientes
de una u otra etapa previa, depende de factores poco conocidos tales como la mezcla
interna o la pérdida de masa acontecida en la etapa de las supergigantes rojas. En
principio, seria posible distinguir entre las estrellas de ambos grupos, si se pudieran
determinar las abundancias superficiales de los elementos del ciclo CNO, investigacion
que esta siendo llevada a cabo por muchos investigadores.

Sin embargo, una de las dificultades que acarrea la medicién de las abundancias de
los elementos del CNO, es que hay una gran dispersion en las velocidades de rotacion
para estos objetos lo que, de acuerdo a los modelos, produciria diferentes grados de mez-
clas internas durante la secuencia principal. También, las mediciones de abundancias
se encuentran afectadas por la presencia de binarias cercanas o de campos magnéticos,
si los hubiere.

Como via alternativa para resolver el problema de la procedencia de las supergi-
gantes azules, evitando las dificultades mencionadas, Saio et al.| (2013)) propusieron
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1. Los Vientos Estelares en las Estrellas Masivas

analizar los modos (radiales y no radiales) de pulsaciéon que presentarian estos objetos
en uno u otro caso. Estos autores encuentran que los modos radiales son excitados en
la region de las supergigantes azules solo en los modelos en los cuales estas estrellas
han estado, previamente, en la etapa de las supergigantes rojas. Ademas, para el caso
de una etapa posterior a la de supergigante roja, los analisis conducen a que se excita-
rian muchos mas modos no radiales de pulsacién que en el otro caso. De esta manera,
Saio et al.|(2013) sugieren una forma de reconocer la procedencia de las supergigantes
azules, por medio del estudio de las pulsaciones.

Algunos trabajos han comenzado a probar esta propuesta, como es el caso de (Kraus,
Nickeler, Haucke, Cidale, Venero, Fernandes, Tomi¢, & Curé 2014)). En ese trabajo, que
forma parte de la Tesis Doctoral, en realizacion, del Lic. M. Haucke, y del cual el autor
de la presente tesis es co-autor, se estudia detalladamente a 55 Cyg (HD 198478), una
estrella de clase espectral B3 Ia que presenta una variabilidad espectral y fotométrica
con multiples periodos. Combinando el analisis de los modos de pulsacion derivados,
las fases de pérdida de masa variables a través del viento y la presencia de materiales
provenientes del ciclo CNO, se propone que muy probablemente se trate de un objeto
en una fase posterior a la de supergigante roja, cruzando el diagrama HR hacia la
region azul.

A modo de resumen de las complejas secuencias evolutivas, Maeder| (2009)) cita
Nnumerosos escenarios para las conexiones entre las diferentes clases de estrellas masivas
(cuyos acrénimos pueden consultarse en la tabla y en los que se puede ver la posible
doble procedencia de las supergigantes azules.

A continuacién se presentan los escenarios propuestos por [Maeder| (2009), los que
pueden englobarse en tres grupos principales segiin sus masas. En las secuencias co-
rrespondientes, se resaltan las etapas de supergigantes azules (de tipos espectrales O
y B), v se las indica en negrita como BSG, ya que son de interés para este trabajo.
Los paréntesis indican etapas evolutivas muy breves y las flechas dobles, posibles idas
y vueltas entre dos etapas.

Acrénimo Explicacién

O Estrellas de secuencia principal de tipo O.

Of Estrellas O con N III y He II en emisién.

WNL Estrella Wolf-Rayet (WR) tardia (Late) rica en N.

WCL Estrella WR tardia y rica en C.

WNE Estrella WR temprana (Early) rica en N.

WCE Estrella WR temprana rica en C.

WO Estrella WR rica en O.

LBV Variable luminosa azul (variable tipo S Doradus, seccién |1.2.1).

RSG Supergigante roja.

OH/IR Estrella de la rama asintética de las gigantes (AGB) con intenso maser de emisién OH,
inusualmente brillante en el cercano IR.

SNIIn Supernova de tipo II (muestran H) con lineas de emisién delgadas en sus espectros
(n = narrow).

SNIIL Supernova de tipo II con decrecimiento lineal (L) de la curva de luz.

SNIIp Supernova de tipo II con meseta (P = plateau) en la curva de luz.

SNIb Supernova de tipo I (sin H) que muestran He I 5876 (He no ionizado).

SNIc Supernova de tipo I con He débil o sin presencia de He.

Tabla 1.1. Abreviaturas usadas en las secuencias evolutivas.

= Mayor de 40 a 60 M, (Siempre azules): Las altas tasas de pérdida de masa
remueven suficiente material como para que estas estrellas pierdan sus envolturas
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1.2. Las estrellas supergigantes B

en la secuencia principal o en la etapa de supergigante B como LBVs. Estas
estrellas nunca se transforman en supergigantes rojas. Los posibles escenarios
son:

M>90 Mg: O — Of - WNL — (WNE) - WCL — WCE — SN (Hipernova?)
M>60 a 90 Mg: O — Of/WNL <> WNL(pobre en H) - WCL-E — SN (SNIIn?)

M>40 a 60 My: O — BSG — LBV «» WNL — WCL-E — SN (SNIb)
WCL-E — WO — SN (SNIc)

= Entre 40 y 30 M, (Azules - Rojas - Azules): Las estrellas s6lo pierden una
fraccion de sus envolturas en la secuencia principal. Luego evolucionan al estado
de supergigante roja, donde la emision de masa hace que pierdan sus envolturas.
Al quedar con sus regiones internas expuestas son observadas como estrellas WR.

M>30 a 40 My: O — BSG — RSG — WNE — WCE — SN (SNIb)
OH/IR +» LBV ?

» Entre 30 y 25 M, (Azules - Rojas): Estas estrellas pierden masa en todas sus
etapas, pero no en cantidad suficiente como para alterar su evoluciéon posterior,
evitando que retornen a la regiéon azul del diagrama HR. La pérdida de masa
modifica los tiempos de escala en varias fases y la composicién quimica.

M>25 a 30 My: O — (BSG) — RSG — BSG «+ RSG — SNIIL
M>10 a 25 Mg: O — RSG — (Lazo de Cefeida) - RSG — SNIIp

1.2.3. Parametros fundamentales de las supergigantes B

En esta seccion se brinda un rango orientativo de los valores de los parametros
fundamentales de las supergigantes B tempranas, junto con una breve resena sobre los
métodos especificos usados para determinar cada parametro.

La mayoria de los trabajos publicados que procuran estimar estos parametros, se
basan en el modelado de las caracteristicas observadas de la fotosfera y del viento de
las estrellas (lineas espectrales o continuo de radiacién), mediante cédigos de calculo
(ver un resumen sobre los mismos en la seccion [5.2). Casi todos estos codigos han sido
desarrollados en el marco de la teoria de vientos impulsados por radiaciéon, la cual se
detalla en el capitulo

Entre los numerosos estudios aplicados a las supergigantes B, pueden mencionarse
como ejemplos, los trabajos de McErlean et al.| (1999)), que usa el cdédigo TLUSTY; el
andlisis de [Searle et al. (2008)), que combina los c6digos TLUSTY (para la fotosfera) y
CMFGEN (para el viento); y el trabajo de Markova & Puls (2008), que usa el codigo
FASTWIND (fotosfera y viento). Existen también métodos alternativos para calibrar
algunos parametros, como es el caso de la aplicacién del sistema espectro fotométrico
BCD (Barbier-Chalonge-Divan) que, mediante la medicién precisa de la altura y las
caracteristicas del salto de Balmer, se emplea para calibrar las temperaturas efectivas
estelares (Zorec et al.|2009)).

En la Tabla se reunen algunos valores que surgen de las calibraciones de los
parametros fundamentales de las supergigantes B. Resulta notorio el cambio en tem-
peratura efectiva entre los primeros tipos espectrales (de BO a B1). Estas diferencias
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1. Los Vientos Estelares en las Estrellas Masivas

T.E. Tw logg R. M, log L.
kK] [Ro] [Mo] [Lo]
BOola 281 299 269 25 5.60
BoIb 297 324 238 37 5.66
Blila 220 241 365 12 5.44
Blilb 21.7 267 349 22 5.38
B2Ta 183 232 51.0 19 5.41
B2Ib 181 246 444 21 5.27
B3la 164 216 604 19 5.37
B31b 175 239 455 19 5.23
B4Ta 158 206 635 16 5.34
B41b 174 227 432 13 5.18
BbIa 157 2.03 630 15 5.33
B5Ib 152 211 51.7 13 5.09
B5Ib 148 260 34 17 4.70

B6 Ta* 15.0 2.00 e e 492
B8 Iab 13.0 1.70 68 9 2.08
B9 Ia* 11.5 200 --- - 488

B9 Iab 11.8 2.18 59 19 4.79

Tabla 1.2. Extracto de la calibracién de pardmetros fundamentales para las supergi-
gantes B tempranas. Hasta el tipo espectral B5, se presentan los resultados de |Searle
et al. (2008]). A partir del tipo espectral B5, se adicionan algunos valores obtenidos
para estrellas tardias individuales de |Markova & Puls (2008)) y [McErlean et al. (1999)
(marcados con *).

ponen en evidencia la gran variedad de condiciones fisicas que se agrupan bajo la
denominacién “supergigantes B”.

Respecto a la rotacion de las estrellas supergigantes B, cabe mencionar que practi-
camente todas las estrellas masivas comienzan su evolucion como rotadores rapidos, y
permanecen rotando con velocidades significativas durante todas sus etapas posteriores
(Puls et al|2008b). Sin embargo, de acuerdo a ese trabajo, la velocidad de rotacién
disminuye conforme evolucionan, ya sea por el incremento en sus radios como por la
pérdida de sus momentos angulares a través del viento. En la secuencia principal, las
estrellas de tipo O son los rotadores méas rapidos conocidos (con valores de v sini de
hasta 400 km s™!), mientras que las supergigantes B rotan mucho més lento (con va-
lores de v sini < 50 km s7!). Como comparacién, la velocidad de rotacién del Sol en
el ecuador es de apenas 2 km s .

A continuacién se resume la metodologia tipica especifica que se empled para estimar
cada uno de los pardmetros fundamentales de la tabla [I.2}

» Temperatura efectiva: Para medir la temperatura efectiva (Teq) se usan las
lineas de Si, cuya abundancia no es modificada por elementos provenientes del
interior estelar en esas etapas evolutivas. Para el rango de supergigantes B0 a B2
se usan las lineas: Si TV 4089 A y Si IIT 4552, 4568 y 4575 A. La primera linea
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1.2. Las estrellas supergigantes B

decrece en intensidad al disminuir la temperatura efectiva, y se puede usar como
sensor de temperatura para Tegr >18000 K (B2.5). En el tipo espectral B2.5,
esta linea se hace muy débil y se la reemplaza por las lineas del doblete de Si
IT 4128-30 A, las que se usan hasta el tipo espectral B9, en conjuncién con las
lineas de Si ITI 4552, 4568 y 4575 A. Las lineas de He I en 4144, 4387, 4471 y
4713 A, junto con la linea de Mg IT en 4481 A, pueden usarse como indicadores
secundarios de temperatura (y también de luminosidad). También se puede usar
el método BCD para estimar los valores de Teg.

Gravedad superficial: La gravedad superficial (log g) se estima en base al ajuste
de la linea H~v y, usada como estimador secundario, la linea H¢. Las lineas Ha y
Hp usualmente estan muy contaminadas por emision generada en el viento, por
lo cual no pueden considerarse como indicadores fiables de la gravedad.

Luminosidad: Para la clasificacién en luminosidad en supergigantes B tempra-
nas, se usa el cociente de las lineas de Si IV 4089 A y He I 4026, 4121 y/o 4144
A. Para las més tardias que Bl, se usa el cociente de Si III 4552, 4568 y 4575
A respecto a He T 4387 A.

Radios y masas: Las calibraciones de los radios y de las masas son derivadas
a partir de un ajuste lineal en los planos log Teg vs. log L, y log Teg versus logg.
Como alternativa menos precisa, puede determinarse el radio estelar a partir de
la fotometria, corregida por enrojecimiento, de la distancia y del tipo espectral,
usando calibraciones previas de las temperaturas efectivas y las correcciones bo-
lométricas.

Rotacién: De acuerdo a Ryans et al. (2002), para estimar v sini se usan dos
métodos basicos. El primero consiste en la medicion de los anchos equivalentes
de lineas ensanchadas por rotacion y la generacion de perfiles tedricos de la misma
intensidad usando modelos NLTE (fuera de equilibrio termodindmico local). El
segundo hace uso de la transformada de Fourier de los perfiles rotacionales (Gray
2005). La distribucién de los valores de v sini para las estrellas tempranas puede
verse en la figura [1.9]

Es importante considerar que los perfiles de linea en las supergigantes B gene-
ralmente tienen otros mecanismos de ensanchamiento, entre los que destaca la
llamada macro-turbulencia (ver seccién [2.6.4)). Por esta razén las mediciones de
v sint tienen considerable inexactitud.

La rotacion de las estrellas masivas tiene una estrecha relacion con la metalicidad
de las estrellas, tal es el resultado que arrojan los analisis del relevamiento VLT-
FLAMES (Dufton et al.2006; [Mokiem et al.[2006; [Hunter et al.|2008]) de estrellas
OB en ctmulos de la galaxia, Nube Menor de Magallanes (Small Magellanic
Cloud, SMC) y Nube Mayor de Magallanes (Large Magellanic Cloud, LMC). Para
una muestra de estrellas B, se encuentra una clara diferencia en la rotaciéon, siendo
que los objetos de la SMC (baja metalicidad) rotan més réapido. Se argumenta
que la diferencia se debe a que estas estrellas poseen vientos méas débiles, por lo
que pierden menos momento angular, y tienen menores radios. La distribucion
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1. Los Vientos Estelares en las Estrellas Masivas

de velocidades de rotacién puede aproximarse con una gaussiana centrada en 100
kms~! para la LMC y 175 kms™! para la SMC (Hunter et al.|2008).
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Figura 1.9. Distribucién de v sin i en funcion del tipo espectral para estrellas galacticas
tempranas. La distribucion para las enanas esta en el panel superior, mientras que el
caso de las supergigantes estd en el panel inferior (nétese la diferencia de escalas en
las ordenadas). Las barras verticales representan el rango total. Los circulos huecos
corresponden a las estrellas Be, los mas altos rotadores. Figura tomada de Howarth

(2004).

1.2.4. Parametros globales de los vientos estelares

A partir de las evidencias observacionales disponibles que ponen en manifiesto la
presencia de vientos en las estrellas tempranas (seccién , se pueden estimar, con
mayor o menor precision, los dos parametros globales del viento: la tasa de pérdida de
masa (M) y la velocidad terminal del viento (vag).

La tasa de pérdida de masa es la cantidad de materia expulsada por la estrella en
la unidad de tiempo, y se mide habitualmente en M afio~!, donde M es la masa del
Sol. La tasa de pérdida de masa para una estrella como el Sol (G2 V) es pequena, del
orden de 10~ M, afio~!, mientras que, en el otro extremo, una estrella WR. tiene una
tasa de pérdida de masa tipica del orden de 1075M, afio~!. En el caso de las estrellas
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1.2. Las estrellas supergigantes B

supergigantes B, las tasas son de uno a dos 6rdenes de magnitud menor, entre 107¢ y
1077 My, ano™!.

La velocidad terminal del viento es el valor maximo de la velocidad del material que
se alcanza a grandes distancias de la estrella. En la teoria estandar, el viento estelar
es modelado como un flujo estacionario y homogéneo de materia, con simetria esférica,
que se inicia en las capas mas altas de la fotosfera, donde prevalece un estado de quasi-
equilibrio hidrostatico. A partir de alli, el material es acelerado mondétonamente por
absorciéon de momento de los fotones. Esto da lugar a una sucesion de diferentes gra-
dientes de velocidad, hasta que se alcanza la velocidad terminal v, donde el gradiente
se anula. La aceleracién del material, originada por la fuerza del campo de radiacién,
se interrumpe a grandes distancias debido a que disminuye sensiblemente la eficiencia
en la absorcién de momento por parte del gas. De esta manera, el viento alcanza el
medio interestelar con una velocidad constante v.

Los vientos pueden tener velocidades terminales muy bajas, como es el caso de las
estrellas supergigantes tardias con valores del orden de 10 km s, hasta velocidades de
3000 km s~! para los flujos supersénicos de las estrellas tempranas mas luminosas. En
el caso de las estrellas supergigantes B, los valores tipicos de v, estan comprendidas
entre 2000 km s~!, para las estrellas mds tempranas, y 100 km s~! para las mds tardias.

Los valores de M v v, dependen, en primera instancia, de los pardmetros funda-
mentales de la estrella tales como la temperatura efectiva (Teg), la gravedad superficial
(logg), el radio (R.), la rotacién y la metalicidad (Z). Ya que el viento de estas estre-
llas se origina por la transferencia de momento del campo de radiacion estelar a los
iones disponibles en la atmosfera estelar, estos parametros estan condicionados por las
propiedades del gas. Por lo tanto, son criticas las caracteristicas tales como la capaci-
dad de los iones para absorber momento (dado, por ejemplo, por la cantidad de lineas
disponibles de acuerdo a la composicién i6nica), de la estructura atémica de los iones
y de su estado de excitacion e ionizacion, entre otros factores.

De acuerdo a Puls et al.| (1996)), tanto la tasa de pérdida de masa como las veloci-
dades terminales no son tunicos, sino que diferentes combinaciones de los mismos con
distintos radios estelares, podrian dar modelos con las mismas caracteristicas espec-
trales (es decir perfiles de linea con los mismos anchos equivalentes e incluso, forma).
Para evitar esta multiplicidad en los modelos se han propuesto dos cantidades: Q,¢s,
para las lineas de resonancia con opacidad proporcional a p, y QQ para lineas de recom-
binacién (por ejemplo Ha), cuyas opacidades son proporcionales a p*. Tales cantidades
son llamadas invariantes de profundidad dptica, que tienen la forma:

M
Qres = R—27

=% 1.1)
Q= _(R*Uoo)lﬁ'

De este modo, los valores de M pueden obtenerse por separado, cuando se conocen
Voo ¥ Ry individualmente. De lo contrario, el resultado de los ajustes de los perfiles de
lineas obtenidos por modelos no permiten la mediciéon individual de cada parametro
del viento, sino del invariante correspondiente (Puls et al.|[2008b]).
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1.2.5. Estimacién de M

El pardmetro M, tal como fue definido en la seccién anterior, no es medible di-
rectamente a partir de la observacion. Su estimacién esta estrechamente vinculada a
la adopcién de un modelo que dé cuenta de los procesos hidrodinamicos del viento,
considerando las fuerzas intervinientes y la reacciéon del material generada por sus
caracteristicas propias, tales como la composiciéon quimica o el estado de ionizacién.
Ademsés, si la medicién de M se realiza por medio de la comparacién de caracterfs-
ticas observables del espectro estelar tales como los excesos de emisién del continuo
en diferentes frecuencias, o en la comparacion de las lineas espectrales observadas con
sus andlogos sintéticos obtenidos a partir de soluciones hidrodindamicas generadas por
codigos de calculo de vientos estelares, se requiere de la evaluacion del transporte de
radiacion para medios en movimiento. La confiabilidad de los resultados dependeré del
modelo elegido, de las aproximaciones usadas y de la calidad de las observaciones.

De acuerdo a esto, la medicion de los excesos en el continuo de radio, submilimétrico
y también en el IR, mencionados en la seccién [1.1.1] son la manera més simple para la
estimacién de M. Esto se debe a que el modelado de estas cantidades estd basado en
mecanismos atomicos y de transporte de radiaciéon considerablemente simples. Por el
contrario, el ajuste de lineas espectrales observadas mediante perfiles sintéticos, es un
proceso mas complejo ya que involucra el calculo de poblaciones atémicas en NLTE,
mecanismos de ensanchamiento de perfiles, el transporte de radiaciéon en medios en
movimientos, etc.

Se han realizado numerosas mediciones de las tasas de pérdida de masa de las
estrellas OB a partir de sus flujos en radio, como ejemplo, |Gabler et al.| (1989)) o el
catélogo de Wendker| (1987)), pero como estas estrellas son fuentes en radio débiles, sélo
se han medido flujos de estrellas relativamente cercanas. Otro inconveniente de estas
determinaciones es la contaminacién de radiacién no térmica en el continuo de radio
que consiste, basicamente, en radiacion sincrotréon de electrones relativistas. Su origen
estd asociado a las regiones con generacion de rayos X que pueden deberse a la colision
de vientos en binarias, la acrecién de material en objetos compactos, la formaciéon de
ondas de choque (shocks) en el viento o la actividad en campos magnéticos, entre
otros. Otra fuente de error en esta determinaciéon se produce cuando las hipdtesis
basicas del modelo no se adecuan convenientemente a la estrella, como es el caso de
los apartamientos de la simetria esférica o la falta de homogeneidad del viento (por
ejemplo, por la presencia de grumos de material, fendémeno llamado clumping, seccion
2.6.8]).

Las estrellas con vientos intensos pueden presentar excesos en el IR, los que también
han sido usados para derivar M (por ejemplo, [Bertout et al.|1985). En algunos casos se
ha encontrado que los excesos en el IR son muy intensos y conducen a mediciones de M
muy grandes respecto a las obtenidas a partir del continuo de radio o de Ha. En general,
se atribuyen estas discrepancias a la variabilidad fotométrica de las supergigantes B, o
a la presencia de clumps en los vientos.

La intensidad de los perfiles P Cygni en el UV también se usa para diagnosticar la
tasa de pérdida de masa. El método mas usado para analizar estos perfiles es el llamado
método SEI (Lamers et al.[1987)), que fue aplicado por primer vez por Groenewegen
et al.| (1989). En estos casos, sélo puede estimarse el producto Mgq, donde ¢ es la
fracciéon de ionizacion correspondiente al ion de la linea en particular (Puls et al.[2008a).
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Cuando las lineas estan saturadas, en estrellas de vientos intensos, sélo puede obtenerse
entonces, un limite inferior para el valor de M.

Por dltimo, puede usarse la emisién en la linea Ha para medir M, mediante el ajuste
de perfiles sintéticos obtenidos de codigos NLTE de atmoésfera. Los primeros trabajos
en aplicar esta técnica fueron los de Klein & Castor| (1978), que luego fue aplicada en
numerosas oportunidades (por ejemplo, |Leitherer|1988; Drew|1990; |Lamers & Leitherer
1993; [Crowther et al.|2006; [Markova & Puls 2008} Searle et al.|[2008]).

De acuerdo a su origen, cada una de las caracteristicas citadas de los espectros,
muestrea diferentes partes del viento. Ha diagnostica preferentemente la regiéon mas
densa e interna del viento, préoxima a la estrella y con una rapida aceleracion. La emision
libre-libre en ondas de radio del viento evalia las regiones méas distantes y rarificadas,
que se mueven con una velocidad casi constante. Las lineas de resonancia del UV
incorporan contribuciones de ambas regiones, registrando las partes intermedias. De
acuerdo a [Fullerton et al.| (2006), el uso de las lineas de resonancia en el UV como
estimadores de M tiene algunas dificultades que requieren un modelado més preciso
de las condiciones fisicas del viento. Este problema surge porque la intensidad de estas
lineas esté determinado por la profundidad éptica radial del viento, 7 oc M ¢; Ag, donde
Ag vy ¢; son la abundancia del elemento E y su fracciéon de ionizaciéon para el estado
1, respectivamente. De este modo, si se modela el viento con un ion dominante ¢; ~ 1
de abundancia conocida, puede estimarse M directamente. Esto ocurre para lineas de
los iones dominantes saturadas en vientos suficientemente densos. De lo contrario, las
lineas de resonancia en el UV de iones con fraccién de ionizacién ¢; < 1073 sélo dardn
una medida de M ¢. En esos casos, es necesario estimar la fraccién de ionizacién ¢; muy
precisamente para derivar la tasa de pérdida de masa adecuadamente (Lamers et al.
1999)).

1.2.6. Estimacién de vy

La velocidad terminal de las estrellas tempranas puede medirse directamente en los
perfiles P Cygni de las lineas de resonancia de iones tales como el CIV o Si IV en el UV
(por ejemplo, Lamers et al.||1995). Estas mediciones son confiables cuando las lineas
presentan perfiles P Cygni saturados (figura [1.10]). En estos perfiles, las componentes
en absorcion son tan intensas que han bloqueado toda la radiacion del continuo estelar
en el rango de velocidades v = 0...v,. En estos casos, la velocidad terminal del viento
se mide directamente a partir de la posicién del borde azul, casi vertical, de esta
componente, la cual corresponde al maximo desplazamiento Doppler. Si el perfil no
estd saturado, sélo se tendra una cota inferior para dicho parametro.

La determinacion de la tasa de pérdida de masa a partir de un perfil P Cygni es
menos confiable que la que se obtiene de los excesos en IR y radio. Esto se debe a
que, en su determinacién, se debe aplicar un modelo tedrico en el cual es necesario el
conocimiento preciso de la ley de velocidades, asi como también algunas caracteristicas
del medio, por ejemplo, las poblaciones de los iones en el equilibrio de ionizacion, o la
abundancia relativa de los elementos. Por lo general, la determinacion se realiza con
un ajuste o fitting de los perfiles observados con perfiles teodricos.

Algunas comparaciones entre los valores de M obtenidos a partir de los excesos
de radio y los determinados a partir de la linea Ha se encuentran en los trabajos de

21



1. Los Vientos Estelares en las Estrellas Masivas

T - 1 T

T
N V 1239 ! N V 1239
'

T
|
|
|
| |
| |
‘ : UW i -‘hktf Wi
| \
\
| {
|
m ‘
\
C IV 1548 | C IV 1548
.
\ N
i
I VW
'
|
‘
Si IV 1394 : Si IV 1394

772 T s /4% A

1 L1 I P 1 | TR B P s
—4000 —~2000 0 2000 4000 ~4000 -2000 o 2000 4000

Intensity

Intensity
l
gi; f
R e
’
]
|
|
|
g
{

Velocity (km s™) Velocity (km s™)

Figura 1.10. Ejemplos de la medicién de v, (indicada con la linea a rayas) respecto
a la velocidad correspondiente a la longitud de onda de reposo de cada linea de un
doblete. En el grafico izquierdo se puede ver la determinacién simultanea de v, en
perfiles P Cygni saturados de tres iones diferentes. En el panel de la derecha se observa
la medicién en perfiles no saturados, lo cual disminuye la certeza de los valores. Tomado
de Lamers et al.| (1995).

Lamers & Leitherer| (1993) y de Puls et al. (1996). En muchos casos, aparecen discre-
pancias que han sido atribuidas a la variabilidad fotométrica de los objetos estudiados,
particularmente, en el caso de las supergigantes B (seccion . Se ha propuesto una
explicacién alternativa que se basa en que el viento no es homogéneo. Si hubiera grumos
de materia o clumps, esto incrementaria los excesos IR generando una inconsistencia
con los flujos medidos en He, considerando que la opacidad de Ha es proporcional al
cuadrado de la densidad (p?). En el empleo de Ho como indicador de M hay algunas
fuentes adicionales de incerteza como, por ejemplo, una superposicién (blend) con una
linea de He II en el ala azul en el caso de las estrellas O y las B tempranas.

Para usar lineas en el 6ptico o en el IR, que tienen su origen en la fotosfera o que
pueden estar contaminadas por contribuciones fotosféricas, es necesario considerar un
modelo de viento unificado, es decir, aquel en el que se calcula la fotosfera y el viento
conjuntamente, que se presenta en la seccién [2.3] El marco tedrico para el estudio de
las lineas en el IR es el mismo que para las lineas en el UV. Sin embargo, practicamente
todas las lineas en el IR se forman a lo largo del viento y muestrean distintas regiones
del mismo, dando informacién sobre el campo de velocidades. Aun vientos muy tenues
con tasas de pérdida de masa extremadamente bajas pueden producir intensas lineas en
emision, debido a los apartamientos de LTE causados por la importante contribuciéon
de la emisién estimulada producida en el viento (Najarro et al.|1998).

22



1.3. Breve resena histérica del modelado tedrico de los vientos estelares

1.3. Breve resena historica del modelado tedérico de
los vientos estelares

La idea de que el material puede ser eyectado por la estrella a partir de la presion
de radiacién sobre el material fue sugerida por primera vez por Milne| (1924 1926).
En el segundo trabajo citado, Milne propuso que el corrimiento Doppler debido al
movimiento de los iones podia extender la accién de la fuerza de radiacion, evitando
la atenuacion de la radiacion del continuo en capas mas internas de la atmosfera.

El trabajo de |Lucy & Solomon| (1970) fue uno de los primeros en estudiar y cuanti-
ficar el fenémeno de los vientos impulsados por la radiacién en las lineas. Los autores
demostraron que la absorcion de momento del campo de radiacién de una estrella OB
en un pequeno conjunto de lineas intensas de resonancia en el UV, cerca del maximo
de la distribucién de energia estelar, puede ser suficiente para que el material sea ace-
lerado y escape del campo gravitatorio estelar. Como en este trabajo sélo se considera
la suma de unas pocas lineas épticamente gruesas, los valores de las tasas de pérdida
de masa resultan insuficientes en comparacién con los derivados de las observaciones.

El mayor avance para la teoria de vientos estelares fue realizado por |Castor, Abbott,
& Klein| (1975, teorfa CAK), en el que demostraron que la contribucion de muchas lineas
débiles a la par de unas pocas lineas intensas, podia sobrepasar en un factor 100 a la
sola contribucién de las lineas intensas de resonancia, generando pérdidas de masa
acordes a las medidas. En base a una lista de lineas del C III, pudieron obtener por
primera vez, una solucién hidrodinamica analitica y autoconsistente para los vientos
estelares, compatible con las caracteristicas observacionales de los mismos. (Castor et al.
(1975) propusieron una parametrizacion sencilla pero muy eficaz, para representar a
la aceleracion de radiacién dada por la transferencia de momento del campo radiativo
en un conjunto muy grande de lineas espectrales. Esta parametrizaciéon se basa en dos
parametros, k y «, que miden la cantidad de lineas intervinientes y la capacidad de los
iones para absorber momento, respectivamente (seccién .

Este estudio fue complementado por el trabajo de |Abbott (1982b), donde se pre-
sentaron célculos mejorados de la aceleracién en la linea, incorporando el parametro
para considerar la estructura de ionizacién del viento (seccion [2.2.6). Para obtener la
aceleracion de las lineas, Abbott| (1982b)) mejord sensiblemente el célculo de las opaci-
dades, usando una vasta lista de lineas espectrales con sus valores ¢gf (producto de los
pesos estadisticos y las intensidades de oscilador para las transiciones), extendiéndose
a las seis primeras etapas de ionizacion de los elementos que van desde el H hasta el Zn.
En base a esta informacion, construyo una extensa tabulacién para los parametros de la
fuerza de radiacion, la cual se extiende en un amplio rango de temperaturas efectivas,
densidades y abundancias quimicas.

Tanto |Castor et al.| (1975)) como Abbott (1982b)), obtuvieron las soluciones anali-
ticas para las ecuaciones hidrodinamicas de un viento impulsado por radiacion en el
caso de una estrella puntual (es decir, con un flujo radial de fotones). En dos trabajos
simultdneos, Friend & Abbott (1986)) y [Pauldrach, Puls, & Kudritzki (1986|) ampliaron
la teoria, obteniendo las soluciones hidrodinamicas con la incorporacién a la aceleracion
de radiacion de una correccion que da cuenta de la influencia de los fotones no radia-
les, dando lugar a la llamada teoria m-CAK o CAK modificada (seccién [2.2.8). En el
trabajo de Pauldrach et al. (1986), los autores compararon la fuerza de radiacién cal-
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1. Los Vientos Estelares en las Estrellas Masivas

culada previamente en la llamada aprozimacion de Sobolev (en la que la radiacién sélo
actua en regiones reducidas de resonancia y que es valida para flujos de alta velocidad,
seccion con los resultados obtenidos con la resolucion del transporte de radiacion
mas general, en el marco solidario al fluido (CMF, comoving-frame), demostrando la
eficacia de esa aproximacion.

A través de numerosas contribuciones se fue construyendo la teoria estandar de
vientos impulsados por radiacién. Esta teoria puede predecir la estructura basica de
los vientos de muchas estrellas tempranas aproximando, con distintos grados de exac-
titud, las caracteristicas generales observadas en sus espectros. La teoria estandar de
vientos impulsados por radiacién ha sido muy exitosa para representar la estructura
de los vientos de las estrellas O tanto enanas como supergigantes, asi como también,
al menos parcialmente, los espectros de las B mas tempranas. Su logro méas importan-
te es la elaboracion de la relacion Momento del Viento-Luminosidad (WLR, seccién
Kudritzki et al.[[1995; |Puls et al. [1996), que vincula la tasa de transferencia de
momento, calculada a partir de los parametros globales del viento, con la luminosi-
dad de la estrella. De este modo, la WLR permite determinar distancias galacticas y
extragalacticas para estrellas supergigantes tempranas, mediante el modelado de las
caracteristicas espectrales distintivas de los vientos (Kudritzki et al.[[1999).

En el marco de la teoria estandar de vientos impulsados por radiacion, se han
desarrollado codigos de calculo muy elaborados, capaces de predecir la apariencia del
continuo y de las lineas espectrales. Los codigos mas completos y mayor niimero de re-
sultados son: FASTWIND (Santolaya-Rey et al.[1997; Puls et al. 2005; Rivero Gonzalez
et al.|2012)), CMF-GEN (Hillier||1987; Hillier & Miller|{1998; Hillier & Lanz2001; Hillier
2012)), WM-basic (Pauldrach et al.|[2001; Sternberg et al. 2003) y PoOWR (Hamann &
Schmutz [1987; [Todt et al|[2015]). Sus caracteristicas son resumidas en la seccién [5.2]

A pesar de estos esfuerzos, la teoria estandar de vientos impulsados por radiacién no
es suficiente para explicar la gran diversidad de caracteristicas espectrales que presentan
todas las estrellas masivas. Por ejemplo, los espectros de las estrellas supergigantes de
subtipos espectrales B intermedios y tardios, junto a las supergigantes A, que presentan
importantes discrepancias respecto a las estimaciones de los parametros globales del
viento (por ejemplo, |[Verdugo et al.[|1999; |Crowther et al.|[2006; [Searle et al.| 2008}
Markova & Puls/2008). Otro de los efectos no previstos por la teoria es el mecanismo
de biestabilidad (seccién , que es una transicion discontinua en las caracteristicas
globales (M y vs) de los vientos para estrellas a ambos lados de un determinado
valor de la temperatura efectiva. De acuerdo a |Vink et al.| (1999), la resolucién de este
problema requiere realizar un avance sobre algunas simplificaciones del modelo; para
este caso, un calculo mas detallado del equilibrio de ionizaciones del Fe. Algunas de
estas diferencias se presentan en la seccién [2.6.7]

En otros aspectos, la teoria de vientos impulsados por radiaciéon tiene limitada su
capacidad de prediccion por la propia adopcién de aproximaciones matematicas que
se usan para simplificar los calculos. Un ejemplo de estas aproximaciones es el uso
extendido de una forma fija para representar el campo de velocidades en funciéon de
la distancia, que es la “ley 57 de velocidades (seccién ecuacion . Si bien esa
forma funcional para la velocidad puede obtenerse analiticamente con un valor de /3
restringido a 0.5, como soluciéon de las ecuaciones hidrodindmicas para los vientos bajo
ciertas circunstancias (Castor et al.[|1975), el uso de esta ley se ha extendido sin ninguna
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1.3. Breve resena histérica del modelado tedrico de los vientos estelares

justificacion, para representar la generalidad de los vientos de las estrellas tempranas.
De hecho se usan valores de § tan altos como 3 (por ejemplo, |Kudritzki et al. [1999;
Lefever et al.[2007)).

Por estos motivos se han ido incorporando a los codigos, otros fenémenos y propie-
dades de las estrellas que pueden tener importantes efectos sobre sus vientos. Uno de
estos fendmenos es el line-blocking/blanketing, que considera el bloqueo de la radiacién
fotosférica disponible para acelerar el viento por parte de un nutrido conjunto de lineas
espectrales (line-blocking). Como reaccion se produce una redistribucion de la radiacion
en el continuo en otras frecuencias (blanketing).

También se han realizado considerables esfuerzos para incluir el fenémeno del clum-
ping, ya que la presencia de grumos de material en el viento cambia considerablemente
la manera en que la radiacion se transmite a través del plasma, modificando su capaci-
dad para acelerar el viento. Ejemplos del tratamiento de este efecto pueden encontrarse
en muchos de los trabajos citados sobre los cddigos. En general, su finalidad consiste
en reducir las tasas de pérdida de masa para mejorar los ajustes (seccién . Aun-
que existen muchas evidencias de la presencia de las inhomogeneidades, el tratamiento
que se hace para tener en cuenta el fenémeno es fuertemente dirigido para mejorar los
ajustes con las observaciones y dependen del modelo empleado.

Otra de las mejoras mas importantes a la teoria de vientos impulsados por radiacion
consistié en la incorporacion de la fuerza centrifuga producida por la rotacion estelar a
las ecuaciones hidrodindmicas (capitulo [3)). Muchas estrellas supergigantes B rotan con
velocidades que alcanzan los 100 km s, lo cual contribuye efectivamente a modificar
el potencial gravitatorio estelar y por consiguiente, a sus vientos.

Curé| (2004)) descubri6 que, con esta modificacién, ademaés de la conocida solucién
hidrodindmica de tipo m-CAK (a la que se nombrard como solucién rdpida en este
trabajo), existe una nueva clase de solucién para el viento, llamada solucién Qenga
(Secci(’)n. Esta clase de solucién aparece cuando la estrella rota a altas velocidades,
proximas a la wvelocidad de ruptura. Es habitual expresar la tasa rotacional {2 como el
cociente Vot /Virear, donde V,.o es la velocidad de rotacion en el ecuador estelar v Vi ear
es la velocidad de ruptura o velocidad a la cual debe girar una estrella para que su
fuerza centrifuga equipare a su fuerza gravitatoria. La solucion ey aparece para
valores de 2 2 0.7 - 0.8.

Comparada con la solucion rdpida, la solucion Qena produce un viento mas denso
y lento, con baja v.. De esta manera, se encontré que las ecuaciones hidrodinamicas
para vientos impulsados por rotacion, que son fuertemente no lineales, pueden originar
méas de un tipo de soluciones. Curé & Rial (2004) estudiaron las caracteristicas topo-
légicas de la nueva solucion y Araya et al| (2014) presentaron expresiones analiticas
aproximadas para la aplicacion de las soluciones.

Posteriormente, (Curé et al.| (2011) mostraron la existencia de otra solucién hidro-
dindmica, la llamada solucién ey, (Seccién . La misma aparece cuando se consi-
deran valores altos para el pardmetro ¢ de la fuerza de radiacién, que caracteriza a la
ionizacién del material segtin el formalismo de la teoria CAK (Abbott [1982b; Friend &
Abbott||1986; Pauldrach et al.|[1986; Puls et al.|2000). Esta solucién comparte, en gran
medida, las mismas caracteristicas de la solucion denta, prediciendo vientos mas densos
con bajos valores para v,,. Sin embargo, a diferencia de la solucién Qenia, la solucién
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Olenta €Xiste atin en el caso de rotacion nula.

Resulta importante notar que, aunque las velocidades de los vientos modelados por
las soluciones Qjenta v dlenta SON notablemente mas bajas que las correspondientes a las
soluciones rdpidas, los valores de M pueden ser mayores, del mismo orden o incluso
menores. Esto implica que, para estos modelos, hay un importante reacomodamiento
en la densidad del viento.

La soluciéon Qjenta ha sido propuesta para explicar la formacién de discos alrededor de
estrellas Be (Curé 2004) y, en combinacién con el mecanismo de bi-estabilidad (seccién
2.6.2), para dar cuenta de los discos en torno a las estrellas Ble] (Curé et al][2005));
mientras que la solucion djenia puede representar con buena aproximacion a los vientos
de las estrellas supergigantes A (Curé et al.|2011)). El avance en la comprension de estas
nuevas soluciones y su posible aplicacién para describir a los vientos de las estrellas
masivas se esta llevando a cabo. Esta tesis se enmarca, precisamente, en la exploracion
de estas nuevas herramientas tedricas para el andlisis de los vientos estelares, en este
caso, para las estrellas supergigantes B.

1.4. Objetivos de esta tesis

A pesar de sus notables avances (seccion , la teoria estandar de vientos im-
pulsados por radiaciéon ha demostrado también sus limitaciones, ya que atn persisten
muchas discrepancias entre la teoria y la observacion, como se menciona en la seccién
anterior y se presenta en la seccién [2.6

Por otro lado, la incorporacion de soluciones hidrodindmicas para estrellas en rota-
cién por parte de (Curé| (2004) y |Curé et al| (2011)) abre nuevas lineas de investigacién,
que pueden contribuir a la comprension de los vientos de las estrellas masivas. Estas
soluciones ain no han sido exploradas completamente en sus propiedades, asi como
tampoco han sido evaluadas en su capacidad de modelar las observaciones de los vien-
tos estelares.

Para llevar a cabo una indagacion profunda de las posibilidades que propician es-
tas soluciones, es necesario contar con herramientas potentes de calculo, basicamente,
codigos hidrodinamicos y de transporte de radiaciéon preparados adecuadamente para
analizar a las nuevas propiedades de las soluciones. Es necesario que estos coédigos sean
capaces de dar, a partir de los conceptos tedricos, elementos de analisis tales como los
perfiles sintéticos de las lineas espectrales para su comparacion con las observaciones.

Dado que el conjunto de las estrellas masivas es extremadamente rico y complejo, es
necesario acotar el espacio de analisis a un subgrupo de objetos que asegure cierto nivel
de heterogeneidad pero que, a su vez, comparta caracteristicas comunes suceptibles de
ser modeladas con la teoria estandar. Las estrellas supergigantes B constituyen un
espacio ideal para este estudio ya que, en su extremo de altas temperaturas, guardan
gran semejanza con las estrellas O, para las cuales la teoria estandar ha tenido sus
mayores aciertos. Por otro lado, en su grupo de tipos espectrales intermedios y tardios,
ofrece un gran desafio por la escasez de trabajos previos que modelen sus vientos, lo
que revela su dificultad. A su vez, la variabilidad intrinseca y las dificultades que las
supergigantes B ofrecen al modelado tedrico, asi como también la incerteza sobre su
estado evolutivo, ofrecen un terreno fértil para nuevos descubrimientos.
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1.4. Objetivos de esta tesis

Por todo lo previamente expuesto, en esta tesis se intenta dar respuesta a los si-
guientes interrogantes:

» ;Cudl es la relacion entre la fuerza de radiacién que produce la aceleracion del
viento y las soluciones lentas, y cuales son los dominios de cada una de ellas en
el espacio de los parametros de la misma?

= ;En qué condiciones puede prevalecer una clase de soluciéon sobre otra?

= ;Puede modelarse el viento de las estrellas supergigantes B con las soluciones
lentas? ;Son adecuadas estas soluciones?

= En el caso en que la respuesta anterior sea positiva, jqué consecuencias tiene esta
posibilidad sobre las relaciones mas importantes de la teoria de vientos impulsados
por radiacion, tales como la relacion WLR?

= ;Habria una manera de explorar la variabilidad de las estrellas supergigantes B
en base a alternancia entre las soluciones que adopten sus vientos?

Para dar respuesta a estos interrogantes, en esta tesis se usa a la teoria estandar
para vientos impulsados por radiacion como soporte basico sobre el cual se adiciona
la rotacion estelar y se explora y evalia, la potencialidad de las soluciones adicionales
para dar cuenta de las caracteristicas de los vientos en las estrellas tempranas y sus
espectros resultantes.

En especial, entre las soluciones de tipo Qienta, dlentay 1as clasicas soluciones rapidas,
no se conoce en detalle en qué entornos o condiciones fisicas puede dominar una clase de
solucién sobre la otra y cuales son los limites que separan cada uno de los dominios. De
todas las soluciones, las djenta SOn las soluciones que menos han sido exploradas, atn
siendo las potencialmente mas promisorias por no requerir objetos en alta rotacién.
Resulta claro que las condiciones de ionizacién de los vientos son extremadamente
complejas (ver seccién , lo cual puede permitir que se alcancen valores altos en el
pardmetro §, adaptando a los vientos a las condiciones de la soluciéon diepnta.

Como el analisis de las propiedades distintivas que la aplicaciéon de estas soluciones
pueden producir en el espectro aun no se ha realizado, es necesario obtener, de manera
apropiada, estas nuevas soluciones y, a partir de ellas, extraer las caracteristicas espec-
trales sintéticas correspondientes para ser comparadas con las observaciones. Con este
motivo, en esta tesis se hace uso de dos cédigos de calculo: el c6digo HYDWIND, para
calcular rigurosamente y discriminar las tres soluciones hidrodindmicas posibles, y un
cédigo NLTE de atmosfera unificada, actualizado en el marco de la teoria estandar
y adaptado para las nuevas soluciones, el codigo FASTWIND. Es necesario que este
c6digo pueda resolver convenientemente el transporte radiativo, tanto en la aproxima-
cién de Sobolev con continuo como, de manera mas rigurosa, en el marco de referencia
de los dtomos en movimiento (comoving frame), de forma de evitar el uso de apro-
ximaciones tales como la ley § de velocidades, para usar en su lugar, las soluciones
lentas de Curé. Por otro lado, para su aplicaciéon a las atmosferas densas de estrellas de
tipos espectrales mas tardios (entre las B), también es necesario adaptar este codigo
a las condiciones de los campo de radiacion, de las temperaturas y densidades en las
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que podrian darse inversiones de poblacién de los iones, cuya ocurrencia conlleva a
importantes problemas de convergencia en los codigos (seccion .

Cabe aclarar que, en esta tesis, no se ha tenido en cuenta el tratamiento del clum-
ping debido a que este fendmeno es altamente dependiente de los modelos aplicados
y aqui, por el contrario, se busca comprender caracteristicas mas basicas subyacentes,
concernientes a la ley de velocidades y de densidad, que las modificaciones generadas
por la posible falta de homogeneidades del viento.

Varios resultados parciales del trabajo de esta tesis han sido reunidos en dos ar-
ticulos publicados y en un tercero, que se encuentra en preparacion. Estos articulos
son:

1. |Puls, Urbaneja, Venero, Repolust, Springmann, Jokuthy, & Mokiem! (2005)),

2. Venero, Curé, Cidale, & Araya) (2016b),

3. [Venero, Curé, Cidale, Puls, Haucke, Arcos, & Araya; (2017b)).

Algunos resultados preliminares fueron presentados ademés en diversos congresos,
en colaboracion con otros autores:

= [Venero & Puls (2002),

» Haucke, Cidale, Venero, Cochetti, Torres, Arcos, & Curé| (2012),

» Haucke, Araya, Arcos, Curé, Cidale, Kanaan, Venero, & Kraus| (2015)),

» Venero, Curé, & Cidale] (2016a)),

= Venero, Cidale, Curé, & Haucke| (2017a)),

» |Cidale, Venero, Curé, & Haucke| (2017)).
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Capitulo 2

La Teoria de Vientos Impulsados
por Radiaciéon

Resumen del capitulo: Se presentan las nociones basicas para el desarrollo de la teo-
ria de vientos impulsados por radiacion, en particular, la parametrizacion de la fuerza
de radiacion en lineas espectrales. Se resumen algunos de los logros mds importantes
de la teoria, en contraposicion con las discrepancias que aun subsisten entre los mode-
los y las observaciones, teniendo en cuenta la gran diversidad de caracteristicas de las
supergigantes B. En el caso en que el lector se encuentre familiarizado con la teoria de
vientos impulsados por radiacion y desee acceder directamente al trabajo desarrollado
en esta tesis, se le sugiere dirigir la lectura al capitulo [y, especificamente, comenzando
en la seccion y siguientes.

2.1. Idea conceptual

La teoria de vientos impulsados por radiacién propone que la transferencia de mo-
mento del campo de radiacion estelar a las particulas que forman su atmoésfera extendi-
da (fotosfera y viento), es la responsable de acelerar al viento estelar. La transferencia
de momento tiene lugar cuando un fotén incidente de frecuencia v;,., que proviene de la
fotosfera estelar con una direccion 6;,. respecto a la direccion radial, es absorbido por
un ion. Luego, el fotén es reemitido de manera mas o menos isotropica con direccién de
salida 6,,;, también con respecto a la direccién radial. Este cambio de direccién en el
angulo # sumado al cambio de frecuencia debido al efecto Doppler por el movimiento
del ion, son los responsables de una transferencia neta de momento AP del campo de
radiacion al ion:

AP = h(Vipe €08 Oipe — Vg €08 Osq1) /C (2.1)

Cuando se suman los cambios de momento correspondientes a todos los procesos
de dispersion, las pérdidas y las ganancias debidas a los procesos de reemision en
la direccién no radial se cancelan debido a la simetria isotrépica, quedando activos
solamente, la suma de los procesos dirigidos radialmente. Esto produce una aceleracion
radiativa neta en los iones, que se transmite a la totalidad del plasma que forma el
viento, siempre que el momento ganado sea compartido, via colisiones coulombianas,
con los iones més abundantes de H y He.
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2. La Teoria de Vientos Impulsados por Radiacién

A pesar de que el H y el He son muy abundantes, estos elementos tienen pocas lineas
en las regiones espectrales correspondientes al maximo de flujo (UV) de las estrellas
tempranas. Por esta razon, el H y el He no son los absorbedores més eficientes de
momento. En cambio, los iones de elementos pesados tales como C, N, O, Si, Mg y
particularmente, el grupo del Fe, cuentan con un enorme ntimero de lineas espectrales
en el UV, por lo cual pueden absorber cantidades importantes de impulso del campo
de radiacion.

La transferencia de momento de iones de metales a las especies dominantes se realiza
por colisiones o interacciones coulombianas (Castor et al.|[1976]). Esto se satisface con
facilidad en vientos muy densos y se los modela con una aprozimacion de fluido unico.
Esta aproximacion es valida siempre que el tiempo de escala en el cual los iones activos
transfieren el momento a los iones pasivos sea pequeno, en comparacion con el tiempo
que necesitan los iones activos para escapar de su influencia. El acoplamiento de las
especies quimicas es 6ptimo en los vientos de las estrellas O y WR, pero para vientos
de baja densidad como los que surgen alrededor de las estrellas B y A, puede haber
un desacople entre los iones que absorben momento y el resto del plasma, lo que lleva
a calentamiento friccional y altas temperaturas (Springmann & Pauldrach||1992) o a
vientos con multiples componentes (Krticka & Kubat|2001). Este tltimo caso, ocurre
una fuga de iones (ion runaway), la cual puede producir pequenas tasas de pérdida
de masa y grandes velocidades términales. En esta tesis no se consideraran estos casos
extremos.

2.1.1. Hipodtesis de la teoria estandar

Los vientos estelares impulsados por la presién de radiacién se obtienen como solu-
cion de las ecuaciones de conservacion de masa, de momento y de energia aplicadas al
flujo de materia alrededor de las estrellas. Para resolver estas ecuaciones, es necesario
hacer uso de aproximaciones que simplifican los modelos. La teoria basica de vientos
impulsados por radiacion estéd desarrollada bajo algunas hipotesis generales que pue-
den relajarse al incorporar nuevos fenémenos como, por ejemplo, la rotacion estelar. En
esta seccion se resumen las aproximaciones basicas de esta teoria para, més adelante,
indicar cuales de estas suposiciones son adoptadas o no en esta tesis.

Una de las principales hipotesis de la teoria consiste en suponer que los vientos
estelares son sistemas estacionarios, cuyas caracteristicas ya se han estabilizado en un
régimen de velocidades y una estructura de densidad que no cambian con el tiempo.
Esta suposicién no es completamente correcta ya que hay muchas evidencias de la
variacién espectral y fotométrica temporal que presentan las supergigantes B (ver por
ejemplo, la seccién [I.2.1] o algunos trabajos como los de Bresolin & Kudritzkil [2004;
Clark et al.[2010; Chesneau et al.[|2014; Kraus et al.[2015a). También, en contra de esta
hipotesis, se puede citar la presencia de Componentes Discretas en Absorcién (DACs,
por su nombre en inglés: Discrete Absorption Components), que son componentes en
absorcién que se superponen a los perfiles de algunas lineas espectrales y que migran
a través del perfil hacia el azul (seccion . Sin embargo, se debe enfatizar que las
propiedades basicas de los vientos, tales como las velocidades terminales y las tasas de
pérdida de masa, pueden ser predichas en valores medios con aceptable precisién con
la aproximacion estacionaria (Puls et al.[2008b)).
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2.1. Idea conceptual

También la teoria estandar supone que el viento es homogéneo y que puede ser repre-
sentado con una estructura de densidad y de velocidades de variacion suave, adoptando,
ademas una composiciéon quimica constante a través del viento. Esta hipodtesis se ha
puesto fuertemente en discusién en la ultima década por el problema del clumping,
como fue mencionado en la seccién [I.2.5] sobre el cual se ha dedicado considerables
esfuerzos (por ejemplo, [Puls et al.[[2008b; [Prinja & Massal[2010; Surlan et al.[[2013;
Sundqvist et al.|[2014])).

El problema del clumping se vincula estrechamente con el hecho de que los vien-
tos impulsados por radiacién son intrinsecamente inestables, por lo que se prevé la
formacion de pequenas perturbaciones a lo largo de su extension, tanto en densidad
como en velocidad (seccién . Esta condicion genera apartamientos a la hipotesis
de estacionareidad y homogeneidad del viento. Estas perturbaciones no estan incluidas
en la teoria estandar.

Otra de las hipdtesis importante concierne a la geometria de los vientos. La ma-
yoria de los modelos son considerados usando simetria esférica, es decir, se trata de
modelos 1-D cuya tnica variable es la distancia r al centro del sistema. Resulta claro
que hay firme evidencia de que muchas estrellas tempranas tienen severos apartamien-
tos de esta geometria. Particularmente, las supergigantes Ble] transitan una fase en
la cual eyectan grandes cantidades de material, el que se acumula en una estructura
circumestelar discoidal, detectables a través de las emisiones de polvo y de moléculas
como el CO y el SiO, y moviéndose en orbitas keplerianas (Kraus et al.[2015b). Tam-
bién pueden apreciarse estructuras asimétricas en nebulosas con forma de “reloj de
arena” (hourglass) en supergigantes B como es el caso de Sher 25 (Hendry et al.|2008;
Taylor et al|[2014)), observable en la figura . Estas evidencias hace presuponer que
la eyeccién de materia no sigue patrones con simetria esférica. A pesar de estos casos
que comprenden objetos de subclases muy especificas entre las estrellas tempranas y,
probablemente, la mayoria sean etapas transitorias en la evolucién de las mismas, en
general, las estrellas pueden ser consideradas como esferas y al viento como un flujo de
materia en expansion radial, como una aceptable primera aproximacion.

En el modelo estandar, es usual la adopcién de una ley de velocidades analitica
simple llamada ley # de velocidades en lugar de la soluciéon completa de las ecuaciones
hidrodinamicas. Historicamente, una de los primeros trabajos en proponer la forma
funcional general de la ley fue hecha por |Lamers & Rogerson| (1978)), la que se usé
extensamente por ser muy apropiada para describir las caracteristicas observadas en
los vientos estelares de estrellas supergigantes O y B tempranas. Su justificacion teérica
se obtuvo en el trabajo de |Castor, Abbott, & Klein (1975]), como se ve en la seccion
[2.2.10] que encontraron a esta forma para la ley de velocidades, como solucién analitica
hidrodinamica de los vientos impulsados por radiacién, con un valor del parametro /3
de 0.5.

La ley 8 de velocidades tiene la siguiente expresion:

o(F) = va (1—b%)ﬁ, b= 1- (@)é, (2.2)

Voo

donde R, es el radio de la estrella. La figura muestra la forma de esta ley de
velocidades para diferentes valores del parametro f3.
La constante b fija en v(R,) al valor inicial de la velocidad en el borde interno del

31



2. La Teoria de Vientos Impulsados por Radiacién

500

450
400
350 -
300 -
— 250 -
200 -

150 -

100 -
50 -

0 | | | | | | | | | |
0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20 22

r/R«

0.5
1.0
1.5
2.0
2.5
3.0

Figura 2.1. Ejemplos de la forma funcional de la ley 8 de velocidades, para una velocidad
terminal v, de 500 km s™! y una velocidad inicial de 0.1 km s~!. Las velocidades estan

expresadas en unidades de km s~!.

viento que, en general, se lo considera del orden de la velocidad isotérmica del sonido
a (ecuacié, en esa regién. Normalmente, la especificacion de ese valor no incide
demasiado en los calculos tedricos del espectro. En general, v,, como (8 son parametros
de ajuste a ser determinados a partir de mediciones en el espectro estelar (ver seccion
2.2.9).

El pardmetro 8 da una estimacién de cuan progresiva se da la aceleracion en el
viento. A mayor valor de 3, mas lejano es el punto en el cual se alcanza v.,. Para
las estrellas O y B tempranas sus valores estan comprendidos, aproximadamente, en
el rango que va desde 0.7 a 1.5 (Puls et al.|[1996; Kudritzki & Puls/[2000)). En el caso
de estrellas supergigantes de estos tipos espectrales, 8 toma valores considerablemente
mayores a los de ese rango (Lefever et al.|2007; Markova & Puls/[2008)). Por su parte,
las estrellas supergigantes A se modelan con las valores atin més altos: § = 3...4 (Stahl
et al. [1991). Cabe mencionar que no hay una justificacién teérica para estos valores
tan altos adoptados para el pardmetro .

En la teoria estandar tampoco se consideran las fuerzas viscosas y por consiguiente
la deposicién de energia y momento por estos factores, como asi tampoco la rotacion
estelar. De la misma manera, se prescinde de la presencia de campos eléctricos o mag-
néticos, y de la posible binariedad de las estrellas.

2.2. Ecuaciones hidrodinamicas basicas

La primera de las ecuaciones basicas que modelan un viento estelar es la ecuacion
de conservacion de masa:
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ap B
2% + V- (pv) =0, (2.3)

donde p es la densidad y v es el vector VelocidadE], ambas cantidades dependientes de
la posicion y del tiempo. Esta expresion es valida para un elemento de volumen dV'.
Si se integra esta ecuacion sobre el volumen V' contenido en una esfera de radio r de
la cual dV' es un elemento de volumen, la ecuacion queda de la forma:

0
— [ pdV+ | V-(pv)dV =0. (2.4)
ot |, v

La integral de la densidad sobre el volumen es equivalente a la masa M, de la
estrella. Por lo tanto, el primer término del miembro izquierdo de la ecuacion es
la variacion en el tiempo de la masa estelar, que puede expresarse como una derivada
total de la forma:

— [ pav =— =M, (2.5)
\%4

la cual es una derivada negativa porque se supone que la masa contenida en el volumen
estd disminuyendo. La cantidad M es la tasa de pérdida de masa definida en la seccién
124

En el segundo término del miembro izquierdo de la ecuacion puede usarse el
teorema de la divergencia [, F -#dS = [,V - FdV (donde dS es un elemento de
superficie S que rodea al volumen V', F' es un campo vectorial dado y 7 es un versor en
la direccién perpendicular a la superficie), transformando la integral sobre el volumen
en una integral del flujo de materia que atraviesa la superficie. Si se adopta la simetria
esférica, es decir, si las variables s6lo dependen de la coordenada radial r, el flujo de
materia pv es idéntico para cada elemento de superficie. Si, ademas, se supone que el
medio es homogéneo, la integral se transforma como:

/ V. (pv)dV = /(pv) -7 dS = 4mr?pu. (2.6)
v s

donde v = v - # (con ¥, el versor radial), es la proyeccién en la direccién radial del
vector velocidad.
Con estas consideraciones, la ecuacion [2.3] queda como:
dM,

M= — e 472 pv = constante, (2.7)

que es la expresion integral de la ecuacion de continuidad, en simetria esférica.

La segunda ecuacién a considerar es la ecuacion de conservacion del momento lineal
o ecuacién de Navier-Stokes (Landau & Lifshitz||1987):

) 1 1 1
8—'; Ho Vjp=— VPig+ NV + (C+ V(T v)| (2.8)

!Nota: En las férmulas, las cantidades expresadas en negrita denotan vectores.
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cuyo miembro izquierdo corresponde a la aceleracién de un elemento de volumen Dwv/ Dt
(expresada como derivada lagrangiana) y esta constituido por dos términos. El primer
término es la derivada 0v/0t, que representa el cambio de velocidad que ocurre en el
elemento de volumen durante un dt en un punto fijo del espacio.

El segundo término del miembro izquierdo, corresponde a la diferencia entre las
velocidades (para un mismo instante de tiempo) que existe entre dos puntos separados
en una distancia dr, entre ambos extremos del elemento de volumen elegido. Usando
un sistema de coordenadas (x,y,z) auxiliar, este término puede expresarse como:

drov dydv dzOov dr
g%ﬂLdtay—l—%%—(%-V)v—(v-V)v, (2.9)
como aparece en la ecuacion 2.8

El lado derecho de la ecuacién contiene la sumatoria de fuerzas por unidad de
masa que producen la aceleracion del elemento de gas. El primer término representa el
gradiente de presion del gas P. El segundo término corresponde a las fuerzas externas
tales como la gravitacion o las fuerzas radiativas, reunidas en el vector g. El tdltimo
término corresponde al frenado por la viscosidad del gas, caracterizado por los coefi-
cientes de viscosidad 1 y ¢ (ecuacién 15.6 de Landau & Lifshitz/[1987)), los cuales son
despreciables en los modelos de vientos estelares porque las densidades son muy bajas.
Por lo tanto, la ecuacion se simplifica a la expresion:

ov
ot

En un sistema de coordenadas esféricas, en el cual el vector velocidad es v =
(vr, Vg, V), la ecuacion vectorial contiene tres componentes:

1
+ (v Vo= — VP+g (2.10)

avr+v %+%avr Ys 8UT_1(U2+U2>__18_P+
ot "or  r 00 rsinbop v Y por Ir
81}9 81)9 Vo 8’09 ) 82)9 1 1 8P

W—era——f— 89 rsind a¢ + - (UTUQ—UiCOtQ) = p7‘ 39 + 9o, (2.11)
81)45 8 Vg Vo 8U¢ Vg 8U¢ ¢> 1 (9P
ot o or r 90  rsind 0¢ T @r + vy cotf) = ~ prsinf 0¢ + 9¢)

donde el vector de las fuerzas externas tiene como componentes: g = (g, 9o, gs)-

En un sistema estacionario, en cada punto del espacio habra siempre la misma
velocidad, por lo cual el término dv/dt de la ecuaci(')n se anula. Esta simplificacion
corresponde a anular el primer término del miembro izquierdo de cada una de las
ecuaciones 2111

Si ademads se considera que el sistema tiene simetria esférica, el vector velocidad
estard representado como v = (v,,0,0). Por simplicidad, se omitird el subindice r y se
llamaré directamente v a la componente radial de la velocidad. Por otro lado, sélo se
consideran fuerzas actuando en la direccién radial, de modo que el vector de fuerzas
serd g = (¢, 0,0).

En estas condiciones s6lo queda la primera ecuacion del sistema [2.11] con la forma
simplificada:
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v 10P
V— = ——— 4, 2.12
or p Or J (2.12)
donde v y g, son las componentes radiales del vector velocidad y de las fuerzas externas,
respectivamente. Para las fuerzas se considera, aqui, la suma de:

GM,
g = =3+ GG+ (213)

siendo el primer término, la fuerza gravitatoria y los dos siguientes, la fuerza producida
por la transferencia de momento a través de la radiaciéon del continuo y de lineas,
respectivamente.

Considerando que el fluido se comporta como un gas ideal, puede reemplazarse la
presion P por la ecuacion de estado:

= pa*. (2.14)

donde N es la densidad numérica de particulas, kg es la constante de Boltzmann y my
es la masa del &tomo de hidrégeno. En la ultima igualdad de esta ecuacion se introduce

la velocidad isoterma del sonido a:
kT
a=4/—, (2.15)
pwmpy

que, aunque depende de la temperatura, se la considera constante (calculada a partir
de un valor de referencia de T'). Esta simplificacion se basa en que, como los gradientes
de temperatura de los vientos son suaves, se los modela como sistemas isotermos. En
la ecuacién [2.14] i es el peso molecular medio de las particulas de gas, que representa
el nimero de particulas por nucleén que incorpora cada especie que aporta masa. Esta
cantidad se considera constante para una dada composicién quimica. Por ejemplo, si
el medio esta formado por hidrégeno puro neutro, se aporta una sola particula para
un sélo nucleén, entonces = 1/1 = 1. Si el medio estd formado por hidrégeno puro
ionizado, se aportan dos particulas (p* y e), entonces p = 1/2. Si el medio estd
formado por helio puro ionizado, se tendrdn tres particulas (ntcleo y dos e~) para
4mpy (nucledn), entonces p = 3/4. Para metales ionizados, el nimero de nucleones es
dos veces el ntmero Z, entonces 1/u = (Z 4+ 1)/(2Z). En general, para una mezcla,
se cumple que 1/p =Y. X;/p;, donde a cada especie i le corresponde una fraccién de
masa X;. Entonces para una mezcla completamente ionizada, p puede ser aproximado
como:

1 3 1

—=2X+-Y+-Z. 2.16

. +¥+3 (2.16)
donde X, Y y Z son las fracciones de masa del hidrégeno, del helio y de los metales,
respectivamente, de modo que X +Y + Z = 1. En el caso de composicion solar,

X =073Y =024y Z =0.03, de modo que p = 0.604.
Reemplazando p de la ecuacién 2.3 y expresando la ecuacion 2.12] con derivadas
totales, se obtiene:
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a?\ dv  2ad®> da?
2y = _= _ = . 2.17
(U v ) dr r dr T (2.17)
donde
Grad = grc(’zd + gfadv (218)

es decir, la fuerza de radiaciéon es la suma de las contribuciones de la aceleracion
producida por la radiaciéon en el continuo y en las lineas espectrales. En la ecuaciéon
2.17, el término —da?/dr es aproximadamente cero, ya que vientos son considerados
casi isotermos.

La especificacion de la velocidad y la densidad para cada punto a lo largo del
viento desde la superficie estelar (es decir, la ley de velocidades y la ley de densidades,
respectivamente), da una descripcién hidrodindmica completa del viento en un sistema

1D.

Finalmente, la tercera ecuacién a considerar es la ecuacién de conservacion de la
energia, que puede expresarse como:

aa—];—i—v-VP— <%) {%—i—v-v,o} = H(T), (2.19)
donde P es la presion del gas y la constante v es el cociente de los calores especifi-
cos C,/C,, que vale 5/3 para un gas ideal monoatémico. Esta ecuacion que establece
la conservacién de la energia interna, siendo H(T') la tasa neta de calentamiento o
enfriamiento, la cual es dependiente de la temperatura 7. En los vientos de estrellas
tempranas, los términos de calentamiento y enfriamiento radiativo en H(7') dominan
esta ecuacion, y las escalas de tiempo para las cuales el gas gana o pierde energia son
cortos en comparacion con las escalas de tiempo del flujo.

La ecuacién establece una ley de temperaturas T'(r) a lo largo del viento, siendo
la condicion de equilibrio radiativo, una de sus formas més frecuentemente adoptada.
Drew| (1989) mostré que, para el caso de equilibrio radiativo, la temperatura decae
lentamente con el radio, desde un valor de ~ 0.8 Tt en la superficie estelar, hasta
~ 0.6 T.g, a una distancia del doble del radio estelar. Por esta razon, es comun que se
adopte, directamente, una ley de temperaturas constante, con un valor de alrededor de
0.75 Teg para todo el viento.

2.2.1. La aceleracion debida al continuo de radiacion

Para documentar las aproximaciones usadas en la teoria estandar de vientos impul-
sados por radiaciéon para obtener una expresion para la aceleracion total debida a la
radiacién, se siguen los lineamientos planteados por (Cranmer| (1996).

La aceleracién g© ; que aparece en la ecuacién , se debe al continuo del campo
de radiacién en un punto r. Se trata de una de las vias para transferir momento del
campo de radiacion al fluido por medio de la absorcién y la dispersion (scattering) de
fotones del continuo por parte de electrones e iones. La expresion mas general de esta
aceleracion es:
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gSa(r j{/ ke L, (r,m) ndw dv (2.20)
v=0

donde k¢ es el coeficiente de extincién total (absorcién més dispersion) de la radiacion
de continuo. El versor n indica la direccién del flujo de campo de radiacién, el cual es
integrado para angulos solidos w que rodean esta direccién.

En las estrellas tempranas, la contribucién a la transferencia de momento debido a
la dispersiéon de la radiacion por los electrones libres es mucho mayor que la generada en
las transiciones libre-libre o las ligado-libre. Por lo tanto, se considera ko = g, como la
opacidad por dispersion Thomson, despreciando las otras contribuciones mencionadas.
Considerando que o, es practicamente constante, la ecuacion [2.20] se simplifica como:

gfadz—ae%/ I, (7, #2) it dw dv (2.21)
&
v=0

La integral doble de esta ecuacion equivale al primer momento del campo de radia-
ciéon, es decir, el flujo, y al ser integrada a lo largo del espectro, es el flujo bolométrico.
Este flujo, en simetria esférica puede escribirse como:

L.
472’
donde L, es la luminosidad bolométrica de la estrella y r la distancia al centro estelar.

De esta manera, la aceleracion debida a la absorcion de radiacion del continuo es:

(2.22)

=

c oL,
Grad =

2.23
Arr2e’ (2.23)

La dependencia con r—2 de la ultima ecuacién permite unir este término con el
correspondiente a la aceleracion de la gravedad:

GM.(1—T)

2 , (2.24)

g+ grc;d = -
donde T" es:

B oL, B L,
a 47TCGM* - LEdd’
siendo Lggq la luminosidad de Eddington, que es el valor maximo de la luminosidad que

equilibra exactamente la gravedad de la estrella, manteniendo la condicién de equilibrio
hidrostético.

(2.25)

2.2.2. La aceleracion debida a la absorciéon de momento en las
lineas espectrales

La aceleraciéon debida a la contribucion de numerosas lineas espectrales individuales

€S:
gt . (r j{ / (r,m)ndwdv (2.26)
lmeas
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en la que Kr(v) es el coeficiente de absorcién en lineas, cuya dependencia con la fre-
cuencia puede expresarse usando la funcién normalizada de perfil de linea ¢(v — /),
como:

kp(v) =k o(v —1) (2.27)

Esto permite reescribir a la aceleracién como:

gt .(r) = Z %7{/ o(v—1v') L,(r,n)ndwdy (2.28)

lineas

y considerando que la frecuencia del fotén emitido por la estrella es vy, los iones del
flujo de materia lo recibirdan con el desplazamiento Doppler:

V=1 {1 + %n : 'u('r)] . (2.29)

Comunmente se define la variable x, como el desplazamiento en frecuencia a partir
del centro de la linea, en unidades Doppler:

- (”A_VZO) (2.30)

donde se define el ancho Doppler como:

Avp = vguy,/c, (2.31)

con vy, la velocidad térmica, es decir, la velocidad media de los iones que conducen al
flujo de gas. Esta velocidad puede calcularse como:

2kgT
AimH

U, = , (2.32)
en la que A; es la nimero mésico (cantidad de nucleones) de los iones. La vy, pue-
de compararse con la velocidad isoterma del sonido a, definida en la ecuacién

haciendo:
Vg, 2 Zi+1
Zth — 2.
a \/Ai \/ Z;iA; ’ ( 33)

siendo la ultima igualdad, para valores de p correspondientes a iones pesados, tales
como el C, el Ny el O. En el caso del O, Z = 8 y A = 16, la ecuacién da una
relacion vy, /a de 0.265. Algunas veces, se usa el valor de vy, calculado directamente
para el 4tomo de H, como una medida de calibracién, para el cual vy, /a 2 1.

Con estas expresiones, la aceleracién debida a la absorcion de momento en lineas

(ecuacién [2.28) queda:

Gra(r) =) K%VD f/ ¢ (w—w) I,(r, %) # dw d (2.34)
lineas =—00

Uth

38



2.2. Ecuaciones hidrodinamicas basicas

en la cual se ha extendido intencionalmente el limite inferior de integracion en z a
valores negativos, considerando que la funcién perfil es una funciéon angosta y acotada
de la frecuencia.

Para hacer mas simple la ecuacion [2.34] es necesario disponer de una forma explicita
para la intensidad especifica I,(r, 7). La intensidad especifica puede expresarse como
solucién formal de la ecuacién de transporte radiativo en su forma general (Mihalas
1978):

I(1,) = / S,(r,) e~ qt, + I1¢e ™, (2.35)
0

en la que S,(7,) es la funcién fuente de los fotones de la linea espectral creados en el
viento. La intensidad especifica I7 representa el campo de radiacién de la estrella que
alcanza al punto en cuestion, caracterizado por 7,. La profundidad optica de la linea
7, para el medio en movimiento en una direcciéon arbitraria [, se define como:

T, = /Olm p(l) <ﬂ? - ﬁ#h(r)) dr', (2.36)

Figura 2.2. Referencia de los vectores y angulos que se usan para ubicar al punto donde
se calcula la aceleracion radiativa en el viento. Mas detalles en el texto.

La integral de esta ultima expresiéon se extiende a lo largo del camino [’ en la
direccion arbitraria 72. Siendo 7 la posicion de la superficie estelar desde donde se
emite el foton (I’ = 0) y 7/, el vector que seniala el punto en el cual se estd evaluando
la aceleracién (donde I” = [). En esta suma vectorial, que se esquematiza en la figura

2.2 se cumple:
v =19 +I'n. (2.37)
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La intensidad especifica expresada segtun la ecuacion debe reemplazarse en la
expresion de la aceleracién radiativa debido a las lineas (ecuacién . Sin embargo,
el término que corresponde a la integral de la funcién fuente de los fotones de linea
creados en el viento resulta ser muy pequeno y, en principio, puede despreciarse. Esta
contribucion de radiacion difusa de fotones producidos por dispersion o emisién a lo
largo del viento estd sistematicamente desplazada al rojo por el movimiento monoto-
namente acelerado del viento y, por otro lado, la suma de sus componentes da una
contribucion simétrica en la direccién radial, la cual es considerablemente menor que
la radiacion proveniente de la fotosfera estelar. Esta contribucion solo se desprecia para
el calculo de la fuerza de radiacion, pero no en el transporte de radiacion, como se ve
en la secciéon B.1.20

Se obtiene entonces:

L KLAI/D > n- ’U(’I") c Ty
= —— 1 "1 dwd 2.38
grad(r) lm%s c \%/:Oo ¢ (.T ) v € n dw ax ( )

Uth

en la cual la profundidad éptica 7, estd dada por la expresion de la ecuacién [2.36]

2.2.3. La aproximacién de Sobolev

La integral en la definicion de la profundidad éptica dada por la ecuacién
es complicada y requiere de aproximaciones para ser resuelta. Sobolev| (1957, (1960)
introdujo una aproximacion extensamente aplicada en la teoria de vientos impulsados
por radiaciéon. Esta aproximacion, aplicada al transporte de radiacion, es resumida
en la seccion y puede consultarse, para méas detalle, por ejemplo, en el trabajo
de Rybicki & Hummer| (1978). En la aproximacién de Sobolev se supone que, si las
velocidades del fluido son suficientemente altas, la funcién perfil de linea domina la
integral de la ecuacion a lo largo del camino [/, limitando su valor a una regién
estrecha para la cual el rango de frecuencias coincide con la capacidad de absorcion del
ion, debido al corrimiento Doppler producido por el campo de velocidades. En ese caso,
la opacidad kp, y la densidad p(I") pueden ser considerados constantes y ser extraidas
de la integral.

La condicién para que la aproximacién de Sobolev se verifique es que la frecuencia
del foton que es absorbido por un ion en el marco del observador cambie en un valor
Avp, un ancho Doppler, cuando la velocidad del fluido se incrementa de v a v + vy.
De esta manera, en esta aproximacion, la interaccion entre los fotones y el material del
viento se da en una regién muy localizada, conocida como region de resonancia.

En férmulas, la condicion puede escribirse en términos de la llamada longitud de
Sobolev (Lsop), la cual debe ser mucho menor que la escala de altura H,, caracteristica
del medio. Es decir:

v
< H p

L = =
P dp/dr T dv/dr’

Uth
N ——— 2.
sob dU/d’f’ ( 39)

la cual implica que, o bien vy, es muy pequena comparada con las velocidades tipicas
del viento o que estas velocidades son supersénicas (v >> vy, ). Considerando que vy, =
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0.3a < a (siendo a la velocidad del sonido isoterma, definida en la ecuacién , aun
en el punto sénico del viento (v = a), la condicién de Sobolev también se satisface.

Bajo la aproximaciéon de Sobolev, la profundidad éptica dada por la ecuacion [2.36
puede escribirse como:

7,(r) = kL p(r) /Olgzs (a: — M) dl'. (2.40)

Uth

Considerando que el viento es monétonamente creciente, se puede hacer un cambio
de variables:

v . !/
o= U (2.41)
Uth
1 1
dr' = ——d[n-v(r')) = ——n-V[n- o(r)dl (2.42)
Uth Uth

En la dltima igualdad se tuvo en cuenta que, de acuerdo a la ecuacion dr' =
ndl’ y que el vector 72 es constante.

El factor 7 - V[72 - v(7')] es muy importante porque contiene el gradiente de velo-
cidades, que surge del cambio de variables. Para una direccion arbitraria . que forma
un angulo # con la direccion radial, en un flujo puramente radial, este factor toma la
forma (ver la demostracion en el apéndice [1)):

n-Vin- o) = ,u2% + (1 — p?)-, (2.43)

v
r
donde p = cos 6. Si se consideran direcciones radiales (= 1), el factor se simplifica al
gradiente puro de la velocidad radial (Qv/0r).

El gradiente de velocidades es una funcién lentamente variable en el camino de
integracion, por lo que este factor también puede extraerse de la integral de la ecuacion
2.40, como se hizo para k; y p. Por lo tanto, con el cambio de variables, la ecuacion
toma la forma llamada profundidad optica de Sobolev:

Tsob(T,7) = 7o (2, 7) (2.44)
donde

Uth Ush
TRV - =k p Loy, (245
0 Lp (nV[n ’U(fﬂ)]) Lp <M2%+(1—M2)§> Lp b ( )

que ofrece una definicién mas adecuada para la longitud de Sobolev Ly, y

O(z,7r) = / (") dx'. (2.46)
z—1-v(r) /v

La funcién ®(z, r) es proporcional a la funcidn error para un perfil de tipo Doppler

puro o es una funcién escalon, si el perfil es una delta de Dirac. EI primer caso se ilustra

en la figura 2.3
Por lo tanto, la ecuacién queda:
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1.0 -

0.5 -

@(Av)

0.0

O(AV)

X

Figura 2.3. Para un perfil de linea ¢(x) de tipo gaussiano (arriba), la correspondiente
funcién ®(z) es proporcional a una funcién error (debajo).

I KLAvp > c —1o®(x,r) &
= I 0= dwd 2.47
grad lmgs c %/:_OO ¢($) v € nawar, ( )

en la cual IS puede extraerse de la integral en = como [°(w), ya que es una funcién que
varfa muy lentamente con la frecuencia y el perfil ¢(x) es muy delgado. Entonces se
obtiene:

c

A o0
eI ]f I%(w) i / e dd(a,r),  (248)

lineas =—00

que puede resolverse obteniendo finalmente:

1—e™
gl = 3 e f{ 19(w) it dw [—6] . (2.49)

C T0

lineas

Para evaluar esta aceleracién es necesario sumar sobre miles y millones de transi-
ciones individuales que aporten momento a los iones que impulsan al viento.

2.2.4. Aceleracion radiativa para fuentes puntuales

La expresion més simple para la aceleraciéon radiativa surge si se supone que la fuente
es puntual, es decir, que todos los fotones provenientes de la estrella son radiales. Esta
es la aproximacién que usaron Lucy & Solomon| (1970)), Castor, Abbott, & Klein| (1975)
y |Abbott| (1982b)), en los albores de la teoria CAK.
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Si los fotones son todos radiales, en la ecuacion 2.49 la forma de la intensidad
especifica sera:

© Anr?
donde la funciéon delta de Dirac restringe todas las direcciones, excepto la radial 7.

En tal caso, la integral sobre los dngulos so6lidos de la ecuacion [2.49| puede resolverse
sencillamente dando, para la expresion de la aceleracién radiativa en una tnica linea

espectral:
L,\ L, [1—e
gl = "1 <V°L ) { ‘ } . (2.51)

c? 42 To

)

5(# — 7) (2.50)

Si la linea en cuestion se encuentra cerca del extremo de la distribucion de energia
del continuo, el cociente vyL, /L, vale aproximadamente 1.

El comportamiento de la aceleracion radiativa es diferente para las lineas éptica-
mente delgadas que para las lineas Opticamente gruesas. Esta dependencia puede verse
en la ecuacién 2.51] como:

1. Lineas 6pticamente delgadas (7p < 1): El corchete de la ecuacién tien-
de a la unidad, entonces la aceleracion para estas lineas (indicadas como opt.

delgadas) queda:

Krm Ly

gfad<opt. dclgadas) = (252)

2 Amr?

En este caso, la dependencia con la inversa del cuadrado de la distancia permite
unificar esta aceleracion con la aceleracion debida al continuo de radiaciéon en una
gravedad efectiva g.s:

GM,.(1—T —Tq4y)

r2

gef = g —'— grc;d —|— gfad(apt delgadu,s) = — (253)

donde:

Nyer K1, Vin L
g = ————, 2.54
del 42 G M, ( )
y Nge es el nimero de lineas opticamente delgadas. De esta manera, la con-
tribucion de las lineas 6pticamente delgadas consiste en disminuir la gravedad
efectiva.

2. Lineas épticamente gruesas (75 > 1): El corchete de la ecuacién tiende
a 7, por lo que, usando la definicién de la ecuacién [2.45, la aceleracién para
estas lineas (indicadas como opt. gruesas) queda:

I KU Ls 1 L, dv
opt. gruesas) — _ —_— = — —_-— . 255
Grad ) 2 Admr? (7'0 ) 4mr? pc? < dr ( )

43




2. La Teoria de Vientos Impulsados por Radiacién

En este caso, como las lineas son 6pticamente gruesas, todas entran en resonan-
cia con los fotones que han sufrido un corrimiento al rojo debido al gradiente del
campo de velocidades, que entra linealmente en la aceleracion. Se puede notar
que aqui, la misma aceleracion que establece el campo de velocidades depende,
a su vez, del gradiente de la misma estructura de velocidades. Esta es una re-
troalimentacién no lineal muy importante en la teoria de vientos impulsados por
radiacion.

Para calcular de una manera mas adecuada la aceleracién radiativa se deben tener en
cuenta, simultaneamente, tanto lineas 6pticamente gruesas como 6pticamente delgadas.

2.2.5. Aceleracion radiativa para un conjunto de lineas espec-
trales

La aceleracion radiativa debido a un conjunto de lineas en la aproximacién de Sobo-
lev tiene la forma dada por la ecuacion [2.49] En esta ecuacién se debe sumar sobre todas
las lineas espectrales que contribuyen a la aceleracion para todos los iones posibles. El
calculo directo de la aceleracion con objeto de obtener la soluciéon hidrodindmica del
viento usando esa forma es completamente desventajosa, ya que implica la incorpora-
cién previa de una enorme cantidad de informacion sobre los niveles atomicos y datos
relativos, junto a extraordinarios esfuerzos de calculo. Distintos autores han propuesto
algunas formas de enfrentar este problema, con diferentes grados de sofisticacion.

Los primeros intentos exitosos fueron los de [Lucy & Solomon| (1970)), que sélo con-
sideraron lineas intensas de resonancia. Luego |Castor et al. (1975) extendieron la base
de datos a numerosas lineas débiles. En ese trabajo, se propone que la aceleracion del
viento debido a la absorcién en las lineas en una atmosfera en expansion radial puede
escribirse como:

L o F

Gha = T (1), (2.56)

una expresion que puede obtenerse sumando los términos de la ecuacion para
todas las lineas espectrales consideradas, y usando la definicién de ancho Doppler Avp
(ecuacién. En la ecuacién F es el flujo integrado sobre las frecuencias y o, la
opacidad por dispersién de electrones. Nuevamente, la aceleracion queda expresada en
términos de la aceleracién producida por el continuo, es decir, o.F/c. La contribucién
de las lineas esta condensada en el factor .Z(t), llamado multiplicador de fuerza, que
estd definido como:

M) = A”PE’F ”%(1 —e M, (2.57)

lineas
donde F), es el flujo emergente del disco estelar, n es el cociente entre la opacidad de
la linea y la opacidad de dispersion Thomson, dada por:

we? /g — N/ Gu

n= mecgu Ju po.Avp

, (2.58)

en la cual, m, es la masa del electrén, g,, g;, n, y n; son los pesos estadisticos y
las poblaciones de los niveles involucrados, respectivamente, donde el nivel de menor
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energia se indica con un subindice [ y el de mayor energia, con subindice u, y f,; es
la intensidad de oscilador correspondiente a la linea espectral. Por otra parte, t es
el llamado pardmetro de profundidad dptica para una atmoésfera en expansion, y esté
definido (Castor||1974)) como:

OepP Uth,

~ dv/dr

De este modo, la profundidad éptica de una linea en el viento estd dada por la
relacion 7, = tn.

Las ecuaciones [2.50] [2.57] y 2.59] son estrictamente vdlidas en el limite en que la
fotosfera estelar subtienda un angulo sélido despreciable a la distancia a la cual es
evaluada la aceleraciéon de la linea. Para un radio préximo a la fotdsfera, donde el
tamano del disco estelar es apreciable, los valores de la aceleracion de la linea pueden
reducirse hasta un 40 % (Castor et al.||[1975; Abbott|/1982b)).

En su trabajo original, Castor et al.| (1975 se basaron en una lista de lineas es-
pectrales y sus datos relativos para el ion de C III, a partir de la cual modelaron
estadisticamente la forma del multiplicador de fuerza. Para esto usaron una ley de
potencias de la profundidad éptica dada por la ecuacion 2.59] de la forma:

(2.59)

M) =kt (2.60)

donde el ajuste a la solucion completa se realiza a partir de los parametros k£ y «.
Estos parametros pueden ser interpretados de diferentes maneras. En el caso de k, se
lo interpreta como el nimero efectivo de lineas que contribuyen a la aceleracion, o como
la fraccién neta de flujo fotosférico que seria bloqueado inmediatamente en la fotosfera,
si todas las lineas fueran 6pticamente gruesas (Puls et al.2000). Respecto a «, su
interpretacion directa es la proporcion de lineas épticamente gruesas a las épticamente
delgadas, respectivamente. Otra interpretacion alternativa se presenta en la seccion
2.2.7, como la pendiente de la distribucién de intensidades de lineas espectrales.

Abbott| (1982b) recalculd la aceleracién radiativa en lineas, usando una extensa
base de datos de transiciones atomicas en los primeros seis estados de ionizacién de
todos los elementos quimicos comprendidos entre el H y el Zn, obteniendo los primeros
parametros de la fuerza de radiacion calculados con precisién. Estos datos han sido
extensamente empleados en la literatura.

2.2.6. Incorporaciéon del equilibrio de ionizacion

Abbott| (1982b) estudié la dependencia de la aceleracién de radiacion con la es-
tructura de ionizaciéon del material a lo largo del viento. En general, los estados de
ionizacion maés bajos (es decir, los menos ionizados) tienen mas lineas espectrales que
contribuyen a la aceleracion. El nivel de ionizacién decrecera en la medida en que ha-
ya méas cantidad de electrones libres disponibles para recombinarse. Por esta razén se
encuentra que la aceleracién radiativa es mayor cuando la densidad electrénica n. es
también mayor. Esto puede describirse a partir de las ecuaciones que establecen el equi-
librio de ionizaciéon que, en el caso de un viento estelar, toma una forma generalizada
del Equilibrio Termodindmico Local, es decir, la ley de Saha (ecuacién 5.46 de [Mihalas

1978):
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log f.m.

*1 . . . | . . . | . . . | I I I |
0 -2 —4 -6 -8
log t

Figura 2.4. Logaritmo del multiplicador de fuerza como funcién de log ¢, para modelos
con Teg = 50000 K (linea continua) y 10000 K (linea a rayas). En el grafico puede
observarse la forma de ley de potencias que toma .Z (t), siendo su pendiente propor-
cional al parametro «. Los asteriscos y los tridngulos son ajustes lineales, calculados
en el rango de logt comprendido entre -1 y -6. Figura tomada de Puls et al.| (2000).

n 1 ( h3 )3/2 Ne 1 U; exp ( X;j ) ’ (2.61)
UZES| 2 27Tmek'B W(’f‘) Tr(Te)1/2 Uj+1 k’Tr
que establece la proporcién entre las poblaciones n; del estado de ionizacién j-ésimo,
respecto a la poblacién n;;; del estado (j + 1)-ésimo. En la ecuacién , me es la
masa del electron, kg es la constante de Boltzmann, 7). y T, son las temperaturas de
radiacion y electrénica, respectivamente, U; es la funcién de particién del estado de
ionizacién j-ésimo y ;, el potencial de ionizacién, o energia necesaria para pasar del
estado j-ésimo al (j + 1)-ésimo.
Resulta entonces que la proporcién en la poblacién de los iones depende direc-
tamente del cociente de la densidad electronica n, y del factor de dilucion, definido

CcOomao.
1 27T 1 1 R 2
Wy *
_we 1 oo (B 2.62
W) = 4”/0 /dm . () L2
Jox

donde w, es el angulo solido subtendido por la estrella para el punto en el que se calcula
la aceleracion y ¢ es el angulo acimutal. La variable p se define como = cos 6, donde
el dngulo 6 es medido desde el centro de la estrella hasta un punto cualquiera de su
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(ne/W)%

r/R*

Figura 2.5. Visualizacion esquemadtica de la forma funcional del factor (n./W(r))?
introducido por |Abbott| (1982b)), para una ley hipotética suavemente decreciente de la
densidad electrénica con la distancia (curva negra). Los valores de 4 para cada curva
pueden verse en las referencias.

superficie, visto desde el punto donde se calcula la aceleracion. Su valor maximo .
ocurre en el borde estelar y vale:

() = 41— (&)2. (2.63)

r

Abbott| (1982b) observé que el balance de ionizacién deberfa mantenerse aproxi-
madamente constante a lo largo del viento, por lo que su influencia en la aceleracién
deberia ser débil. Por este motivo, incorpord el parametro ¢ al multiplicador de fuerza,
como una potencia débil de la densidad electrénica n. y del factor de dilucién, de la
forma:

5
— —« e
M (t) =kt (W(r)) , (2.64)
donde la densidad electrénica estd medida en unidades de 10~ em™3. La figura
muestra una visualizacion esquematica de la forma de esta incorporacién adicional al
multiplicador de fuerzas. En las condiciones de las estrellas O tipicas, § es pequena (del
orden de 0.1, o menor). Sin embargo, § puede alcanzar valores mucho mayores y atin
negativos si ocurren en el viento grandes cambios en el equilibrio de ionizacién. Eso
puede ocurrir en un viento denso o en un viento impulsado por H y He en el caso de
las estrellas de metalicidad extremadamente baja (Puls et al. 2008b)).

Si bien, en la ecuacién [2.61] aparece una dependencia con las temperaturas, a través
de T, y T,, en la teoria de vientos impulsados por radiacion, los vientos estelares
son considerados casi isotermos, de modo que la dependencia con la distancia de esas
variables no resulta significativa.
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2.2.7. La funcién de distribucion de intensidades de lineas es-
pectrales

A medida que la teoria de vientos impulsados por radiaciéon fue progresando, se
buscaron nuevas maneras de resolver la suma sobre las lineas espectrales de la ecuacién
Siguiendo la sugerencia original de |Castor et al. (1975), varios autores incor-
poraron una funciéon de distribucién de opacidades y de frecuencias para las lineas
espectrales, en lugar de sumar directamente sobre todas las transiciones de lineas.

Owocki et al.| (1988)) propuso una forma para la distribucién de intensidades de
linea, independiente de la distribucion en frecuencia. Esta distribucion es:

a—2
AN (kp) = — (“—L> e R Rma gy (2.65)
Ko \ ko

que representa al nimero de lineas en un intervalo de frecuencias entre v y v 4 dv e
intensidad de linea k; comprendida entre x;, v k1, + drp. Esta forma incorpora a una
funcién exponencial cuyo pardametro k., actia como un corte para limitar el efecto
de las lineas mas intensas. El parametro k( tiene vinculacion directa con el parametro
k de|Castor et al.| (1975).

De manera alternativa, |Puls et al.| (2000) propuso usar una distribucién de la forma:

dN (v, k1) = —No f.,(v) K572 dv dky, (2.66)

relaciéon en la cual el signo negativo tiene en cuenta que el nimero de lineas crece
para intensidades de linea cada vez mas bajas y Ny es una constante de normalizacién,
proporcional al parametro k. Nuevamente, la distribucién de frecuencias se supone que
es independiente de la distribucién de intensidades de linea. Si o = 0, todas las lineas
serian opticamente delgadas y si o = 1, todas las lineas serian 6pticamente gruesas. Por
lo tanto, para la situacion intermedia en la que hay una mezcla de lineas épticamente
delgadas y gruesas, el parametro « estd comprendido en el intervalo 0 <a <1 (Puls
et al.|2008b)).

Con las distribuciones de intensidades de linea propuestas, puede reemplazarse la
suma sobre las lineas de la ecuacion [2.49] con integrales, de la siguiente forma:

[e.9]

AN
D Graa = [ Gruag - ke (2.67)

lineas 0

Tanto en los desarrollos usados por [Puls et al.| (2008b)) como en los empleados por
Owocki et al.| (1988), el parametro « tiene el mismo significado, siendo este parametro,
la pendiente de la distribucién de intensidades de lineas espectrales. La interpretacion
del pardmetro o como la proporcion de lineas opticamente delgadas a 6pticamente
gruesas tiene, en definitiva, el mismo significado que en el caso de la funcion distribu-
cion.

Resolviendo la integral para una distribucién de intensidad de linea en la expresion
derivada de la ecuacion (ver, por ejemplo, Cranmer||1996), el resultado general es:

e L (269

c P Vth
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que, en el caso de una fuente puntual, es decir, flujo puramente radial, toma la forma

de:
11—« Q@
7 o, “L, k ov
- v 2,
Irad drer?  (pug, )™ (87“) ’ (2.69)

semejante a la forma obtenida por Castor et al.| (1975).

2.2.8. Correccion por disco estelar finito

Castor et al.| (1975) propusieron por primera vez la correcciéon por disco estelar
finito, en la cual se considera la presencia de fotones que llegan con angulos diferentes
desde la fotosfera, al punto donde se calcula la aceleracién. Sin embargo, en ese trabajo
no resolvieron las ecuaciones hidrodinamicas completas, sino que trataron solamente
la aproximacion de fuente puntual. Posteriormente, Friend & Abbott| (1986) simulta-
neamente con [Pauldrach et al.| (1986)), resolvieron la ecuacién de movimiento con la
correccion por disco estelar finita, dando origen a la llamada teoria m-CAK o CAK
modificada.

Para considerar a los fotones que incidan en direcciones no radiales, se parte de la
ecuacion [2.68, considerando la simetria en torno a un eje que pasa por el punto donde
se calcula la aceleracién y el centro de la estrella, como se muestra en la figura 2.2
Usando el elemento de angulo solido dw = senfl dfd¢ subtendido por la estrella desde
el punto en cuestion, siendo € el angulo indicado en la figura [2.2]y ¢ el angulo acimutal
alrededor del eje; junto a la forma del gradiente de velocidades para una direccién p
dado por la ecuacion , se obtiene (siguiendo los desarrollos de [Friend & Abbott
1986; [Pauldrach et al.||1986)):

o=k
grLad == %IC<97 ¢>

C

200 (1 —p2)2]”
o T “>T] senf) d9do. (2.70)
P Vth

Por lo tanto:

O';_a L 2 1 )
grLad = / / I (Ha ¢)
¢ 0 -1

Para resolver la integral de esta ecuacion, es necesario darle primero una forma a
la intensidad especifica I¢(u, ¢), lo cual significa suponer algin tipo de distribucién de
brillo sobre la superficie estelar, por ejemplo, una ley de oscurecimiento al limbo. Por
simplicidad, en este trabajo se desprecia ese efecto y se considera a la estrella como
uniformemente iluminada. Entonces:

2 Ov N ¢
v 1— v
i Gl >’"] pdpdg, (2.71)
P Vth

L, 1

s * < < 1
[C(Q’ ¢) _ ) 4TRZw H H
0, — 1 < < g

(2.72)

Por lo tanto, I¢ ya no es funciéon de p o ¢, en cuyo caso puede extraerse como
constante de la integral. La integral sobre ¢ es directa y vale 2.

En general, se define el factor de correccion por disco estelar finito (CF) como el
cociente entre la aceleracion en el caso de disco finito (ecuacion 2.71)) y la aceleracion
para una fuente puntual (ecuacién :
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1.1

CF

0.4 0.2 0
Rx/r

Figura 2.6. Factor de correccién por disco finito calculado a partir de la ecuacién[2.77] a
partir de un valor de @ = 0.6 y una ley 3 de velocidades (ecuacién con el parametro
£ = 1. Puede observarse que, para distancias grandes, este factor vale 1, recuperandose
la aproximacion de fuente puntual. Por otro lado, en proximidades de la fotésfera, la
aceleracion radiativa resulta considerablemente disminuida.

L ) . 2 1 «
g'r'ad(dZSCG ﬁnzto) 2 T 26?_} 2 v
CF ov/or) = = — (1= = d

(r,v,0v/0r) gfad(f“e"te puntual) (Ov/Or)™ R2 /* {/l or + ( H >7“ aee

(2.73)
donde 72/R? = 1/(1 — 1i?) de acuerdo a la ecuacién [2.63
La integral sobre p restante puede resolverse con la ayuda del siguiente cambio de
variables:

dlnv r v
_ —1=-=_1 2.74
7= dinr vor (2.74)
con lo cual, el integrando queda mas simple de integrar:
ov v 1+op?\ ov
4t (1—p)- = — ) =—. 2.75
> 1 —n )7’ l+o0 /) Or ( )
Por lo tanto, el factor de correccién queda definido como:
P T4 o pu?]”
CF = _ d 2.76

que, una vez integrado, se tiene:

(14 o)t — (1 + op?)tte
o+ )1+ o) (1 12)

Este factor de correccién tiende a 1 para r — oo, recuperandose la aproximacion
de fuente puntual, como puede verse en la figura Cerca de la superficie fotosférica,

CF = (2.77)
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la correccién es considerablemente menor que 1, y a cierta distancia, es mayor. Este
comportamiento muestra que la correccién por disco finito afecta considerablemente
la dinamica del viento, en relacién con la aproximacion de flujo puramente radial de

CAK.

2.2.9. Calculo de modelos de vientos y parametros de la ace-
leracion radiativa

Varios autores han publicado parametrizaciones alternativas de la aceleracién de
radiacién, con mayores o menores ventajas respecto a las originales de la teoria CAK,
por ejemplo Gayley| (1995)) o Miiller & Vink (2008). Resulta importante notar que los
nuevos parametros han podido ser reescritos en funcion de los parametros clasicos k,
a 'y 6. Por otra parte, los parametros CAK tienen una interpretacién simple y directa,
como se vio en las seccién 2.2.4] 2.2.6] y 2.2.7] Su extensa utilizacién en la literatura ha
demostrado la fortaleza de estos parametros en su formato original, justificando el uso
de los mismos en el presente trabajo.

Son pocos los estudios en la literatura en los cuales se calcula directamente los
parametros de la fuerza de radiacién; k, o y 6 (Abbott|[1982b; Pauldrach et al.|[ 1986}
Krticka & Kubat| 2001). En general, en el modelado de los vientos los pardmetros no
son calculados consistentemente a lo largo del viento, sino que se imponen sus valores
para un modelo y se mantienen fijos durante todo el cdlculo. De acuerdo a [Puls et al.
(2008b)), en la aplicacién de la teoria de vientos impulsados por radiacién, hay tres
modos de abordar el andlisis, estos modos son:

1. Obtencién de espectros sintéticos a partir de modelos autoconsistentes que inclu-
yen un tratamiento hidrodindmico de la estructura del viento, donde la acelera-
cion es calculada consistentemente con los calculos de los nimeros de ocupacion
en NLTE y el correspondiente campo de radiacién, a través de la resolucion de la
ecuacion de transporte de radiacion para medios en movimiento. Sus resultados
son comparados con las observaciones con el fin de refinar los valores de entrada
que, en general, son los parametros fundamentales como la temperatura efectiva
(Teg), la gravedad superficial (log g), el radio estelar (R,) y las abundancias qui-
micas. Como desventajas, se trata de un abordaje complejo del problema, debido
a que se requiere que cada parte del problema esté tratado con elevado nivel de
detalle, los calculos consumen mucho tiempo y se hace dificil localizar los errores
en todo el proceso. Entre los pocos tratamientos de vientos realizados con esta
metodologia, pueden citarse los trabajos de |[Pauldrach et al.| (1994) y |[Krticka &
Kubat/ (2001).

2. Generacion de espectros sintéticos, obtenidos a partir de modelos hidrodindamicos
y en la aproximacion de NLTE, cuyo cémputo se inicia en la adopcién de valores
de prueba de los parametros k, a y ¢, a partir de los cuales pueden obtenerse va-
riables relevantes del viento, tales como la tasa de pérdida de masa o la velocidad
terminal. Las caracteristicas espectrales resultantes deben ser comparadas con
las observadas, de modo de ajustar iterativamente los valores de los parametros.
El método tiene como ventaja principal, la mayor simplicidad respecto al enfoque
anterior y la posibilidad de obtener una estratificacion del campo de velocidades
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con mayor justificacion fisica. Ejemplos de este tratamiento son los trabajos de
Taresch et al.| (1997) y Pauldrach et al.| (2001]).

3. El método mas usado en el modelado de vientos estelares consiste en el desarrollo
de su estructura a partir de un formato fijo de ley de velocidades, que es la ley 3
(ecuacién, y una transicion suave entre la estructura analitica del viento y una
fotosfera en quasi-equilibrio hidrostatico. Los valores que se ingresan al calculo
son, directamente, los parametros relativos al campo de velocidades tales como
M, v v 3. Nuevamente, los resultados de dichos modelos deben ser comparados
con las observaciones, de modo de ajustar progresivamente, los parametros del
viento. Estos modelos son llamados Modelos de Atmosfera Unificados y fueron
propuestos inicialmente por |Gabler et al.| (1989)).

En esta tesis, se usa la segunda metodologia, como se explicara en el capitulo [,
especialmente en la seccién [£.3] y en el capitulo [6]

Los primeros valores de los parametros de la aceleracion radiativa fueron propuestos
por|Castor et al.| (1975), siendo & = 1/30 y o = 0.7. Algunos valores calculados por otros
autores en el rango de valores de parametros fundamentales de estrellas supergigantes
de tipo B, pueden encontrarse en la Tabla 2.1 Generalmente, el pardmetro & adoptado
en la literatura toma valores comprendidos entre 0.15 y 0.5. En el caso de « los valores
son mas acotados, estando comprendidos entre 0.5 y 0.7. Respecto a J, en general se
adoptan valores menores o proximos a 0.1, para simular una dependencia débil de la
aceleracion radiativa en la estructura de ionizacion del viento. Como referencias de la
estimacion de estos valores pueden citarse los trabajos de |Abbott| (1982b); |Pauldrach
et al.| (1986); Puls et al.| (2000).

T logg k « ) Fuente
(K]
10000 1.5 0.36 0.54 0.05 A82
15000 2.0 0.26 051 0.12 A82
20000 2.5 0.48 0.51 0.089 A82
0.32 0.565 0.02 P86
30000 3.5 0.16 0.61 0.12 A82
0.17 0.59 0.09 P86

Tabla 2.1. Algunos parametros de la aceleracién de linea para estrellas supergigantes
B, usados en la teoria estdndar. La quinta columna de la tabla da las referencias de
las que se extrajeron los valores de los parametros. Los indicados con la denominaciéon
A82 son valores interpolados para n./W = 10! cm™3 de la tabla 2 de |Abbott| (1982b)),
mientras que los citados como P86, corresponden a los publicados por |[Pauldrach et al.
(1986)).

Por otro lado, es importante notar que, en todos los trabajos mencionados, se con-
sidera que los parametros k, a y ¢ se mantienen constantes a lo largo del viento. Esta
condicién puede no ser valida en los vientos impulsados por radiacién. Sin embargo,
como se argumenta en el trabajo de Puls et al| (2000), siempre es posible considerar
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un valor medio de dichos parametros como representativo para la mayoria de los ca-
sos. [Kudritzki et al.| (1998) propuso una parametrizacién mejorada para la aceleracion
radiativa, con pardmetros que varian de acuerdo a la posicién a lo largo del viento. No
obstante, el trabajo de |Kudritzki et al.| (1998)) es puramente descriptivo y no ofrece
resultados cuantitativos esperables para este tratamiento. Esta linea de investigacion
aun se encuentra sin explorar.

2.2.10. Resolucion de las ecuaciones hidrodinamicas en la teo-
ria CAK

Habiendo desarrollado una expresién adecuada para la aceleracién radiativa en las
lineas para fuentes puntuales (ecuacién [2.69)), junto con el factor de correcciéon por
disco finito (CF, por ejemplo, ecuacion [2.77)), la ecuacién hidrodindmica para el viento

estelar (ecuacion 2.17)) queda:

a*\ dv  2¢* GM,(1-T) .
(U — U_) % = T + —T2 + Grad> (278)

siendo

l1-o «a 0
r o, “L.k dv 1 dv e
=———C(CF — — . 2.79
rad = =y ep2 (T’ o dr) (pvth dr W(r) (2.79)
Usando la ecuacién de continuidad en su forma integral (ecuacién[2.7)) y la definicién
de T’ (ecuacién [2.25)), se obtiene de la ecuacion [2.79

C dv d\*[ n 1°
L _ 2 €
rad = 5 CF <r,v, dr> <r Udr) {W(r)} : (2.80)

donde la constante C' es el autovalor de la ecuacién a resolver, y estd estrechamente
vinculado a la tasa de pérdida de masa M y al parametro k:

4 (0%
C=kGMT (—”) . (2.81)
O¢ (%7

Debido a que el gradiente de velocidades aparece elevado a la potencia «;, la ecuacion
diferencial resultante es fuertemente no lineal, y no puede resolverse analiticamen-
te. Para su solucion numérica se deben especificar las condiciones de contorno para esta
ecuacion. Primero se requiere que la velocidad, en algin punto cercano a la fotosfera
estelar, sea baja (sénica) en comparacion con la velocidad terminal; y segundo, que el
flujo de material se conserve més alld del radio de Parker (rp = GM,/2a?). El anélisis
habitual consiste en examinar la ubicaciéon de los puntos en el plano r-v donde esta
ecuacion diferencial no lineal es singular.

Con el cambio de variables:

{u =v/a (2.82)

u' = du/dr,
la ecuacién puede escribirse como:
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F(r,u,u’) = 0. (2.83)

Esta ecuacion tiene un punto critico (r.,u.) que debe buscarse en el plano (r,u).
En ese punto se deben cumplir la condicion de singularidad, que establece que:

OF

ou’
y debe cumplirse también alli, la condicion de reqularidad que implica que el gradiente
de la velocidad en el punto critico debe ser continuo. Esta condicion se traduce en:

=0, (2.84)

Tec

= 0. (2.85)

Te

ﬂ — a_F+ ’a_F+”a_F — a_F+’a_F
dr TC_ or u@u u@u’%_ or u@u

Las Ecs. [2.83] [2.84] y 2.85] pueden resolverse para obtener la velocidad critica u., su
derivada u!, y la constante C, que contiene la tasa de pérdida de masa. Esto se realiza
por medio de un método iterativo que permite ubicar al punto critico y su velocidad.
A partir de ese punto se integran numéricamente las ecuaciones hacia adentro y hacia
afuera, para obtener la solucién completa del viento.

La solucién de estas ecuaciones para las hipétesis de |Castor et al.| (1975) (CF = 1),
da una ley de velocidades de la forma:

)

que es del tipo de la ley 8 de wvelocidades, que se presentd en la ecuacion [2.2] con

f = 1/2. Este resultado, obtenido por (Castor et al. (1975), extendido a valores mas

altos de /3 es usado extensamente para modelar los vientos estelares (ver seccion .
Con este resultado, se fija la relacién de escala:

o 1/2
Voo = ( ) Uescu (287)

l—«

donde v es la velocidad de escape fotosférica, definida como:

2GM,(1—T)\*
Vese = (%) . (288)

La relacion de escala entre v, v vese resultaba insuficiente para el trabajo original
de [Castor et al.| (1975) (entre 1.1 y 1.3 veces, siendo que observacionalmente era del
orden de 2 a 4 veces Vegc)-

La incorporacién de la correccion por disco finito, junto con los valores de los pa-
rametros de la fuerza de radiacion y la incorporacion de la correcciéon por ionizacion
sugerida por |Abbott| (1982b)), permitieron que [Pauldrach et al. (1986, m-CAK) mejo-
rara considerablemente los valores de v,,. Suponiendo una expresién aproximada para
la velocidad y la ubicacién del punto critico, junto a una ley /3 de velocidades (ecuacién
2.2)), y usando una extensa grilla de modelos, (Pauldrach et al.|[1986) determinaron un
valor de ajuste al pardmetro /3 (en las capas por encima del punto critico). Para estrellas
con temperaturas efectivas comprendidas entre T = 40000 y 50000 K, obtuvieron
que # = 0.80 quedando, para la ley de velocidades, la expresion:
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V(1) = veo(1 — R, /7)"%, (2.89)

que es ampliamente usada en la literatura.

De este modo se ajusté apropiadamente la relacién entre vy, v vese, permitiendo que
la teoria de vientos impulsados por radiacién ganara un notorio impulso.

Para la tasa de pérdida de masa, Castor et al.| (1975) obtuvieron una relacién (sin
factor de correccién por disco finito) un poco més complicada:

1—a

) a(l —a) = (kT)a(1—T) "o, (2.90)

(47TGM*

OcUth

La prediccién en M de |Castor et al| (1975) resulté ser 2 a 3 veces mayor que los
valores observados.

La teoria m-CAK mejor6 considerablemente estos valores, en comparacién con los
obtenidos previamente. Incorporando el factor de correccién y el parametro ¢ para la
ionizacién, Pauldrach et al. (1986]) obtuvieron la relacion:

) « 1/(6—c)

A — c1 (27/D)° (oevy, /4T) | (2.91)
ETGM,2-9/2

siendo ¢; = (GM,(1 —T))17%(1.36 x 10" R?)°(1 — a)* La~*(a + 1) 0.9 (1 — 0.1+1).

2.3. La teoria estandar y los modelos unificados

La teoria de vientos impulsados por radiacion continu6 su progreso en trabajos co-
mo el de Pauldrach (1987), donde se mejoré el calculo de los niimeros ocupacionales
en NLTE para numerosos iones. Su resultado fue un aumento considerable de la ioni-
zacion del material, dando una explicacion parcial al fendmeno de la superionizacion.
Este fenémeno, ya mencionado en la seccién [I.1.1], implica la presencia de numerosos
iones en altos estados de ionizacién (Si IV, N V, O VI, etc.) en vientos de tempera-
tura moderada. Las mejoras de Pauldrach! (1987) permitieron reducir el requerimiento
de fuentes importantes adicionales de fotones de alta energia tales como companeras
compactas o eventos de colisiéon de vientos.

Puls (1987) incluyé en el tratamiento de la aceleracion radiativa, los efectos debidos
a la superposicion de lineas espectrales, es decir, que los fotones que provienen de la
fotosfera puedan ser procesados mas de una vez, en lineas diferentes. Esto puede pro-
ducir un aumento en la transferencia de momento del campo de radiacion al viento, en
conjuncion con un cambio en la intensidad media disponible y en los niimeros ocupa-
cionales. [Puls| (1987 probé la solucién al problema con tres aproximaciones diferentes
para calcular el campo de radiacién: la aproximacion de Sobolev, el transporte de ra-
diacién en el comoving frame y el método de Monte Carlo. Sus resultados demostraron
que los efectos de multilinea son menores en proximidades a la fotosfera, debido a la
reduccion del flujo de fotones por la dispersion de los mismos hacia atras. Lejos de
la fotosfera, el efecto de la superposicién de lineas se vuelve importante, reforzando
la aceleracién con los fotones reprocesados a lo largo del viento, proveniente de todos
los angulos, ademés de los subtendidos por el disco estelar. Como resultado completo,
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tanto las velocidades terminales como las tasas de pérdida de masa resultan reducidas
respecto a los valores encontrados por la teoria m-CAK.

La teoria también fue refinada por |[Kudritzki et al.| (1989)), donde se present6 una
receta (cooking recipe) para obtener las velocidades terminales y las tasas de pérdida de
masa para vientos de estrellas tempranas, por medio de férmulas directas, sin necesidad
de contar con codigos especializados o de realizar todos los calculos.

Los primeros modelos de los vientos de las estrellas tempranas consideraban dos
regiones separadas con propiedades calculadas independientemente: la fotosfera y el
viento, en una estructura llamada “nicleo-halo” (core-halo) sin otra conexién que las
necesarias para la transiciéon de un sistema a otro. Estas estructuras simples daban
lugar a discrepancias en el ajuste de los perfiles de lineas tales como He II 4686 y Ha,
ya que las mismas surgen como una combinacién de absorcién y emision procedente de
ambas regiones: de la fotosfera y del viento. Entre los trabajos que encontraban estas
dificultades se pueden citar: Kudritzki et al.| (1983); Simon et al.| (1983)); Mendez et al.
(1988)).

La unificacién de los modelos de fotosfera y viento, ambos en simetria esférica, fue
llevada a cabo por (Gabler et al| (1989), en lo que se conocen como modelos unifica-
dos. Estos modelos son estacionarios, con niimeros ocupacionales en NLTE, en quasi-
equilibrio radiativo, y estructuras de densidad y de velocidad obtenidas mediante una
transicion suave entre la estratificacion quasi-hidrostatica de la fotosfera y la region
del viento. Estos modelos tienen sus ventajas al conjugar informacion simultanea tanto
del continuo fotosférico como de la radiaciéon proveniente del viento mismo, modelando
con mayor precisién tanto las lineas fotosféricas como las que se originan en la parte
baja del viento. Esto es particularmente importante ya que algunas lineas tales como
H~, Ho, He IT 4542 y He II 4200 son usadas para las determinaciones de la gravedad
estelar (seccion|1.2.3)), y pueden estar afectadas tanto por los efectos de esfericidad (que
no pueden modelarse con fotosferas plano-paralelas), como por las contribuciones de
emision aportadas por el viento. Adicionalmente, los modelos unificados permitieron
modelar mejor el salto del He I, localizado en A\ 228 A, que resulta mucho mayor que
en el caso de capas plano-paralelas. Este salto afecta sensiblemente la ionizacién del
entorno en el caso de estrellas tempranas. Con estos avances, los modelos unificados se
convirtieron en el estdndar de la teoria de los vientos impulsados por radiacion.

La proxima etapa para la aplicacion de la teoria estandar fue el desarrollo de c6digos
de calculo de atmosferas, como se resume en la seccién [5.2] que actualmente brindan
la posibilidad de confrontar los espectros sintéticos con los datos observacionales.

Uno de los tltimos pasos en la optimizacion de los cddigos fue la incorporacion del
“bloqueo de lineas” o line blanketing, que resume los efectos de una enorme multitud
de lineas de metales en el UV y extremo UV (EUV) que actiian como una “manta”
reduciendo el flujo radiativo que llega a las capas externas de la atmosfera. Simultanea-
mente, este efecto incrementa el campo medio de radiacion y la temperatura electronica
de la region interna de la atmoésfera, debido a la dispersion hacia atras de los fotones
(backscattering) y a la termalizacion (efecto conocido como backwarming). Como con-
secuencia, el grado de ionizacion aumenta, produciendo que las lineas de diagnoéstico
de temperatura tales como las de He se vuelvan mas débiles (Puls/2008]). Por lo tanto,
en los modelos que no consideran el efecto de blanketing es necesario considerar tem-
peraturas efectivas menores (al igual que gravedades menores, logg), para ajustar las
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observaciones en un determinado tipo espectral.

2.4. Tratamientos alternativos de la aceleracion de
radiacion

Aunque la teoria estandar de vientos impulsados por radiacién ha demostrado bue-
nos resultados para modelar las observaciones (secciéon , aun subsisten numerosas
discrepancias (secciéon . Eso ha motivado a algunos investigadores a buscar formas
alternativas para describir el mecanismo de impulsién del viento y, més particularmen-
te, la aceleracion producida por las lineas espectrales.

Una de las modificaciones a la parametrizacion de la aceleracion radiativa de la teo-
ria CAK fue propuesta por |Gayley| (1995). Su objetivo fue indagar sobre el significado
fisico del parametro k, que esté relacionado con la influencia conjunta de la opacidad
de las lineas espectrales que impulsan al viento, y que es determinante en la determi-
nacion de las tasas de pérdida de masa. Su aproximacién consistié en introducir un
nuevo pardmetro adimensional @, casi constante y proporcional a la metalicidad. Este
parametro se define como:

Q= Z Wi g, (2.92)
donde la suma se realiza sobre todas las lineas, y el coeficiente W; se define como:
Vi L/(:u)
W, = , 2.93
() (293)
siendo v; la frecuencia de cada linea y I(u) = OOO dvI,(p), con p = cosf. Ademés, el

parametro de intensidad de linea se define como:

3\
=20 g 2.94
q 8r€fa (2.94)

donde \; vy f; son la longitud de onda y la intensidad de oscilador de cada linea,
respectivamente, a; = n;/n. es el cociente de la poblacion del nivel inferior involucrada
en la transicién y n., la poblacién de electrones libres. La constante r, = €?/mc? es el
radio clasico del electrom.

Con estas definiciones, el cociente entre la fuerza radiativa recibida por un electrén
ligado (en un ion) y uno libre sera:

Eineas

=QP, 2.95
Eibre Q ( )

donde el factor P mide la reduccién del flujo debido a la absorcién de los iones adya-
centes, dentro de una region de resonancia. Este factor se define como:

5 _ (p(u) pd (w))
P=amy (296)

en el que el factor p es la probabilidad de escape promediada:
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plp) = % Z Wi i pi(p), (2.97)

identificando a p;(p) con la probabilidad de escape definida en la ecuacién m

El cociente Fiieas/ Flibre €5 equivalente al multiplicador . (t) de fuerzas de la teoria
CAK (ecuacion [2.64). Pero en la aproximacion de [Gayley| (1995)), este factor se divi-
de en dos componentes: Q que depende solamente de las caracteristicas atémicas de
las lineas involucradas y, por otro lado, el factor de correccién P de “autobloqueo” o
(self-shadowing), que depende de la densidad del viento y de su dindmica. Esta para-
metrizacion representa un avance sobre la parametrizacion de la teoria CAK, ya que
se diferencian las dos contribuciones principales mencionadas a la fuerza de radiacién,
que se encuentran aunadas en el parametro k.

Para vincular la formulacién de la fuerza de radiaciéon de la teoria CAK con esta
parametrizacién, puede escribirse que:

QP=.#()=Fkt*, (2.98)

donde el coeficiente I se incluye para considerar el caso de estrella no puntual. Notese
que en esta expresion no se hace referencia al parametro ¢ introducido por [Abbott
(1982b) para tener en cuenta los cambios en la ionizacién del viento.

Considerando una distribucién de intensidades para las lineas (seccién con
un corte (g para la linea mas intensa considerada, la equivalencia entre ambas para-
metrizaciones queda (para el caso de fuentes puntuales):

k=g i S (”—2‘)6! 0 Q5. (2.99)

Este resultado puede convertir los pardametros de manera mas sencilla, para el caso

en que Qo = @ (en el limite de la linea més intensa), por lo cual la ecuacién se
transforma en:

1 Ta \** -,
= (5.5 x 1012> e (2.100)

En la tabla se comparan algunos valores de los parametros CAK estandar con
valores del parametro @) de |Gayley| (1995).

Teg/10°  k a  Q/103
40 K 0.174 0.606 1.7
30K 0.156 0.609 2.2
20K 0.531 0506 1.4

Tabla 2.2. Comparacién entre los valores de los pardmetros de Abbott| (1982b) y los
correspondientes valores de @ de |Gayley| (1995), para un viento con densidad interme-
dia.

En otro enfoque del problema, Miller & Vink (2008) elaboraron una expresién
alternativa para la aceleracién en lineas espectrales como funciéon de la distancia r al
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Figura 2.7. Aceleracion radiativa sin dimensiones g,.q4* en funcién de 7 para el viento
de una estrella O5 V. Los puntos representan los resultados numéricos, mientras que
la linea continua corresponde a un ajuste por medio de los parametros go, v, 0 v 7.
Tomado de [Miller & Vink (2008)).

centro del sistema solamente. Para esto, ensamblaron en una tnica funcién §ine?(7), las
propiedades fisicas requeridas para este término de la ecuacién de movimiento. En sus
desarrollos, los autores reescriben la componente radial de la ecuacion de movimiento
con variables sin dimensiones, para un flujo estacionario en simetria esférica:

~ d ~ ﬁc2ri ~linea [ A 1 dp
VIRt T _f_; + o (7) — b dP (2.101)

donde se define a © = v/a, siendo a la velocidad isotérmica del sonido, y # = r/R,. La
cantidad ey = (GM,(1—-T)/R,)"/?/a es semejante a la velocidad de ruptura para una
estrella rotante (ecuacién [3.11]). Con estas variables, la aceleracién radiativa debida a
las lineas espectrales es:

~linea /& R inea
i (7) = =5 Grag () (2.102)

rad a2 rad

Para construir la forma de ¢ (#), [Miiller & Vink (2008) requieren que esta acele-

racion se anule cerca de la fotosfera (7' = 0), que sea positiva para 7 > 7/, que decrezca
como 1/7% al aumentar la distancia radial 7 a la estrella central, y que tenga un maximo
absoluto entre la superficie estelar y el borde externo del viento. Con estas condiciones,
la forma de la parametrizacién queda:

Alinea /a\ __ gO 1 ’ﬂ) ’Y_ gO ) A\ 2103
Graa” (7) = pL+o Cope )T pe(i4y) (7" =#0) " (2.103)

la cual es independiente de © y do/d. Los pardmetros de la fuerza son ahora: gg, 7, 0
y 7o, los cuales deben ajustarse para representar la forma funcional de la aceleracion
con la distancia radial r, como se muestra en la figura [2.7] Estos pardmetros son tales

quef’:fé/5,0<7§1y0<5§1.
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A partir de esta nueva parametrizacion, |Miuller & Vink| (2008) derivaron soluciones
analiticas para la estructura de velocidad y de densidad para estrellas enanas O tem-
pranas, haciendo uso de la llamada “funciéon de Lambert W” para resolver la ecuacion
de movimiento. A diferencia de la teoria CAK, en este caso, el punto critico de la
ecuacién de movimiento es directamente el punto sénico. La aceleracion g(r) fue ajus-
tada mediante la técnica Monte Carlo (Abbott & Lucy|1985)) aplicada en los calculos
numeéricos de transporte radiativo. Las tasas de pérdida de masa derivadas resultaron
consistentes con las obtenidas previamente por Vink et al.[ (2000), mientras que el cam-
po de velocidad resulté compatible con una ley de tipo /3, semejante a los resultados
de |[Pauldrach et al.| (1986).

2.5. Relaciones fundamentales de los vientos impul-
sados por radiacion

A continuacién se presentan dos relaciones fundamentales derivadas de la teoria de
vientos impulsados por radiaciéon: La relacion Momento del viento y la Luminosidad
(WLR) y relaciéon Gravedad pesada en flujo y la Luminosidad (FGLR). Ambas permiten
determinar la distancia a estrellas tempranas, a partir del andlisis espectral mediante
modelos de vientos desarrollados en el marco de la teoria.

2.5.1. Relacién Momento del Viento - Luminosidad (WLR)

Como los vientos de las estrellas tempranas son impulsados por la transferencia de
momento del campo de radiacion, es esperable que haya una estrecha relacion entre la
luminosidad de la estrella y las caracteristicas del viento resultante. Con ese concepto,
se ha desarrollado uno de los mayores logros de la teoria de vientos impulsados por
la radiacion, que es la Relacion Momento del Viento - Luminosidad. Esta relacion fue
extensamente estudiada en los trabajos de [Puls et al.| (1996)), [Kudritzki et al.| (1997,
Kudritzki et al. (1999)) y |[Markova et al. (2004)), entre muchos otros. La relacion WLR
puede obtenerse a partir de las relaciones de escala corregidas. Estas son: la velocidad

terminal (ecuaciones y [2.88):

29GM, (1 —T)\ 2
Voo = Cxo (%) = Oy Vesc, (2.104)

siendo Coy ~ 2.240/(1 — @), y la relacién para M (ecuacién [2.90), en la que se ha
sustituido o por o/ = o — §:

M oc (k L)Y (M, (1 —T)=Y (2.105)

en la que se usa la proporcionalidad de I" con la luminosidad L, (ecuacién [2.25). Con
esas relaciones de escala puede construirse la cantidad definida como:

' 1/2
Doom = M v (§> | (2.106)
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llamada tasa modificada de momento del viento que, en virtud de las relaciones de

escala (Ecs. [2.104] y [2.105)) queda:

L 1/0/ M %7$ L 1/a/
D = — = 2.1
e (k7)) (i) = () 2107

la que fue simplificada considerando que o vale aproximadamente 2/3. En esta ecuacién
puede verse que D, es una cantidad independiente de la masa de la estrella y, a su
vez, es una potencia de la luminosidad. Tomando logaritmos y llamando log Dy a la
ordenada al origen y x a la pendiente, queda una relacion lineal:

109 Dipom = xlog (L./Le) + log Dy, (2.108)

que es la Relacion Momento del Viento - Luminosidad (WLR). Esta relacién puede
usarse para obtener distancias a estrellas galacticas o extragalacticas por medio de ané-
lisis puramente espectroscopicos (determinando D,,em). También se la ha usado para
determinar la dependencia empirica entre la tasa de pérdida de masa y la metalicidad
en estrellas de tipo O en el Grupo Local (por ejemplo [Mokiem et al|2006, 2007b)).
Pero, fundamentalmente, su logro definitivo es confirmar la capacidad de la teoria de
vientos impulsados por radiacion de realizar predicciones confiables.

Resulta claro que, tanto el parametro log Dy como el parametro x, deben ser funcién
del tipo espectral y de la clase de luminosidad de las estrellas en consideracion. Por
este motivo, se han llevado a cabo numerosas calibraciones de la WLR con objetos
de diferentes grupos estelares tales como supergigantes O o CSPN. En la figura [2.8
se observa la calibracion de la WLR para estrellas supergigantes azules, con los datos
de ajuste de la Tabla (Kudritzki & Puls 2000). Las supergigantes O son las que
tienen mayor momento del viento, el cual decrece para las B tempranas (B0 y B1) y
aun mas para las B intermedias (B1.5 a B3). Luego reaparece més intenso en las A
supergigantes. La pendiente x es mas pronunciada para A y B intermedias que para
las O supergigantes.

De acuerdo a la ecuacién [2.107], la pendiente de la WLR es inversamente proporcio-
nal a o/, por lo tanto, su medida da un valor aproximado de este pardmetro. Los valores
obtenidos para los ajustes estdn presentados en la cuarta columna de la Tabla 2.3 o/
decrece al disminuir T,g, con el consiguiente aumento de pendiente. En la interpreta-
cién fisica, se supone que el pardmetro ¢ (de o/ = a — d) es practicamente constante,
por lo que el cambio esta en la potencia « de la funcién de distribucién de intensidades
de linea. Achmad et al. (1997)) propuso que las bajas velocidades terminales para las
supergigantes B intermedias y tardias y las A supergigantes deberian requerir bajos
valores de «. Estas tendencias son atribuidas a los cambios en la ionizacién de los ele-
mentos, ya que los medios con baja ionizacon tienen iones con mayor ntimero de lineas
que absorben momento del campo de radiacion, especialmente en la familia del Fe. Ese
cambio es interpretado como el factor que modifica la pendiente de la distribucion de
intensidades de lineas (Kudritzki & Puls|2000).

La variacion de la ordenada al origen log Dy podria dar un indicio del niimero
efectivo de lineas que impulsan al viento y, por lo tanto, una medida del parametro
k. Sin embargo, log Dy también dependen de o y de o/, lo cual hace mas incierta la
medida.
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Figura 2.8. Relacion empirica WLR para algunos grupos de estrellas supergigantes.
Tomado de [Kudritzki & Puls| (2000).

Clase Espectral log Dy x o

Al 14.22 £2.41 2.64 +£0.47 0.38 + 0.07
BI intermedias  17.07 £ 1.05 1.95 4+ 0.20 0.51 £ 0.05
BI tempranas 2124 £ 1.38 1.34 +£0.25 0.75 £ 0.15
Ol 20.69 + 1.04 1.51 £0.18 0.66 £+ 0.06

Tabla 2.3. Valores de los parametros del ajuste lineal a la WLR empirica. Tomado de
Kudritzki & Puls| (2000)).

2.5.2. Relacion Gravedad pesada en flujo - Luminosidad

(FGLR)

Durante su evolucion hacia la etapa de las supergigantes rojas, las estrellas masivas
atraviesan la fase de supergigantes B tardias y supergigantes A tempranas rapidamente
y con una luminosidad y masa casi constante (Meynet et al.|[1994; Meynet & Maeder
2000; Heger & Langer|2000)). Esto significa que, en esta fase, la gravedad estelar g y
la temperatura efectiva Tog estdn acopladas a la condicién g/T% = const. La cantidad
g/T% es llamada gravedad pesada en flujo (fluz-weighted gravity). Suponiendo que la
masa y la luminosidad siguen una relaciéon usual L oc M? (con q ~ 3), puede derivarse
una relacién entre la magnitud bolométrica My, y la gravedad pesada en flujo, de la
forma:

— Myo1 = alog(g/Tfﬁ) + 0,

donde el parametro a es del orden de -3.75. Esta relacion, aplicada a los tipos espectrales

(2.109)
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Figura 2.9. Relacién Gravedad pesada en Flujo - Luminosidad (FGLR) (linea solida)
para estrellas supergigantes A (circulos llenos) y supergigantes B (circulos vacios) en
NGC 300. Las lineas de rayas corresponden a la relacién derivada de modelos evolutivos
con rotacién, para las metalicidades de la Via Lactea (rayas cortas) y de la Nube Menor
de Magallanes (rayas largas). Tomado de [Kudritzki et al.| (2008).

adecuados, implica que los parametros fundamentales gravedad y temperatura efectiva
estan fuertemente acoplados a la magnitud absoluta, posibilitando la determinacién de
distancias por medios puramente espectroscépicos.

La ecuacion se conoce como relacién Gravedad pesada en Flujo - Luminosidad
(FGLR, fluz-weighted gravity-luminosity relationship) y fue propuesta por Kudritzki
et al| (2003). En ese trabajo, los autores confirmaron la existencia de una relacién de
este tipo muy nitida en supergigantes azules del Grupo Local de galaxias.

Kudritzki et al.| (2008) comprobaron nuevamente la validez de la FGLR con 24
supergigantes A de la galaxia NGC 300. En ese trabajo, combinaron los datos de su
estudio previo sobre el Grupo Local de galaxias, obteniendo una relaciéon bien definida.
Posteriormente, Meynet et al. (2015 propusieron que, por ser una relacién con poca
dispersion, la FGLR puede servir para poner cotas a los modelos de evolucién estelar.
Con ese objetivo, investigaron si los modelos evolutivos pueden reproducir la FGLR,
obteniendo un acuerdo razonable para una grilla de modelos estelares comprendida
entre 9 y 40 Mg, con dos valores para las metalicidades y diferentes velocidades de
rotacion. Los mejores ajustes, tanto en la forma como en dispersion de los valores, fueron
obtenidos para los modelos que incluyen los efectos de la rotacion, y cuando se supone
que la mayoria de los modelos involucrados se encuentran evolucionando hacia la fase
de supergigantes rojas, sin volver a la region azul. Por su parte, también demostraron
que los efectos de la metalicidad sobre la FGLR son pequenos. Este estudio le ha
dado a la FGLR una fundamentacion tedrica solida como un indicador de distancias
extragalacticas.
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2.6. Apartamientos de los vientos respecto a la teo-
ria estandar

La teoria estandar de vientos impulsados por radiaciéon puede considerarse como
una base conceptual sélida general sobre la cual se deben introducir nuevos fenémenos
o correcciones, para poder dar cuenta de la gran variedad de vientos de las estrellas
masivas. A lo largo del desarrollo de la teoria, la comparaciéon de los parametros ob-
servados de los vientos de las estrellas tempranas con las predicciones de la teoria,
ha presentado numerosos problemas y discrepancias, los que han sido analizados y, en
algunos casos, resueltos de diversas maneras. Muchos de estos apartamientos s6lo han
conseguido explicaciones parciales, mientras que otros, aiin son objeto de mucha inves-
tigacion y discusion. A continuacion se presenta un resumen breve de las discrepancias
mas importantes.

Resulta interesante notar, en las subsecciones siguientes, que la mayoria de las dis-
crepancias encontradas en los vientos impulsados por radiacién, son atribuidas al menos
parcialmente a fenémenos vinculados con la ionizaciéon del medio. Esto demuestra que
el equilibrio de ionizacion es altamente complejo en estos objetos y fuente de mucha
incerteza. Esto apoya la hipétesis de ionizaciones andémalas que genera soluciones hi-
drodinamicas alternativas, como las que se consideran en esta tesis para establecer la
solucién d-lenta (seccion [3.3.4).

2.6.1. Inestabilidades de los vientos impulsados por radiacién

Los vientos impulsados por radiaciéon son intrinsecamente inestables. Debido a que
la aceleracién radiativa depende del gradiente de velocidades, cualquier pequefia per-
turbacion en la velocidad o en la densidad, puede crecer espontdaneamente, dando lugar
a la formacion de ondas de choque (shocks). Este comportamiento inestable se debe a
que, si una fracciéon de gas se mueve con una velocidad levemente mas alta que el ma-
terial de sus alrededores, sera capaz de absorber mas radiacién de la estrella debido a
su corrimiento Doppler adicional. El efecto de esta absorcién sera acelerar ese material,
impactando con el gas de su entorno, que se mueve mas lentamente. De esta manera,
se formara una onda de choque (Lamers| 2001)). Es de esperar que, en el interior de
un viento, se formen estructuras de densidad y velocidad irregulares, entre las regiones
impactadas y las intermedias rarificadas.

La inestabilidad de los vientos impulsados por radiaciéon fue sugerida por primera
vez por |Lucy & Solomon| (1970), quienes propusieron que este mecanismo podria ser
una de las explicaciones del fenémeno de superionizacién observado en los vientos de las
estrellas tempranas (seccion [2.3). MacGregor et al.| (1979) y [Carlberg| (1980) derivaron
las tasas de crecimiento lineal de las perturbaciones, suponiendo perturbaciones 6pti-
camente delgadas en el gas. |Abbott| (1980) descubrié la formacién de ondas llamadas
ondas radiativo-acuisticas u ondas de Abbott, que presentan dos modos de propagacién,
uno acustico lento, propagandose en direccion a la corriente de gas (downstream), y
otro radiativo rdpido, moviéndose en la direccién opuesta del flujo (upstream). El pun-
to critico encontrado por |Castor et al.| (1975) funciona como una barrera para estas
ondas, tal como es el caso del punto sonico en las ondas de sonido (Holzer||1977). Esto
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Figura 2.10. Inestabilidades calculadas para un viento impulsado por radiaciéon, luego
de 3.5 dias de iniciada la perturbacion en la regién fotosférica. Se muestra el estado de
las perturbaciones en la densidad (arriba), en la ley de velocidades (medio) y en la ley

de temperaturas (abajo), y se superpone la estructura de un viento estacionario con
= 0.8 (linea a rayas). Tomado de |[Feldmeier et al. (1997)

implicaria que la tasa de pérdida de masa dependeria puramente de los procesos que
tengan lugar en la regién subcritica; mientras que la velocidad terminal del viento es-
taria determinada solamente por los procesos que ocurran en la parte super-critica del
viento (Puls et al.|2008b)).

Por medio de un anélisis detallado de la estabilidad lineal, Owocki & Rybickil (1984))
encontraron que la longitud de onda de las perturbaciones en comparacién con la
longitud de Sobolev Lg,, (ecuacién era fundamental para el crecimiento de la
inestabilidad. Si la longitud de onda de la perturbacién es menor o aproximadamente
igual a Lg,,, el medio es inestable. Pero si la longitud de onda es mucho mayor que Lggy,
el medio resulta estable. Ademaés, el anélisis de primer orden confirmé la existencia de
las ondas de Abbott.

El desarrollo de modelos permitié seguir la evolucién temporal de las perturbacio-
nes. La figura muestra esta clase de perturbaciones para un tiempo de evolucion
de 3.5 dias, calculadas por Feldmeier et al| (1997). Posteriormente, [Feldmeier| (1998)
realizo el estudio de las tasas de crecimiento de las inestabilidades a partir de la aplica-
cién de la aproximacion de Sobolev hasta un segundo orden, cubriendo el régimen de
perturbaciones que pueden desarrollar ondas de choque inversas, y que pueden calentar
el gas hasta temperaturas suficientes como para generar rayos X.
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Las ondas de Abbott fueron analizadas detalladamente por [Feldmeier & Shlosman
(2002), quienes propusieron que las mismas podrian ser las responsables en dar for-
ma a la ley de velocidad del viento y de fijar la tasa de pérdida de masa, eliminando
las soluciones que no sean criticas, es decir, las que alcancen el punto critico sin las
condiciones de singularidad y regularidad requeridas (seccion y, por lo tan-
to, tendiendo a estabilizar la solucién de las ecuaciones hidrodinamicas en una tunica
solucion estacionaria de tipo CAK.

De acuerdo a los modelos de las inestabilidades, las amplitudes de velocidad en
las ondas de choque pueden ser del orden de 10% a 10® km s~!, y las fluctuaciones en
densidad, pueden alcanzar los tres 6rdenes de magnitud, dando fuerte sustento teérico a
la existencia del fenomeno del clumping (Lamers 2001). Este fenémeno es desarrollado

en la seccion 2.6.8]

2.6.2. Mecanismo de bi-estabilidad

El mecanismo de bi-estabilidad fue encontrado por primera vez por [Pauldrach &
Puls (1990)), a través del calculo de modelos y su aplicacién a la estrella P Cygni,
una LBV extensamente estudiada cuyos perfiles de lineas espectrales le han dado el
nombre a los perfiles compuestos (seccién . Este mecanismo consiste en un cambio
dréstico de las propiedades del viento, M v v, para estrellas a un lado v a otro de una
cierta temperatura efectiva (figura . Los primeros estudios lo situaban préximo
a una temperatura efectiva del orden de los 21000 K (Lamers et al.|[1995), aunque
actualmente se lo ubica alrededor de los 22000 K (Markova & Puls |2008).

Analizando una extensa muestra de estrellas, Lamers et al.| (1995) reporté la exis-
tencia de una caida de un factor 2 en v, generando una discontinuidad en la escala
de temperaturas efectivas. [Vink et al.| (1999) atribuy6 este fenémeno a una variacién
brusca en el mecanismo de impulsiéon del material, que tiene lugar en el viento de las
supergigantes, muy cercana a esa T,g. En su trabajo demostré que, a esa tempera-
tura, el ion dominante del Fe IV recombina a Fe III, por lo que cambia de manera
significativa la capacidad del viento para absorber momento del campo de radiacion.
Particularmente, el ion de estado mds alto (Fe IV) tiene menos lineas que el ion de
ionizacion mas baja (Fe III), produciendo un incremento en las condiciones del material
para absorber momento. Esto se traduce en un aumento de la densidad del material
absorbente, incrementando la tasa de pérdida de masa y produciendo un descenso en
la velocidad terminal del viento para las estrellas mas frias del intervalo. De acuerdo
a [Pauldrach & Puls| (1990)), el cambio ocurre cuando el continuo de Lyman del H se
vuelve 6pticamente grueso, impidiendo que la radiacion UV penetre completamente en
el viento e incrementando la recombinacién del Fe IV en Fe III.

Los modelos de Vink et al.| (1999) predecian que los valores de M se incrementaran
en un factor 5, sin embargo, Markova & Puls (2008) mostraron que la caida en la
velocidad terminal no es compensada con un aumento suficientemente alto de la tasa
de pérdida de masa. Este debate aiin esta abierto.

La abrupta ausencia de supergigantes B méas tardias que 22 000 K, con alta rotacién
(vsini>50 km s™!), motivé a|[Vink et al| (2010) a sugerir que se trata de estrellas que
podrian pertenecer todavia a la secuencia principal, pero que han sufrido la pérdida
de su momento angular via el incremento en la tasa de pérdida de masa producida en
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Figura 2.11. Salto de bi-estabilidad en v.,/vese como funcién de log Teg. Las super-
gigantes OBA se indican con diamantes, astericos o signos positivos; los objetos de
clasificacion dudosa, con triangulos, cuadrados y rombos. En el grafico se puede notar
que la region de transicion no es completamente abrupta, sino que abarca un rango
angosto de temperaturas efectivas. Tomado de Markova & Puls| (2008])

el momento evolutivo de cruzar el salto de bi-estabilidad. A este fenémeno se lo llama
frenado de bi-estabilidad (bi-stability braking).

2.6.3. Discrepancia de masas

Herrero et al.| (1992)) encontraron una importante discrepancia entre las masas deri-
vadas espectroscopicamente (obtenidas via logg) para las estrellas O galdcticas evolu-
cionadas, respecto a los valores obtenidos a partir de los célculos evolutivos. Las masas
derivadas mediante estos modelos tienen valores sisteméaticamente mayores por, apro-
ximadamente, un factor dos. El analisis original fue hecho con modelos de atmésfera
plano paralelos, sin blanketing (secciéon , incorporando s6lo H y He. Una mejora
parcial fue obtenida mediante la inclusion de rotacion en los calculos de las masas evo-
lutivas (por ejemplo, Maeder & Meynet|[2000)), aunque esta aproximacién no alcanza
por si misma para resolver completamente la discrepancia. La inclusién de blanketing
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y geometria esférica en modelos con viento por parte de [Repolust et al. (2004), ha
disminuido considerablemente la diferencia, casi elimindandola en la mayoria de los ca-
sos de supergigantes O. Sin embargo, una diferencia en las masas aiin subsiste para
muchas enanas y gigantes O (Puls/|2008), como puede verse en la figura , tomada
de Mokiem et al. (2007a).
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Figura 2.12. Discrepancia de masas en funcion de la abundancia de He para una mues-
tra combinada de estrellas enanas (circulos negros), gigantes (tridngulos azules), gi-
gantes brillantes y supergigantes (cuadrados rojos) galacticas, de la Nube Menor y de
la Nube Mayor de Magallanes. Puede verse la buena correspondencia entre la masa
espectroscopica (Mg) y la masa evolutiva (M,,) para gigantes brillantes y supergigan-
tes (cuadrados), pero una gran dispersién para los objetos de la secuencia principal y
algunas gigantes. Tomado de Mokiem et al.| (2007a))

En la figura la discrepancia en la masas estd representada con relaciéon al
contenido de He, que es un indicador del estado evolutivo. La figura muestra buen
acuerdo para las estrellas supergigantes y gigantes luminosas, aunque se mantiene una
diferencia para las enanas y gigantes, la cual crece al aumentar la abundancia de He. Los
autores de ese trabajo sugieren que hay una mezcla eficiente en la fase de la secuencia
principal, dando lugar a una evolucion quimicamente homogénea.

2.6.4. La macro-turbulencia y la rotacion

Para estimar las velocidades de rotacion proyectadas, v sin i, se requiere la medicion
cuidadosa de los anchos de lineas de metales formadas en la fotosfera. Sin embargo, los
estudios han indicado la presencia de procesos adicionales a la rotacién, si se intenta

68



2.6. Apartamientos de los vientos respecto a la teoria estandar

dar cuenta del ensanchamiento observado de algunas lineas espectrales de estrellas O
(Conti & Ebbets|[1977). Por este motivo se introdujo, en los modelos, el fenémeno de
la macro-turbulencia, caracterizado por adicionar una velocidad de macro-turbulencia
(Vima), al célculo del ensanchamiento de los perfiles. Esta velocidad debe distinguirse de
la micro-turbulencia, abreviada como viy,p 0 Vi, que surge de la agitacion térmica de
los iones. La forma caracteristica de los perfiles ensanchados por macro-turbulencia es
la de una letra “V”, lo que claramente no se corresponde con un perfil de tipo rotacional

(figura B.13).
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Figura 2.13. Perfil de la linea C IV A5811 del espectro de la estrella O HD 191612,
mostrando una caracteristica forma de letra “V”. A la izquierda se compara el perfil
observado con el resultante de un modelo con rotaciéon pura, para el mismo ancho
a mitad de profundidad y ancho equivalente. A la derecha, el mismo perfil ha sido

ajustado con un perfil sintético generado considerando macro-turbulencia. Tomado de
Howarth| (2004))

Un fenémeno similar fue encontrado en las supergigantes B tempranas e interme-
dias, aunque no en las enanas B (Lennon et al.[[1993)). Analizando una extensa muestra
de estrellas tempranas observadas con el satélite [UE, [Howarth et al.| (1997)) también
encontraron evidencias de otro mecanismo que incrementa los ensanchamientos de las
lineas espectrales por encima de la rotaciéon y que, por analogia, se lo interpret6 como
macro-turbulencia. Posteriormente, Ryans et al.| (2002) mostraron que este ensancha-
miento adicional puede describirse con un perfil gaussiano con velocidades tipicas del
orden de 50 kms™!.

El valor de v sini puede estimarse a partir del primer minimo de la transformada
de Fourier del espectro (Gray|2005), por lo que, el ajuste de la forma del perfil tedrico
a uno observado puede dar una indicaciéon del valor de vy, (Simén-Diaz & Herrero
2007, 2014)). Las mediciones de la velocidad de macro-turbulencia en supergigantes OB
sugieren que los valores de v sini se ha sobreestimado entre 20 a 40 kms™! (Lefever
et al.[2007; Markova & Puls/2008). La situacion para las enanas es todavia indefinida.

La presencia de macro-turbulencia ha sido atribuida a fenémenos oscilatorios en la
fotosfera estelar (Lucy |1976; Howarth|2004; Kraus et al.|2015a). Por medio de simula-
ciones de perfiles de linea, Aerts et al.|(2009) propusieron formas para diagnosticar si
estd presente el ensanchamiento pulsacional en los perfiles de linea observados.
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A partir del estudio de una extensa base de datos de estrellas O y B obtenidas con
el mismo instrumental y en las mismas condiciones (Proyecto IACOB), |Simén-Diaz
et al.| (2017)) concluyeron que la causa de los ensanchamientos observados es el efecto
combinado de (a) modos pulsacionales asociados con un mecanismo de transporte de
calor, y (b) movimientos ciclicos superficiales, iniciados por inestabilidades turbulentas
en la presion.

2.6.5. Problema de los vientos débiles

Uno de los desafios mas importantes de la teoria de vientos impulsados por radiacion
es interpretar la presencia de vientos débiles (weak winds) 6pticamente delgados, en
estrellas O. Las primeras referencias fueron hechas por |Chlebowski & Garmany| (1991)),
quienes encontraron que las tasas de pérdida de masa de las estrellas enanas O de tipos
espectrales tardios, eran significativamente menores (al menos en un factor 10) que las
predichas a partir de las mediciones de los flujos en rayos X. Para ser definidos como
vientos débiles, las tasas de pérdida de masa deben ser menores que 1078 M, afio™?
(Marcolino et al.|[2009).

Si bien se trata de una discrepancia propia de las estrellas O enanas, algunas gigantes
B también las han presentado, como surge del andlisis de las lineas UV de 5 CMa (B1
IT) o de las observaciones en rayos X del satélite ROSAT para ¢ CMa (B2 II) (Drew
et al.[[1994).

Las estrellas O con vientos débiles presentan principalmente un espectro en absor-
cién, con algunas pocas lineas de viento en emision, tales como C IV A\ 1548, 1551. En
cambio, en enanas O intermedias y tempranas, estas lineas presentan perfiles P-Cygni,
a las que se agregan N IV A\ 1718, N 'V A\ 1239,1243 0 O V A\ 1371 A.

Las diferencias entre los valores observados de M y los predichos por la teoria han
sido atribuidos a diferentes causas posibles (Kudritzki & Puls [2000):

= La disminucion de la fuerza de radiaciéon producida por la ionizacion debida a
rayos X generados en shocks (Drew et al.|1994).

= El bloqueo por parte de lineas fotosféricas de radiacién que no alcanza a llegar al
viento y dar su contribucién a la aceleracion (line shadowing), este efecto puede
ser comun, especialmente, en las enanas B (Babel [1996).

= El desacople coulombiano de los iones respecto al plasma que ocurre a alguna
densidad critica (ver, por ejemplo, Krticka et al.|[2006)).

» En las estrellas con baja tasa de pérdida de masa y continuo 6pticamente delgado
en la region transdnica, los términos de curvatura de las leyes de velocidad podrian
producir gradientes en la funcién fuente, reduciendo la fuerza de radiacion (Puls
et al.|[1998; |(Owocki & Puls||1999)).

Martins et al| (2004)) analizaron estas propuestas para una muestra de estrellas
jovenes masivas en la Nube Menor de Magallanes mediante el c6digo CMFGEN (seccion
, y concluyeron que ninguna de las hipdtesis mencionadas (con excepcién de los
rayos X) es suficiente como para dar cuenta del fenémeno de los vientos débiles. En
un nuevo estudio basado en el UV y en el 6ptico de estrellas enanas O galacticas,
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Martins et al| (2005 encuentran discrepancias del orden de 100 en Mentre los valores
medidos y los predichos por la teoria para los tipos espectrales correspondientes a
log(L/Lg) <5.2, concluyendo que la inclusién de rayos X que afecten la ionizaciéon de
los vientos es crucial para dar cuenta de las lineas UV en medios de baja densidad. Los
autores también encuentran un cambio en la pendiente de la WLR (seccién para
las enanas O tardias y que la metalicidad practicamente no esta relacionada con este
problema.

El fenémeno de los vientos débiles también afecta a las velocidades terminales.
Martins et al. (2005) encontraron que sus valores caen muy por debajo de los espe-
rados. También sugirieron que el valor de a necesario para reproducir los cocientes
Voo /Vese deberia ser del orden de 0.3, siendo 0.6 el valor aceptado en la teoria estandar.
Nuevamente, la presencia de rayos X ionizantes podrian dar cuenta de este valor del
parametro a.

El fenémeno de los vientos débiles atin se encuentra en discusion y tiene implican-
cias importantes en la evolucion de las estrellas masivas. Por ejemplo, una tasa baja de
pérdida de masa durante la fase de secuencia principal cambia mucho la evoluciéon pos-
terior de la estrella y las escalas de tiempo evolutivo. También, de acuerdo a Marcolino
et al.| (2009), la baja pérdida de momento angular a través del viento débil de estas
estrellas permitiria que estos objetos lleguen a etapas méas evolucionadas con mayores
rotaciones (incluso cercanas a la ruptura).

En los tltimos afios se ha sugerido fuertemente que las determinaciones de M me-
diante observaciones en el UV pueden ser erréneas, ya sea por usar una unica linea
(doblete C IV A\ 1548, 1551), por errores en la abundancia del carbono, o por los
cambios mencionados en la ionizacién debido a los rayos X. Mokiem et al.| (2007b))
encontraron que, para algunas estrellas, el valor de M obtenido a partir de la linea Ho
es diferente del medido usando lineas espectrales en el UV, y que podria ser consisten-
te con un viento normal. Esta propuesta ha sido confirmada mediante observaciones
directas del espectro en rayos X de la estrella O enana de viento débil llamada p Col
(Huenemoerder et al.|[2012)). Las condiciones de un viento normal son detectables sélo
en el espectro de rayos X, remarcando la deficiencia de la medida de M obtenida en el
UV. La medicién de frentes de choque (bow-shocks) o esferas de Stromgren en estrellas
masivas de alta velocidad (runaway stars) también pone en duda a las mediciones de
M obtenidas en el UV (Gvaramadze et al|2012).

2.6.6. Componentes discretas en absorcion

Uno de los indicadores mas claros de la variabilidad del viento, tanto en las estrellas
O como en las B supergigantes, es la presencia de componentes discretas en absorcion
o DACs (discrete absorption componentes). Las DACs son componentes en absorcion
que aparecen superpuestas a los perfiles de tipo P Cygni, sobre los que se desplazan
desde el rojo hacia el azul, en escalas temporales que van desde las horas hasta los dias.
En la mayoria de los casos, la componente en emisién del perfil P Cygni permanece sin
cambios durante toda la migracion de las DACs.

Las DACs son observadas en los perfiles de lineas intensas no saturadas de reso-
nancia en el UV, de elementos superionizados tales como el Si IV, N V o el C IV;
aunque también pueden aparecen en el visible, por ejemplo en la linea Ha o en He II

71



2. La Teoria de Vientos Impulsados por Radiacién

A4686. Originalmente se las llamaba NACs (componentes delgadas en absorcion, na-
rrow absorption components) porque se las suponia como componentes delgadas fijas
en la velocidad terminal del viento. Sin embargo, las observaciones de series temporales
de los perfiles demostraron que las DACs no permanecen fijas ni siempre son delgadas,
sino que migran a través del perfil de la linea. Durante este migracion, cuando aparecen
son anchas, pero luego se van angostando a medida que aceleran desde el rojo hacia el
azul, hasta alcanzar la velocidad terminal, donde aparecen como NACs
. Por esta razén, se las prefiere denominar como DACs en lugar de NACs (no
siempre son delgadas, narrow).
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Figura 2.14. La estrella &€ Per muestra DACs en el doblete A\ 1394, 1402 A del Si IV.
En el panel superior se muestra el “molde” o templete (linea delgada) del perfil usado
para producir el espectro residual, mostrado en el panel inferior. Superpuesto en el
panel superior se muestra la amplitud de la variacién (linea gruesa). El panel medio
presenta una superposicion de de los perfiles observados. Se pueden identificar varias

DACs, siendo dos las componentes mas intensas, separadas en el lapso de dos dias.
Tomado de Kaper et al| (1997)

Howarth & Prinja| (1989)) detectaron DACs en més del 80% de las estrellas O,
sobre una muestra de un total de 203 objetos galacticos. También han sido observadas
en estrellas Be (Grady et al.||1987), pero nunca en otra clase de estrellas que no sean
supergigantes B. Eso sugiere que, mas que un fenémeno general, las DACs son la norma
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entre las estrellas tempranas (Kaper et al.[[1997).

Dado que las DACs sélo afectan la componente en absorcién de los perfiles, se consi-
dera que son variaciones moderadas en la estructura del viento, aunque suficientemente
grandes como para cubrir una parte significativa del disco estelar de modo de producir
cambios en la absorcién. Uno de los factores importantes de las DACs es la recurrencia
con que aparecen, estrechamente vinculado con la rotacién de la estrella (por ejemplo,
Kaper et al.||1996; |Arias et al.|2008)). Se ha demostrado, ademés, que sus apariciones
estan correlacionadas con la variabilidad en Ha (Kaper et al.[[1999).

L P/ Py

y/Re
o
!
T

Figura 2.15. En tono de grises, estructura de densidad del modelo CIR. Las lineas a
rayas separan las diferentes regiones delimitadas en el modelo. La regiéon V corresponde
a un “quiebre” en la continuidad de la densidad llamado quiebre de onda radiativo-
acustica de Abbott (radiative-acustic Abbott kink). Tomado de Cranmer & Owocki
(1996))

Varios modelos han tratado de explicar las DACs, pero el méas aceptado es el mo-
delo de Regiones Interactuantes de Corrotacién o modelo CIR (Corotating Interaction
Regions) sugerido por y modelado por (Cranmer & Owocki (1996). En
este modelo se hipotetiza la presencia de una estructura en el viento estelar producida
por la interacciéon de una corriente rapida y una lenta que se originan en ubicaciones
adyacentes sobre la superficie estelar (figura . Debido a la rotacion de la estrella,
las corrientes son curvadas, provocando que el material de la corriente rapida colisione
con el material lento que esta por delante.

Esta estructura da origen a componentes en absorcion semejantes a las DACs ob-
servadas en las lineas de resonancia en el UV. Sin embargo, no ha sido respondida atn
el origen de las corrientes de fluido con diferentes propiedades cinematicas. Su origen
se atribuye a dos posibles causas: las pulsaciones no radiales o los campos magnéti-
cos superficiales. Aunque se sabe que numerosas estrellas tempranas tienen actividad
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pulsacional (por ejemplo, Kraus et al.[2015al), no se conoce un mecanismo consistente
para vincular los periodos de ambos fenémenos.

Respecto a los campos magnéticos, a pesar de que las estrellas OB no poseen man-
to convectivo, podrian existir en ellas campos moderados, probablemente fosiles de la
formacion estelar. Sin embargo, para estrellas tempranas no peculiares, el campo mag-
nético es débil o actiia a pequena escala. De acuerdo a|Donati et al.| (2006), los campos
magnéticos no son una caracteristica comin de la mayoria de las estrellas tempranas,
sino solamente una rara ocurrencia.

2.6.7. Discordancias en los parametros del viento

A pesar de la sofisticacién de los modelos de atmosferas actuales, las predicciones
de las tasas de pérdida de masa y de las velocidades terminales de las estrellas masivas
son todavia inciertas.

Uno de los casos mas significativos fue presentado por|Fullerton et al. (2006)), quienes
encontraron una discrepancia en la estimacién de M en estrellas de tipo O galcticas,
basadas en el ajuste de lineas de resonancia del doblete de P 'V A\ 1118, 1128 A en
el UV observadas con los satélites FUSE, ORFEUS BEFS y Copernicus. La teoria
predice que el ion de P es dominante en los vientos de estrellas O7 a 09.7, aunque
las mediciones indican que el rango mas apropiado es O4-O7. En su trabajo, [Fullerton
et al.| (2006)) dedujeron que las mediciones de M obtenidas a partir de los perfiles de
P V son sisteméaticamente méas bajas que las derivadas de Ha o de la emision libre-
libre en radio, las cuales pueden ser mayores en un factor 10 o més. Para conciliar los
valores, se propuso que los vientos de las estrellas O son altamente inhomogéneos, con
un importante factor de clumping (secciéon .

En el rango de las supergigantes B, hay todavia mayores inconsistencias entre las
tasas de pérdida de masa observadas y las predichas por los modelos. Vink et al.
(2000) presentaron valores teéricos de M y una receta para calcularla, para una amplia
variedad de estrellas O y B galacticas incorporando, en sus modelos, el tratamiento
de la dispersién multiple. Con esta aproximacién redujeron la discrepancia para las
estrellas O. Sin embargo, como las tasas de pérdida de masa derivadas para las B
persisten en su discrepancia, la misma es atribuida a errores sistematicos en los valores
observados.

Crowther et al| (2006) reconocen que los vientos de las estrellas supergigantes B
intermedias y tardias son sustancialmente més débiles que los predichos por la teoria
estandar, lo cual serfa exacerbado si se adicionara clumping (seccién a la regién
de formacién de Ha.

Por su parte, |Benaglia et al| (2007) encontraron que, aunque los modelos tedri-
cos que estiman M a partir de la emisién en radio y en Hea deberfan coincidir, los
valores empiricos son, en realidad, diferentes. Los valores medidos de la discrepancia
son mayores cuando se consideran objetos por sobre la temperatura correspondiente
al salto de bi-estabilidad (seccién [2.6.2)), mientras que son menores para estrellas con
temperaturas mas bajas.

Todos estos trabajos concuerdan, como resenia [Puls et al| (2008a), en que las ta-
sas de pérdida de masa predichas por la teoria deberian ser menores en un factor de
diez. Esta discordancia orienté a los estudios al analisis y la incorporacion a los mode-
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los del complejo fenémeno del clumping, en un esfuerzo directo dedicado a reducir la
discrepancia en los valores de M.

Por otro lado, también existe una discrepancia entre los valores empiricos y los
tedricos para las velocidades terminales. En las estrellas O, |Groenewegen et al.| (1989)
y Blomme, (1990) encontraron que los valores medidos en el UV de v, son méas bajos que
los predichos por el modelo estandar correspondiendo, en el segundo caso, a estrellas
O de secuencia principal.

Para las estrellas supergigantes A también se encuentra que las velocidades ter-
minales son menores en un factor tres que las predichas por la teoria (Achmad et al.
1997)). Para estas estrellas también hay una discrepancia que se observa entre la ve-
locidad terminal y la velocidad de escape, que disminuye para valores mayores de la
velocidad de escape, en contradiccion con lo estipulado por la teoria (Verdugo et al.
1998). La pendiente negativa en esta relacion es atribuida a un cambio en el pardmetro
o/ = o — 6, que puede deberse a un cambio en la ionizacién (a través de 0) o a un
desacople de los iones del viento (Achmad et al./[1997).

Respecto a la forma de la ley de velocidades a lo largo del viento, la soluciéon CAK
tiene la forma de una ley 8 (ecuacién con 5 = 0.5, mientras que, para Pauldrach
et al| (1986)), el valor de este pardmetro es 8 ~ 0.8 (seccién [2.2.10). Sin embargo, en la
teoria estandar es comin adoptar a esta ley de manera inconsistente. Dados los buenos
resultados que ha dado la misma para el ajuste de perfiles en las estrellas mas masivas,
es habitual hacer uso de la ley 3, extendiendo la potencia 3 a valores muy diferentes de
los inferidos en las teorias CAK o m-CAK. De hecho, es comiin, entre las supergigantes
B intermedias, tardias y las supergigantes A, que se adopten valores de [ en el rango
1 a 3, con el fin de favorecer el ajuste en la linea Ha (Kudritzki et al.[[1999).

Un modelo completamente consistente requeriria que, en lugar de la ley 3 se usaran
las soluciones directas de las ecuaciones hidrodinamicas, como se lleva a cabo en este
trabajo de tesis.

2.6.8. Vientos no homogéneos (clumping)

Los indicadores usados en la estimacién de M tales como la linea Her v los excesos
en el IR y en radio, estdn basados en la recombinacién de electrones y por lo tanto,
dependen de p?. Esta dependencia hace que sean muy sensibles a pequefos cambios de
densidad. Hillier| (1991) demostr6 que la influencia en las alas de los perfiles de linea de
la dispersion de los electrones debido a la falta de homogeneidad en la densidad podia
reducir, en un factor < 2, la tasa de pérdida de masa en las estrellas Wolf-Rayet (W-R).
A partir de ese concepto, se comenzo6 a estudiar el fenémeno de la no homogéneidad,
como una caracteristica estructural importante que podia afectar el diagndstico de las
propiedades de los vientos.

La existencia de concentraciones a pequena escala en la densidad se denomina clum-
ping, e involucra un medio donde la materia se concentra en pequenos grumos, dejando
casi vacio el espacio entre los mismos. Tal ausencia de homogeneidad es esperable ya
que los vientos impulsados por radiacién son inestables (seccién . Owocki et al.
(1988)); Feldmeier| (1995)); |[Dessart & Owockil (2005) modelaron las inestabilidades y en-
contraron que la sucesién de velocidades que crecen y decrecen produce fuertes ondas
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de choque invertidas (reverse shocks) donde el material se comprime en regiones densas
espacialmente reducidas, separadas por grandes zonas con densidades mucho més bajas
(ver figura [2.10)).

Los indicios espectrales de esta ausencia de homogeneidad en el viento de las es-
trellas OB son numerosos. Si bien, las primeras evidencias fueron encontradas en los
vientos de las estrellas WR, en subestructuras variables en emisién superpuestas a los
perfiles de lineas espectrales (Moffat et al.||1988), [Eversberg et al.| (1998)) y, posterior-
mente, Lépine & Moffat| (2008) las observaron también en estrellas O (figura [2.16)),
sugiriendo que este fenémeno era usual en los vientos de estrellas tempranas.
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Figura 2.16. Series temporales de los residuos que resultan de restar, a cada observacién,
un perfil medio de la linea de He II 4686, para las estrellas Of { Puppis (izquierda) y
HD 93129A (derecha). Las variaciones de estos residuos son atribuidos a la observacion
directa del fenémeno de clumping. Tomado de Lépine & Moffat| (2008))

Otra evidencia surge de la observacion de las componentes en absorcién saturadas
(black troughs) de los perfiles P Cygni en el UV (panel izquierdo de la figura [1.10)).
Lucy| (1982) sugirié que estas caracteristicas eran un indicio de campos de velocidades
no monotonos, que producen una importante dispersion hacia atras de los fotones
(back-scattering). Esto muestra que el fenémeno del clumping también afecta la ley de
velocidades.

La existencia de las lineas de emisién en rayos X observadas con los satélites XMM-
Newton y CHANDRA, han sido interpretadas como el producto de vientos confinados
magnéticamente o shocks embebidos en el viento, originados por las inestabilidades
de los vientos impulsados por radiacién en lineas o por colisiones entre los clumps.
En algunos casos es posible estudiar el grado de inohomogeneidad o la formaciéon de
‘grumos’ (clumping), su distribucién radial y la forma de los clumps, a partir de la
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observacién de estas lineas (Puls et al.|2008b)).

Para incorporar el clumping a los codigos de atmosfera, la suposicion estandar
es que los grumos son Opticamente delgados, mientras que el espacio intermedio esta
vacio. El exceso de densidad interior en los grumos es descripto por el llamado factor
de clumping, f., que se define como:

_
fa = i (2.110)

donde (p) es la densidad media del gas (Sundqvist et al.[2012).

La consecuencia més importante de incorporar este fenémeno es que los valores de
M derivados de Ha o radio , cuya dependencia con p es cuadratica, y fueran calculados
sin tener en cuenta este efecto, deberian considerarse como sobrevaluados en un factor
V/ fa, por lo cual la tasa de pérdida de masa verdadera deberia ser consistentemente
menor. Siguiendo esta aproximacion, se han derivado factores de clumping comprendi-
dos entre 10 y 50, con clumping localizado en la base del viento (por ejemplo, Bouret
et al.|2005)), lo cual reduce a los valores de M en factores comprendidos entre 3 y 7.
Puls et al.| (2006) estudiaron la estratificacién radial del clumping a partir del modelado
simultaneo multifrecuencia de observaciones, encontrando que, en los vientos densos, el
clumping es mas fuerte en la parte interna del viento, por factores comprendidos entre
4y 6, y que las tasas de pérdida de masa calculadas sin clumping, deben reducirse en
factores de, al menos, 2 a 3. Mediante un anélisis en las lineas FUV de P V en A\ 1118,
1128 A, [Fullerton et al.| (2006) encontraron que el factor deberfa ser entre 10 o 100, en
comparacion con los valores obtenidos a partir de lineas de recombinacion sin clumping.
Por esta razon, en algunos trabajos se optd por reducir las tasas de pérdida de masa
con el objeto de debilitar las lineas de resonancia en el UV, mientras que la emision
en Ha se mantiene acorde a los valores observados, adoptando para esto factores de
clumping muy altos (Bouret et al. 2012).

Si los grumos (clumps) no son 6pticamente delgados, se deben tener en cuenta otros
efectos importantes en el calculo del transporte de radiacion. Los clumps producen una
bloqueo de la radiacién en su interior pero, a su vez, se incrementa el escape de la
radiacién entre los mismos, lo cual se llama porosidad o macro-clumping (Feldmeier
et al|2003; Owocki et al.|2004). En este caso, despreciar la porosidad, lleva a una
subestimacion de la tasa de pérdida de masa (Oskinova et al.[2007)). Estos investigadores
proponen que Ha no esta afectada por la porosidad, mientras que el doblete resonante
de P V resulta significativamente debilitado por este efecto. Este hecho sugiere que es
necesario incorporar clumps Opticamente gruesos para la evaluacion adecuada de los
parametros del viento. Surlan et al. (2013) incorporé estos efectos en el coédigo POWR,
empleando un método Monte-Carlo 3D en estrellas O, resolviendo la discrepancia entre
las tasas de pérdida de masa calculadas con Ha y con las lineas de P V.

En vientos con mucha aceleracién, los fotones de una linea espectral pueden iterac-
tuar solamente en una region muy delgada, debido al ancho Doppler del perfil de la
linea. Esto posibilita que los fotones se escapen del viento, por medio de los canales
o poros, en el espacio de velocidad. Este efecto se conoce como porosidad en veloci-
dad o wvorosidad (vorosity) y fue discutido por |Owocki (2008). Esta propiedad puede
estimarse con el factor de llenado de la velocidad, dado por:
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2. La Teoria de Vientos Impulsados por Radiacién

o
= 2.111
fvel 207 ( )

donde dv es el corrimiento en velocidad dentro del clump y Av es la separacién en
velocidad entre los clumps. La fuga de fotones en el espacio de velocidades produce el
mismo efecto que la porosidad espacial, es decir, reduce la gravedad efectiva como en
el caso de clumps 6pticamente delgados (Sundqvist et al.|[2012)).

Prinja & Massal (2010), por medio del analisis de lineas de resonancia de Si IV en
el UV (las lineas de resonancia no son afectadas por los clumps épticamente delgados),
encontraron evidencias empiricas de la existencia de grumos épticamente gruesos en
el viento de supergigantes B. Las mediciones de los perfiles, efectuadas sobre una ex-
tensa muestra de estrellas, concuerda consistentemente con los modelos de wvorosidad
de [Sundqvist et al.| (2011)). El efecto de la vorosidad atenta los cambios en la pérdida

de masa producidos por los clumps, acercando los valores de M, a los valores cldsicos
CAK.
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Capitulo 3

Vientos en rotacién impulsados por
radiacion

Resumen del capitulo: Se introducen los vientos en rotacion impulsados por radia-
cion. Se resumen las ecuaciones bdsicas para estos vientos en el plano del ecuador
estelar, junto con las relaciones de escala obtenidas para tasas de pérdida de masa y
velocidades terminales. Se presentan las soluciones de las ecuaciones hidrodindmicas:
las soluciones rdpidas y las soluciones Qenta Y Olenta, 0btenidas por Curé. Se sintetizan
las principales aplicaciones de estas soluciones a objetos astronomicos. Finalmente, se
explican las caracteristicas basicas del codigo de calculo hidrodindmico HYDWIND.

3.1. Propiedades de los vientos impulsados por ra-
diaciéon en rotacién

Como se menciond en la seccion [1.2.3] las estrellas OB pueden tener velocidades de
rotaciéon moderadas o rapidas. Eso significa que la rotacién puede afectar, sensiblemen-
te, tanto la fisica como el diagnostico de los parametros de los vientos impulsados por
radiacion. De acuerdo a |[Puls et al. (2008b), la influencia de la rotacién sobre el viento
puede agruparse en los siguientes efectos principales:

» La rotacion modifica la dindmica propia del viento.

= Los apartamientos de la simetria esférica resultante en los altos rotadores, pueden
afectar las determinaciones de los parametros del viento, especialmente M.

= Puede aparecer variabilidad en los perfiles de linea debido a la interaccion entre las
peculiaridades fotosféricas (manchas, pulsaciones), con la rotacién y la dindmica
del viento. Un ejemplo de esta interaccion es el modelo de Regiones de Interaccion
Corrotantes (co-rotating interaction regions) o modelo CIR (seccién [2.6.6).

Los primeros modelos que incorporaron la rotacién a la teoria de vientos impulsados
por radiacién fueron presentados por [Marlborough & Zamir| (1975), que consideraron
solamente la fuerza de radiacién en el continuo. Castor| (1979) propuso un modelo con
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3. Vientos en rotacion impulsados por radiaciéon

velocidad latitudinal nula, para el cual el momento angular por unidad de masa es con-
servado. En este modelo se incluy6 el término de la fuerza centrifuga en la ecuacion de
movimiento, prediciendo una tasa de pérdida de masa con pocas modificaciones debidas
a la rotacién pero obteniendo, a la vez, un gradiente de velocidades considerablemente
mas bajo, con una velocidad terminal menor que en el caso no rotante. Castor noté que
el punto singular se encuentra considerablemente mas apartado de la superficie estelar
que en el caso de rotacion nula.

Marlborough & Zamir| (1984) describieron la solucién de un viento rotante isoter-
mo, obteniendo considerables apartamientos de la teoria CAK cuando se adopta una
baja temperatura cinética a lo largo del viento. Las mayores diferencias respecto a los
resultados de la teorfa CAK, fueron un decrecimiento més lento de la densidad con la
distancia y una velocidad terminal més baja. Los apartamientos de la simetria esférica
estimados por [Marlborough & Zamir| (1984) sugirieron, de manera cualitativa, que el
viento podria formar una estructura de tipo discoidal, afin a los modelos propuestos
para explicar las observaciones de las estrellas Be.

Mediante modelos simples, [Friend & Abbott| (1986) y Pauldrach et al.| (1986) con-

firmaron que la inclusién de la rotacién tiende a disminuir la velocidad terminal del
viento e incrementar la tasa de pérdida de masa.

-14.5

SIIIRER R = ¢
log p (g em™)

UL b

1.2 1.4 1.6 1.8 2.0 2.2 2.4
x/R
/ p

Figura 3.1. Modelo de disco comprimido por el viento o WCD (wind compressed disk)
en la region ecuatorial interna. La densidad del material se indica con escala de grises.
Cada flecha muestra la magnitud y la direccion de la velocidad del flujo. Noétese la
fuerte concentracién de gas en la zona interna del disco. Tomado de |Owocki et al,

(1999).

Uno de los avances que tuvo mas repercusion en la teoria de vientos en rotacion
impulsados por radiacién fue el desarrollo del modelo 2-D llamado modelo de “disco
comprimido por el viento” (wind-compressed disk model) o modelo WCD, propuesto
por [Bjorkman & Cassinelli (1993) y probado en simulaciones numéricas por
et al| (1994). En estos trabajos se propuso que la formacién de discos alrededor de

80



3.2. Ecuaciones hidrodinamicas para vientos en rotacion

estrellas rapidamente rotantes como las estrellas Be, puede deberse a la existencia de
corrientes meridionales que concentran el material hacia el ecuador (figura [3.1).

Sin embargo, poco tiempo después de la presentacion del modelo WCD, |(Owocki
et al. (1996)) demostraron que la influencia de fuerzas de radiacién no radiales podrian
inhibir la formacién de tales discos (en el trabajo de Bjorkman & Cassinelli (1993)),
todas las fuerzas eran consideradas como fuerzas centrales), a pesar de que las mismas
podian llegar a tener una magnitud menor que el 10 % de la fuerza de radiacién radial.

Curé| (2004)) y |Curé et al. (2011) produjeron importantes innovaciones en la teoria
de los vientos impulsados por radiaciéon en estrellas rotantes. Sus modelos dieron lugar
a la distincién de las tres clases de soluciones hidrodindmicas: la solucién rdpida (que
es la solucién estandar m-CAK), la solucion Qena, que surge para altos rotadores,
y la solucion dienta, que esta ligada a la ionizacién del material. Estas soluciones son
explicadas con mas detalle en las siguientes secciones.

3.2. Ecuaciones hidrodinamicas para vientos en ro-
tacion

Las ecuaciones basicas para el flujo 3-D estacionario de una estrella rotante fueron
presentadas por Marlborough & Zamir| (1975) y Marlborough & Zamir (1984). Para
plantear estas ecuaciones se supone un sistema de coordenadas esférico (r,0,¢) tal que
el punto r = 0 corresponde a la posicién del centro del sistema, § = 7/2 es el plano
ecuatorial, y ¢ es el angulo acimutal, medido en el mismo sentido que la rotacién estelar
(figura . El viento es descripto mediante las componentes de la velocidad (v,.,vg,v4)
segin las coordenadas (r,0,¢), respectivamente.

Figura 3.2. Sistema de coordenadas empleado en las ecuaciones hidrodinamicas gene-
rales para un viento impulsado por radiaciéon con rotacion.

En esta configuracion, el campo de velocidades es simétrico respecto al eje de ro-
tacion (eje z), en relacion al plano ecuatorial. Si la presién del gas es isotrépica y se
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3. Vientos en rotacion impulsados por radiaciéon

desprecian la viscosidad y cualquier campo magnético, las ecuaciones que describen el
viento son:

1 ) 1

T_QE(r pvr)+rsin0%(
ov, v Ov, v§+v§, 1op

pugsind) = 0

UTE—F?GQ_ r pé??“_fT7 (3.1)
o, 0 vo0uy  vrvy  Vgeolf 1 0p_ |
“or r 00 r r orof 7"
Ovg 19 O0vg  p Vg cott
Uy o 0 + —1-?19%7 = fs,

donde p es la densidad de masa, p es la presién del gas y f,, fo v fs son las componentes
de la fuerza externa total por unidad de masa en las direcciones r, 6 y ¢, respectiva-
mente. Las fuerzas externas comprenden, en este caso, a la fuerza gravitatoria y a las
fuerzas de radiacion. La primera de las ecuaciones es la ecuacién de continuidad,
derivada de la ecuacién para el sistema en consideracién.

Estas ecuaciones deben completarse con una ecuacion de conservacion de la energia,
obtenida a partir de la ecuacion [2.19, En este caso, la misma puede escribirse como:

OF vy OF 0 (1 ve O (1Y ~
UTE—F?W-FPUTE (;)4‘ 90 (;)—47T/0 Ky (Jy = S,) dv, (3.2)

donde E es la energia interna por unidad de masa del gas, x, es el coeficiente de
absorcion, J, es la intensidad media del campo de radiacién y S, la funciéon fuente.
Esta tdltima ecuacion resulta muy compleja de tratar ya que, para evaluar su solucién,
hace falta resolver, de manera acoplada, el transporte de radiacién. Sélo de esta manera
se podrian obtener la intensidad media y de la funcion fuente, simultaneamente con
las variables hidrodinamicas del caso. Pero aunque fuera posible hacerlo, la presencia
de otras fuentes de calentamiento del gas, diferentes a la propia radiacién estelar (por
ejemplo, a través de las ondas de choque), haria que esta ecuacién no esté completa
y sus resultados podrian ser inciertos. Por esos motivos, la ecuacion de la energia es
habitualmente reemplazada por una ley de temperaturas simple, por ejemplo, una ley
de gas isotermo.

Las estrellas con rotaciéon moderada o alta pueden presentar grandes apartamientos
de la simetria esférica. Esos apartamientos deberian ser mayores en el plano ecuatorial,
donde los efectos dinamicos producidos por la rotacién podrian ser significativos. Por
lo tanto, resulta importante estudiar, especialmente, el comportamiento del flujo en el
plano ecuatorial § = 7/2.

Si el sistema se limita al plano del ecuador, la velocidad vy = 0 y ninguna de las
componentes de las velocidades tendra variaciones respecto a la coordenada 6:

(%r . 81](;5 . (%g .
o0 00 00
Por lo tanto, las ecuaciones en el plano ecuatorial se simplifican como:

(3.3)
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3.2. Ecuaciones hidrodinamicas para vientos en rotacion

d
%(szvr) = 07
dv, v, 1d
N b Y (3.4)
r r  pdr
dvg — vrvy
Urar ro Jo

donde se han reemplazado las derivadas parciales por derivadas totales ya que, en el
plano ecuatorial, solamente se mantiene la dependencia con respecto a r. Por otra
parte se llamara directamente v a v,, eliminando el subindice de la proyeccion radial
del vector velocidad, mientras que se mantendra la notacién de vy para la velocidad
acimutal.

La primera ecuacién del sistema [3.4] es, nuevamente, la ecuaciéon de continuidad,
que puede integrarse como se hizo para obtener la ecuacién 2.7, para dar en este caso:

F,, = 4nr?pv = constante, (3.5)

donde F;, es el flujo de masa local expulsado en el plano ecuatorial. Si bien este valor
es diferente al de la tasa de pérdida de masa total M para un sistema 3-D, en esta
tesis se lo considerara como representativo (proporcional) del valor total para el viento
estelar. Debido a que la fuerza centrifuga es maxima para 6 = 7 /2, es decir, en el plano
ecuatorial, puede esperarse que la parte mas densa del viento corresponda a este plano.

En la dltima ecuacion del sistema [3.4] se supone que la fuerza segin la coordenada
¢ es nula, es decir, fg = 0. Por lo tanto esa ecuacién queda independiente de v, y puede
integrarse inmediatamente, dando:

0] )

donde D es una constante arbitraria de integracion. Esta ecuacion expresa la conser-
vacion del momento angular. En el caso en que r = R,, entonces vy = tyot, que es la
velocidad fotosférica de rotacion. En tal caso se puede evaluar el valor de la constante
D, resultando D = v, R,. Entonces, la expresion para la velocidad acimutal (ecuacién
, dependiente de la distancia al centro de la estrella, queda como:
Vg = vmt&. (3.7)
r
La segunda ecuacion del sistema [3.4] es la ecuaciéon de momento del viento. Por lo
tanto, para estimar la influencia de la rotacion sobre el viento en el plano ecuatorial,
se debe modificar la ecuacién de momento (ecuacién , incorporando un término
correspondiente a la fuerza centrifuga.

De este modo, el término de la fuerza centrifuga tiene una dependencia con la
distancia de r—3, quedando de la forma:

vi/r =2 R2/r3. (3.8)

Finalmente, la ecuacién a resolver es:

dv  ldp GM.,(1-T1) Uz(r) .
Yar T pdr L V2 B (3.9)




3. Vientos en rotacion impulsados por radiaciéon

en la cual todos los términos, exceptuando el que corresponde a la fuerza centrifuga,
tienen el significado ya presentado en el capitulo [2]

Habitualmente, la velocidad de rotacién se expresa en términos de una cantidad
adimensional llamada tasa rotacional €2, que es definida como:

Q= Urot/vbreaka (310)

que toma valores comprendidos entre 0 y 1. La velocidad de ruptura vpeax €s la veloci-
dad para la cual se igualan la fuerza centrifuga y la fuerza gravitatoria (corregida por
la fuerza de radiacién del continuo):

GM,(1-T) Ve
Upreak = T = \/§>

en la cual, la ultima igualdad surge de considerar la ecuaciéon [2.88] El cociente €2 es
evaluado en r = R,, donde R, es el radio correspondiente a 7 = 2/3.

Conservando la parametrizacién estandar m-CAK, la fuerza de linea de la ecuacion
de movimiento tiene la forma dada por la ecuacién [2.79, que se repite aqui para
facilitar el seguimiento de los cédlculos:

dv C dv Ao\ [ n. \°
Llp, —.n.)=—=CF — y— - . 2.80
J (p, ar " ) r? DO )\ ar W(r) 220

dv
donde C'F' ( r,v, . es el factor de correccién por disco finito de la estrella presenta-
r

(3.11)

do en la seccién [2.2.8 Nuevamente, los parametros de la fuerza de radiacién son los
introducidos por (Castor et al.| (1975)) y |Abbott| (1982b)): k, o y . La constante:

4 (e}
C=TGM,k (—”) , [.31)
O'e’UthM

contiene la tasa de pérdida de masa y es el autovalor.

3.2.1. Relaciones de escala para vientos en rotacién

De acuerdo a la dependencia con la coordenada r del término de la fuerza centrifuga
(ecuacién 3.8) en la ecuacién de momento (ecuacion [3.9)), Puls et al| (1999) propusieron
nuevas relaciones de escala, semejantes a las presentadas en la seccién pero, en
este caso, para vientos impulsados por radiacion de estrellas tempranas en rotacion. El
término de la fuerza centrifuga puede unirse al término de la fuerza gravitatoria, para
generar una gravedad efectiva, de la forma:

GM.(1-T) (1_923*).

r2 r

Jeff = (3.12)

Entonces, pueden usarse las relaciones encontradas para vientos impulsados por
radiacion (seccién [2.5.1)) incorporando una masa modificada en un factor semejante a
(1 —Q?). En tal caso, la relacién de escala para la tasa de pérdida de masa (ecuacién
2.105) se transforma como:
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3.3. Soluciones hidrodinamicas para vientos en rotacién

1-1/a’

M(Q)=M(Q=0)(1- Q% : (3.13)

recordando que o = o — §. Esta relacion es valida si el punto critico de la ecuacion de
movimiento, que determina el valor de M, permanece cercano a la superficie estelar.
En el caso de la velocidad terminal, puede extenderse la relacion [2.104] con el mismo
criterio:

Vs () = V(R = 0) (1 — 02) 2. (3.14)

La dependencia de estas relaciones con la tasa rotacional {2 pueden verse en la figura
3.3l

Mdot [107% My/yr]

Figura 3.3. Relaciones de escala para M V Voo €n el plano ecuatorial de un viento
impulsado por radiaciéon que emerge de una estrella en rotacién. Se indica con lineas
llenas, la solucién hidrodindmica completa encontrada por |[Pauldrach et al.| (1986). Se
indica con asteriscos la relaciéon m para M. Respecto a v, se indica con linea a
rayas una relaciéon de escala mas detallada donde se considera la influencia decreciente
con la distancia de la fuerza centrifuga, con diamantes la relacién dada por la ecuacion
[3.14] con 8 = 0.8, y con tridngulos, una relaciéon de escala dada por [Friend & Abbott
(1986). Tomado de Puls et al.| (1999)

3.3. Soluciones hidrodinamicas para vientos en ro-
tacion

Para resolver la ecuacién de momento (ecuacion [3.9)), |Curé (2004) usé una metodo-
logia semejante a la desarrollada en la seccién [2.2.10, con la que se derivo la solucion
de vientos no rotantes impulsados por radiacién. Para esto propuso el siguiente cambio
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3. Vientos en rotacion impulsados por radiaciéon

de variables:

= —— 3.15
w=—=", (3.150)
v
— 3.15b
w="2, (3.15D)
dv
= — 3.15
w' = (3.15¢)

donde a es la velocidad isotérmica del sonido (de la relacién p = a?p, ecuacién [2.15)).
De esta manera, las ecuaciones [3.9)y [3.5] junto a la forma de la fuerza de radiacién
(ecuacién [2.80)), se transforman en:

1 dw 2 dw\
1-— — + A+ - 2 u—C'CF -0 — | = 1
( w2) wo— A E =t Gt C'CF g(u)(w) <w du) 0, (3.16)

donde:

_GMQA1-T) v

a’R,  2q2’
MD101\°
c =G ) R

2 é
= (=)
g 1—vV1—-u?/) "’

Urot
Ayot = s
a

o 1+ ZHeYHe 1
1+ ApYae my

A

en las que v es la velocidad de escape (ecuacién , Yo es la abundancia del helio
relativa al hidrégeno, Zy. es la cantidad de electrones libres que provee el helio, Ay,
es el nimero masico del helio y my es la masa del protén.

La ecuacion tiene una forma del tipo F'(u, w,w’) = 0y es una ecuacién diferen-
cial no lineal. Para resolverla y obtener su autovalor C’, se requiere que la solucién pase
(y verifique las condiciones necesarias) por un punto critico y que, ademés, cumpla una
condicién de borde en el limite interno de la atmoésfera. Para esta tltima condicién,
puede haber dos opciones:

/OO aep(r)dr = g, (3.18)

que fija el valor de la profundidad éptica en la region mas profunda de la fotosfera en
2/3, o:

p(R.) = p, (3.19)
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3.3. Soluciones hidrodinamicas para vientos en rotacién

donde p, es un valor asignado a la densidad en la fotosfera, correspondiente a la dis-
tancia del centro de la estrella que se adopta como radio estelar. En general, su valor
es del orden de 107! gem™3. La opcién més adecuada es utilizar el valor de densi-
dad apropiado, tomado de un modelo de atmésfera como, por ejemplo, los modelos de

(1979).

Para ubicar el punto critico, se requiere la condiciéon de singularidad:

8w’F(u’ w,w') =0, (3.20)
en donde se debe cumplir la condiciéon de regularidad:
d oF OF
—F N=—" 4+ ' =0. 21
du (v, w,w) ou i ow' (3:21)

Las tltimas dos ecuaciones deben ser validas en la localizacion del punto critico.

3.3.1. La solucién rapida o m-CAK

Para obtener la solucion de las ecuaciones planteadas, (2004) introdujo una
nueva transformaciéon de coordenadas en las ecuaciones [3.16], [3.20] y [3.21] de la forma:

Y = ww, (3.22a)
Z = % (3.22b)

R(u,Z)

Figura 3.4. a) Interseccién de la superficie R(u,Z) (calculada para los pardmetros de
una estrella O5 V con 2 = 0.5) con el plano R(u,Z)=0, delimitando las curvas corres-
pondientes a las familias de soluciones que satisfacen simultdneamente la ecuacién de
momento y las condiciones de singularidad y regularidad. b) Para alta rotacién, no hay
interseccion entre las superficies para soluciones tipo m-CAK. Tomado de (2004).

87



3. Vientos en rotacion impulsados por radiaciéon

generando tres nuevas ecuaciones con cuatro incégnitas: u, C’, Y y Z. Aunque este
sistema no puede resolverse por si mismo, es posible, relacionando sus ecuaciones,
obtener una funcién R(u, Z) cuyas raices son los puntos criticos por donde deben pasar
las soluciones (para més detalles, ver Curé 2004). La funcién R(u, Z) es una superficie,
cuya interseccién con el plano R(u, Z) = 0 origina dos curvas que se corresponden con
dos familias de puntos criticos, como se observa en la figura

Q =08 =1 =2 Numérica
0.0 1.026 1.034 1.084 1.033
0.3 1.027 1.035 1.088 1.036
0.5 1.029 1.038 1.098 1.040
0.7 1.036  1.048 1.129 1.051

Tabla 3.1. Ubicacién del punto critico para diferentes valores de la tasa rotacional 2.
En las columnas 2, 3 y 4, se detalla la posicion del punto critico para diferentes valores
de 3 en una solucién de tipo m-CAK. En la columna 5, se indican los valores obtenidos
numéricamente por |Curé| (2004). Tomado de |(Curé, (2004)).

Una de las intersecciones entre la superficie R(u, Z) y el plano R(u, Z) = 0 corres-
ponde a la solucién clasica m-CAK o solucion rdpida. Cada solucion de viento de tipo
m-CAK se origina en la superficie estelar bajo la condicion de borde elegida (ecuacion
6 y luego se desarrolla hacia afuera, pasando por uno de los puntos criticos
de esta curva.

1500 T T T T T

Vit Yo

rot/ Vbreak ™

1200

V (km/s)

600

300

() 0.3 0.6 0.9 1.2 1.5 1.8
log r/R

Figura 3.5. Leyes de velocidad para varios modelos rotantes, cada uno indicado con
el valor de 2. Las cruces marcan la ubicacién del punto critico. Tomado de [Friend &
Abbott] (1986).

La tabla compara las ubicaciones de los puntos criticos para vientos de una
estrella de tipo O5 V en rotacién, correspondientes a las soluciones que se obtienen
directamente de las ecuaciones hidrodinamicas, y los valores derivados en modelos m-
CAK con leyes ( de velocidades. Los calculos numéricos muestran la mayor coincidencia
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3.3. Soluciones hidrodinamicas para vientos en rotacién

con el modelo m-CAK con # = 1. El corrimiento del punto critico en la direccién del
flujo al aumentar la velocidad de rotacién, puede observarse en la figura Tam-
bién, en el mismo grafico, puede verse que es notorio el decremento en todo el perfil
de velocidades y, consecuentemente, en el valor de v, al aumentar la velocidad de
rotacion.

Usando las expresiones para la aceleraciéon en las lineas espectrales dada por [Villata
(1992)), y la metodologia propuesta por Miller & Vink (2008), Araya et al. (2014)
presentaron expresiones analiticas tutiles para modelar las soluciones hidrodinamicas
rapidas, de modo que el uso de las mismas no implique la resolucion completa de las
ecuaciones ni la disponibilidad de los codigos de calculo necesarios.

3.3.2. La solucién Qjepia

Si la velocidad de rotacién es muy alta (2 = 0.9 para una estrella de tipo O5 V),
la superficie R(u,Z) definida en la seccién , se hace negativa en la region de la
solucion rdpida, y no hay interseccién con el plano R(u, Z) = 0, tal como se ve en la
figura . En esa situacién no habria puntos criticos. De esta manera, se demuestra
que no hay solucion m-CAK para estrellas con alta rotacién, explicando la razén por
la cual muchos autores reportaron problemas numéricos para encontrar la ubicacion de
puntos criticos en estas condiciones (por ejemplo, Friend & Abbott||1986; de Araujo
et al.[[1994).

1000
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600 r

400

r/R, -1

Figura 3.6. Leyes de velocidad en funcién de r/R, — 1, para un modelo sin rotacién
(2 = 0, linea continua), para una solucién rapida (2 = 0.25, linea a rayas) y para
una solucion Qjenga (2 = 0.8, linea punteada). Nétese el decremento importante en la
velocidad terminal, en comparacién con los modelos m-CAK y el desplazamiento del
punto critico, que sigue la tendencia observada en la figura [3.5l Tomado de [Curé &
Riall (2004).

Sin embargo, aun subsiste una familia de puntos criticos, que corresponde a una
solucién con valores de u pequenos (u < —2 en la figura . La solucion que pasa
por los puntos criticos delimitados por esta curva es la solucién Qjenia. Esta solucion
aparece para valores de 2 >0.7, es decir para objetos con alta rotacion, y fue descubierta
por (Curé| (2004).
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3. Vientos en rotacién impulsados por radiacién

La solucion Qenes predice velocidades terminales bajas (generalmente menores que
400 km s71), dependiendo de los pardmetros fundamentales de la estrella, y este viento
es mas denso que el correspondiente a la soluciéon rdpida o m-CAK. Para lograr una
representacion aproximada a estas soluciones con leyes de velocidad de tipo (3, se re-
queriria que 8 >1. Un ejemplo de la ley de velocidad para la solucién ey, puede verse

en la figura [3.6]

r/Ry

r/Ry

Figura 3.7. En este grafico se muestra, en linea continua, los limites superior e inferior
para las ubicaciones posibles de los puntos criticos en las soluciones de vientos en
rotacion impulsados por radiacion. La regiéon gris corresponde a una zona “prohibida”
donde no puede haber puntos criticos. La linea a trazos corresponde a la ubicacion de
los puntos criticos para el caso en que se usa la condicion de borde sobre la profundidad
6ptica en la fotosfera (ecuacion [3.18)). El caso a) muestra el andlisis topolégico para un

pardametro 6 = 0.02, mientras que, para el caso b), § = 0.1. Tomado de |Curé & Rial
(2004]).

(Curé & Rial| (2004) llevaron a cabo un exhaustivo anélisis topolédgico de la solucién
Qjenta, extendiendo el andlisis de Bjorkman! (1995) sobre la solucién rdpida, mediante
la incorporacion de la rotacion y la ionizacion del viento. En ese trabajo, los autores
confirmaron que la rotacién desplaza la ubicacién del punto singular de la solucién
rdpida hacia regiones més alejadas de la superficie estelar (figura . Para un viento

90



3.3. Soluciones hidrodinamicas para vientos en rotacién

sin ionizacién (frozen in ionization), es decir con el pardmetro § = 0, dedujeron que
sOlo existe la solucion rdpida con un punto singular tipo ”X”. Si § no es nulo, aparece
un segundo punto singular de tipo "atractor” mas cercano a la superficie estelar.

Como se ve en la figura [3.7, que corresponde al analisis topoldgico de las soluciones
hidrodinamicas, la existencia de los puntos criticos correspondientes a las soluciones
estd fuertemente influido por la tasa rotacional 2. Para valores bajos de €2, hay una
unica soluciéon con un unico punto critico. Al aumentar la velocidad de rotacion, las
soluciones posibles se bifurcan dando, simultaneamente, soluciones de tipo rdpida u
Qienta- Entre las localizaciones de los puntos criticos para ambos regimenes, hay una
region para la cual no existen soluciones, ya que no puede determinarse alli un punto
critico. También puede apreciarse en la figura, el alejamiento del punto critico de la
fotosfera estelar para el caso de la solucién réapida (rama superior en la bifurcacién).
Se debe tener en cuenta que este andlisis fue realizado por |Curé & Riall (2004) para
valores bajos del pardmetro ¢ (no mayores a 0.1) solamente.

3.3.3. Aplicaciones de la solucion Qepia

Como se detallé en la seccién la solucion Qenia sOlo existe para modelos con
valores de 2 > 0.7, es decir, objetos con alta rotacién. Por esta razoén, las primeras
aplicaciones de esta solucién fueron sugeridas para modelar estrellas de alta rotacién
tales como las estrellas Be (Curé2004).

Las estrellas Be son estrellas de tipo espectral B, casi todas pertenecientes a la
secuencia principal, con alta rotacion y lineas en emision en el 6ptico e IR cercano,
especialmente en Ha y otros miembros de la serie de Balmer, He I y varias lineas de
metales. Todos estos fenémenos son atribuidos a la presencia de un disco ecuatorial
de gas libre de polvo, geometricamente delgado, que se mueve en rotaciéon kepleriana
y que se difunde lentamente (Rivinius et al|2013). Curé (2004 propuso un modelo
para las estrellas Be consistente en un viento polar poco denso y veloz, representado
por la solucién rapida (regiéon de rotaciéon nula), y un viento lento y denso para dar
cuenta del disco ecuatorial de materia en la regién de alta rotacién correspondiente
a las bajas latitudes estelares. En ese trabajo, Curé obtuvo un contraste de densidad
entre las regiones ecuatoriales y polares (pecu/ppor) del orden de 100, aunque sélo en
regiones mas proximas a la estrella, siendo 10 el valor de esta magnitud para el resto
del viento. De acuerdo a la interpretacion usual de las observaciones, el valor de 100
para el contraste de densidad deberia mantenerse a lo largo de mayores distancias de
la superficie estelar que lo estimado.

Los efectos combinados de la rotacion rapida y los cambios en los parametros de
la fuerza de radiacién generados por el mecanismo de bi-estabilidad entre las regiones
polares y las ecuatoriales de una estrella en rapida rotacion, fueron estudiados por
Curé et al.| (2005). En este caso, los autores buscaron dar cuenta de los contrastes de
densidad propios de las estrellas Ble|, modelando las mismas con velocidades altas de
rotacion (v,.; ~ 200 km s7!, lo que equivale a 2 > 0.6). Con estos modelos obtuvieron
contrastes de densidad del orden de 10? a 10* para las regiones cercanas a la superficie
estelar (figura , y valores entre 10! y 10% para radios mayores. Estos valores estdn
en buen acuerdo con los contrastes observados, los cuales son del orden de 10% - 103
(Zickgraf et al.|[1989; [Bjorkman||[1998]).
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Pe/ Pp

r/R,-1

Figura 3.8. Contrastes de densidad en funcién de r/ R, — 1. La linea a rayas corresponde
a {1 = 0.6, las lineas continuas corresponden a los modelos con 2 = 0.7, 0.8, 0.9, 0.99.
A mayor valor de €2, mayor contraste de densidad. Tomado de |Curé et al.| (2005)).

Madura et al. (2007)) verificaron la existencia de la solucion Qen, por medio de
modelos 1D en analogia con la eyeccion de gases en una tobera (nozzle). Para rotaciones
bajas, sus modelos generaron un punto critico proximo a la superficie estelar, que se
corresponde con un maximo posible en la tasa de pérdida de masa, recuperando la
solucién de tipo CAK. Sin embargo, para una estrella con una rotacién mayor en un
75 % del valor para la rotacién critica, sus modelos generaron un flujo ecuatorial més
denso y lento similar a la solucion encontrada por Curé.

Combinando estudios analiticos y simulaciones hidrodindmicas, Madura et al.| (2007)
determinaron que, en el limite de rotacion de 2 ~ 0.745, se produce un cambio de una
aceleracion rapidamente creciente a una suavemente creciente. Los autores concluyeron
que ese cambio se debe a una sobrecarga en la pérdida de masa, por encima del valor
limite que puede permitir un flujo monotonamente creciente. El valor de ese limite
corresponde a la tasa de pérdida de masa para un modelo CAK de estrella puntual.
Cuando la rotacién se hace muy alta, la pérdida de masa supera este monto, y el viento
“salta” a una nueva solucién mas suave, en una nueva solucién con un flujo subcritico.

Por otro lado, Madura y sus colaboradores encontraron una “zona gris” en el do-
minio de las soluciones, comprendida entre las tasas rotacionales que van entre (2 ~
0.745 y ~ 0.85, donde hay dos soluciones diferentes posibles. En este dominio de las
soluciones, se espera un quiebre o “kink” marcando una discontinuidad en la pendiente
de la velocidad (figura . En estos casos el estado es estacionario es decir, indepen-
diente del tiempo, a pesar de la presencia de la discontinuidad. Si la tasa rotacional es
0.85, la sobrecarga en el viento se vuelve muy grande y el material se acumula hasta un
cierto radio. En tal situacion, los modelos predicen un frente de “re-acreciéon” o caida
de material hacia la estrella. Ese retorno del flujo, si la condiciéon de borde interna de
la simulacion lo permite, reestablece un viento con baja aceleracion, es decir, instala
una solucion en el régimen ..,. Para tasas rotacionales mayores a 0.86, el flujo es
subcritico (aunque supersénico), por lo cual la tnica solucién posible es la lenta, con
una tasa de pérdida de masa que ha saturado el valor limite de estrella puntual CAK.
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Figura 3.9. Grafico de la velocidad del flujo respecto a la velocidad de escape (v/Vesc
en funcién de la coordenada © = 1 — R, /r, para modelos con diferentes valores de €2
(indicado como w). Notese el quiebre o kink para las soluciones con ©Q = 0.75, 0.8,
0.82, 0.84 y la solucién colapsada para 0.85. Para valores mayores, se genera el régimen
lento. Tomado de Madura et al.| (2007).

La idea de modelar las estrellas Be con la solucion Q. fue revisitada por |Silaj
et al.| (2014), quienes obtuvieron velocidades terminales, tasas de pérdida de masa y
contrastes de densidad, en buen acuerdo con las observaciones de estrellas Be, mediante
variaciones de los parametros a y k. Los modelos més adecuados implicaron valores
bajos de a y altos de k.

3.3.4. La solucion 0djenta

El hallazgo de la solucion . despertd el interés por la busqueda de nuevas
soluciones de las ecuaciones hidrodinamicas, explorando modelos con baja rotacién pero
con valores no convencionales para los parametros de la fuerza de radiacién. De esta
manera, Curé et al| (2011) encontraron una nueva familia de soluciones, que aparece
cuando se adoptan, para el parametro 9, valores mayores que los usados habitualmente
en la teoria estandar, y que existe ain en el caso de vientos no rotantes (2 = 0). A
esta solucién se la llamo solucion diepnts -

Si los valores de los gradientes de ionizacion son grandes, se espera que el parametro
d adopte valores altos, mayores a 6 = 1/3 que corresponde a un medio con hidrégeno
neutro como elemento de traza (Puls et al|[2000). Estas configuraciones de alta ioni-
zacion podrian tener lugar en vientos inestables con flujos de radiacion adicionales al
estelar (ver, por ejemplo, la secciéon .

La nueva solucién fue aplicada a las estrellas supergigantes A, cuyas velocidades de
rotaciéon son bajas (v, ~ 40 km s7%; < 0.4), como asf también son bajos los valores
de sus velocidades terminales. En su trabajo, |(Curé et al| (2011) probaron algunos
conjuntos de parametros k, o y 9, en arreglos diferentes a los comunmente utilizados
en la teoria estandar. Para «, los dos valores adoptados fueron 0.49 y 0.59, mientras
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que para k, fueron 0.37 y 0.86. Particularmente, para 9, los valores probados estan en
el rango comprendido entre 0 (frozen in ionization) y 0.5 contemplando, de este modo,
estructuras alternativas en la ionizacién a lo largo del viento. Las tasas de rotacion
probadas correspondieron a los valores de 2 = 0y 0.4.

Cuando Curé y sus colaboradores usaron valores del parametro § < 0.25, obtuvieron
soluciones rdpidas con vy, del orden de 500 km s™! o mayores. Sin embargo, cuando
probaron con valores de § 2 0.3, obtuvieron la solucién djepga-

Esta nueva solucién esta caracterizada por sus campos de velocidades con valores
de v, comprendidos entre 150 y 250 km s~! y tasas de pérdida de masa entre 107°
y 107190, afio~!. Los autores reportaron que no fue posible encontrar soluciones en
el intervalo 0.22 < < 0.30. Los incrementos en los valores de § para los modelos pro-
dujeron un aumento simultaneo de la velocidad terminal y de la tasa de pérdida de
masa.
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Figura 3.10. a) Comparacién entre la relacion Momento del Viento - Luminosidad
(WLR) tedrica (linea sélida) y empirica (linea punteada), junto a valores obtenidos para
la solucion dlenta para una modelo con €2 = 0.4, con diferentes valores de oy k (tridngulos
y circulos). b) Relacién entre ve, /Vese versus ves. para soluciones rapidas (circulos llenos)
y soluciones lentas (tridangulos llenos) Los demas simbolos indican mediciones de estos
valores a partir de perfiles de linea P Cygni saturados o por componentes discretas en
absorcion o DACs, entre otros. Tomado de |Curé et al.| (2011)).

La figura muestra que los resultados de |Curé et al. (2011)) se ajustan ade-
cuadamente a la relacion WLR (ver seccién para las estrellas supergigantes A.
Ademas, en ese trabajo, se analiz6 la tendencia de Vo, /vUese €n funcién de ves. (figura
[3.10(b)]), obteniendo concordancia con el decaimiento citado por [Verdugo et al| (1998)
para esta clase de estrellas. Este resultado esta en contraposiciéon con lo establecido
por la teorfa estdndar (ver la seccion [2.6.7)).

3.3.5. El c6digo HYDWIND

Michel Curé, junto a sus colaboradores en la Universidad de Valparaiso en Chile, ha
desarrollado un cédigo de célculo que permite encontrar las soluciones hidrodinamicas
de la ecuacién 3.9] siguiendo la metodologia planteada por |Curé| (2004) (seccion [3.3)).
Este cédigo se llama HYDWIND (en el trabajo de|Silaj et al.| (2014) recibi6 por primera
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vez esa denominacién) y permite obtener tanto las soluciones rdpidas como las Qenga
V Olenta, dependiendo de los valores suministrados para los pardametros k, o y 0.

Para la ejecucion del cédigo, se requiere el ingreso de los pardmetros fundamentales
de la estrella: la temperatura efectiva (Tog), €l logaritmo de la gravedad superficial
(logg), el radio estelar en unidades del radio solar (R,) y la tasa de rotacién (2). Junto
a éstos se deben ingresar también, los valores correspondientes a los parametros de la
fuerza de radiacion k, a y §. Por ultimo, se debe optar por una condicién de borde
interna para la soluciéon buscada, ya sea dada por la ecuacion o la ecuacion [3.19

Para localizar al punto critico, a partir del cual se integra la ecuacién de momento,
el codigo hace uso de una ley de velocidades de prueba que, en este caso, es una ley 3
de velocidades (ecuacion [2.2). Para esto, se debe ingresar también un valor inicial del
parametro 3, un valor de prueba de la velocidad terminal y un valor tentativo para el
autovalor. La solucién obtenida es de forma numérica.

La solucion a las ecuaciones hidrodinamicas que se obtienen como salida de HYD-
WIND consisten, esencialmente, en los valores de M, v v las leyes de velocidades y
de densidades.

HYDWIND es un codigo agil que demora menos de un minuto en ejecutarse, en un
procesador I5. Sin embargo, en algunas ocasiones, si los valores de la funcién de prueba
no son los adecuados o no se obtiene convergencia, el codigo puede finalizar con una
solucion errénea discontinua que se debe controlar. Para superar este inconveniente, se
debe recurrir a un proceso de prueba y error, que puede llevar horas, para obtener un
modelo correctamente convergido.

En esta tesis se utiliza el codigo HYDWIND para obtener los modelos hidrodina-
micos de viento, manteniendo la condicién de borde que requiere que la profundidad
Optica en la fotosfera sea 19 = 2/3 (ecuacién [3.18). Esa condicién se adopta en todos
los modelos para uniformizar los calculos y evitar que la elecciéon de un valor arbitrario
para la densidad p en la base de la fotosfera, condicione las propiedades de los vien-
tos modelados. Se busca que, con esta eleccion de la condiciéon de borde, se evite una
dependencia con el modelo de fotésfera.
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Capitulo 4

Dominios de las soluciones de
vientos en rotacién impulsados por
radiacion

Resumen del capitulo: Se analizan las propiedades de las tres soluciones: rdpida,
Qenta Y Olenta, €N base a su dependencia con los pardametros de la fuerza de radiacion y
los dominios que los mismos ocupan en el espacio de pardmetros. Se estudian los limites
entre cada region, con especial atencion a la brecha que separa las soluciones rapidas
de las lentas. Todos los contenidos presentados en este capitulo han sido desarrollados
por el autor como parte de este trabajo de Tesis.

4.1. Analisis del dominio de las soluciones hidrodi-
namicas

En su trabajo original, (Curé et al. (2011) no exploraron completamente el dominio
de la solucion djena, €s decir, no delimitaron las regiones del espacio de parametros
para las cuales se establece ya sea el régimen rapido o el régimen lento. En ese trabajo,
los autores indagaron algunos modelos aislados, con reducidas combinaciones de los
parametros involucrados, describiendo las soluciones originadas para sélo dos valores
de la tasa de rotacién y un reducido conjunto de parametros de la fuerza de radiacién.
Por otro lado, sus esfuerzos se concentraron a una estrecha gama de pardmetros fun-
damentales estelares (tipos espectrales, masas y radios estelares, metalicidades, etc.),
acotando considerablemente los escenarios fisicos de las estrellas en consideracién.

De la misma manera, en los trabajos referidos a la solucion Qjepne, (Curé 2004; Madura
et al.|2007), s6lo se establecié un valor de referencia para la tasa rotacional (en general,
2 >0.7) para separar las condiciones bajo las cuales domina la solucién rdpida o la
solucion Qenea. Es importante, entonces, investigar la vinculacion entre este valor de
) con otros parametros relevantes tales como la temperatura efectiva o la gravedad
superficial. Ademas, tampoco ha quedado establecido un limite, en el espacio de los
parametros, entre ambas soluciones lentas, Qenta V Olenta-

Por estas razones, atn restan por investigar muchos tépicos importantes respecto
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a las soluciones hidrodinamicas estacionarias, particularmente, sobre las condiciones
fisicas especificas que establecen a cada clase de solucién como régimen dominante en
el viento. Recapitulando, este analisis deberia ser capaz de responder a los siguientes
interrogantes:

(a) ¢Cuadles son los dominios de cada clase de solucién en el espacio de los parametros
de la fuerza de radiacion?

(b) ;De qué variables dependen los limites de cada dominio?
(c) {Coémo se relaciona la solucion dena con la rotacion estelar?

(d) ;Cuéles son los valores de § que producen un cambio de régimen y cémo se
desarrolla esa transicién?

(e) ;Cdémo se vincula la solucién Jjepta con los pardmetros fundamentales de la estrella,
tales como la temperatura efectiva, la masa y el radio estelar, la metalicidad, etc.?

Finalmente, la pregunta mas relevante que se desea responder es: ;| Puede modelarse
el viento de una estrella B supergigante por medio de la solucién denta?

La mayor parte de los resultados de estos analisis fueron presentados por el autor
en el trabajo [Venero, Curé, Cidale, & Araya (2016b) y son desarrollados, con mayor
niumero de detalles e informacién adicional, en este capitulo.

4.2. “Modelos base” para las estrellas supergigan-
tes B

Para modelar las estrellas supergigantes B es necesario, en primera instancia, esta-
blecer los parametros fundamentales representativos de las mismas, de acuerdo a los
valores convenientes presentados en la seccién [I.2.3] En este trabajo, se denomina “mo-
delo base” a cada conjunto de estos parametros (tabla, construido para representar
un subtipo espectral dentro de las estrellas supergigantes B.

Temperatura efectiva (Teg) Gravedad superficial (logg)
Radio (R.) Tasa rotacional (£2)
Metalicidad (Z)

Tabla 4.1. Parametros que definen a un modelo base.

Los deméas parametros que caracterizan a una estrella, tales como la masa, la lu-
minosidad, el parametro de Eddington I' o la velocidad de escape, entre otros, pueden
calcularse a partir de los parametros fundamentales que componen un modelo base.

En la tabla se muestran los siete modelos base elegidos para analizar en esta
tesis, ordenados segiin sus temperaturas efectivas. Estos modelos base pueden agruparse
en tres conjuntos representativos (columna 6) de los subtipos B tardios (B4 a B9),
intermedios (B1.5 a B3) y tempranos (B0 a B1). Los contenidos restantes de la tabla
son: el nombre breve del modelo base en la columna 1, la temperatura efectiva (Te)
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y los valores representativos de la gravedad superficial de la estrella (log g) y el radio
estelar (R,), se tabulan en las columnas 2, 3 y 4. La columna 5 muestra el tipo espectral
aproximado que se corresponde con esos parametros, de acuerdo a la literatura (seccion
. Los parametros fundamentales de estos modelos base fueron elegidos tomando
como referencia a las citas bibliograficas tabuladas en la columna 7.

En todos los casos, la composicién quimica se ha ajustado a valores similares a los
del Sol (para los valores usados, ver la seccién .

Nombre T,z logg R. Tipo Grupo Fuente
(K] [cgs| [Re] Espectral
T13 13000 1.73 68 B8 lae Tardias MO8
T15 15000 2.11 52 B51Ib Tardias S08
T17 17000 2.24 56 B2.51a Intermedias  SO8
T19 19000 2.50 40 B2I Intermedias  SO8

T21 21000 2.67 35 Bl1Ib Tempranas  S08
T23 23000 2.72 35 BO0.71Ia Temparanas S08
T25 25000 290 35 BO0.5Ia Tempranas P86

Tabla 4.2. Parametros adoptados para la construccion de los modelos base. Las citas de
la tabla son: M08: Markova & Puls| (2008), S08: [Searle et al.| (2008) y P86: |Pauldrach
et al.| (1986])

Cada modelo de viento rotante impulsado por radiacién, se construye sobre un dado
modelo base, a partir de un subconjunto de parametros de la fuerza de radiacion: k, «
y 0.

Es importante notar que atin no se han llevado a cabo, cdlculos de los parametros
a, ky 6, en el régimen de la soluciéon lenta, de manera que sean consistentes con
la estructura de temperatura y las variables hidrodinamicas del viento. Se trata de
calculos complejos, en los que se estd comenzando a progresar. Hasta tanto no se
cuente con modelos consistentes, estos parametros deberan ser ensayados por prueba y
error, calibrando adecuadamente su influencia sobre las caracteristicas observables del
espectro.

4.3. Dominios en el espacio de § y €

En esta seccion se explora la dependencia de las soluciones y los valores de los
pardmetros globales del viento v y M, en relacién con dos variables importantes: la
rotacion, caracterizada por la tasa rotacional €2 y la ionizaciéon del medio, a través del
parametro 9.

Para esto, se construye, sobre cada modelo base de la tabla 4.2 una delgada grilla
considerando valores de {2 comprendidos entre 2 = 0, que corresponde a una estrella
sin rotaciéon, y €2 = 0.9, que representa a un objeto muy cerca del limite de ruptura
por las fuerzas centrifugas. La grilla en €2 tiene intervalos de 0.1, lo cual permite obte-
ner un muestreado detallado de los cambios producidos sobre el viento por la rotacién
estelar, entre un modelo y otro. En general, las estrellas B supergigantes son rotadores
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4. Dominios de las soluciones de vientos en rotaciéon impulsados por radiacién

lentos, sin embargo, algunas clases especiales de estrellas pertenecientes a estas clases
espectrales poseen altas tasas de rotacién, como es el caso de las estrellas Ble] super-
gigantes (seccién . En ese sentido, la grilla contempla toda la amplitud de casos,
independientemente de la identificacion de un grupo de objetos en particular.

Para abarcar la variedad completa de soluciones generadas por cambios en la ioni-
zacion, se deben asignar valores a los parametros a y &k de la fuerza de radiacion, los
cuales seran considerados como constantes en esta parte del analisis. Los valores adop-
tados para estos pardmetros se encuentran en la Tabla 1.3} junto con las referencias de
las fuentes usadas para la eleccion de dichos valores.

Nombre k& o Fuente
T13 0.30 0.50 A82
T15 0.32 0.50 A82
T17 0.34 0.50 A82
T19 0.32 0.50 PO00-P86
T21 0.32 0.50 AR82-P86
T23 0.34 0.53 A82
T25 0.34 0.55 P86

Tabla 4.3. Parametros de la fuerza de radiacién adoptados en las grillas de modelos.
Las citas de la tabla son: A82: |Abbott| (1982b)), P86: Pauldrach et al.| (1986) y P0O:
Pelupessy et al. (2000

Para evaluar la variacion de la ionizacién, se introduce un rango de valores para el
parametro § que se extiende entre § = 0, que corresponde a una solucién en la cual el
estado de ionizacién se mantiene constante a lo largo de todo el viento (frozen in ioni-
zation), hasta 6 = 0.4, que indica un profundo cambio en las condiciones de ionizacién
al aumentar la distancia a la estrella (seccién 2.2.6). Los intervalos considerados en esta
grilla de ¢ son de una amplitud de 0.01, lo cual genera una grilla muy detallada que
se requiere para determinar los limites de las regiones comprendidas entre la solucién
rapida y la Oenta-

Para cada modelo base de la tabla [4.2] combinado con los pardmetros adoptados
para k y «, y los correspondientes valores de la grilla de 9§, se calcula una solucién de las
ecuaciones hidrodindmicas usando el c6digo HYDWIND (seccion [3.3.5)). Cada solucién
para el viento se caracteriza por su valor de v, y M.

4.3.1. Soluciones para el modelo base T19

Los valores de vo y M obtenidos de la manera mencionada para el modelo base
T19, se encuentran en la tabla [£.4] En este trabajo, el modelo base T19 es adoptado
como modelo representativo para mostrar el comportamiento de las soluciones en las
supergigantes B intermedias y tardias, cuyo valor de T, < 23 000 K. Para temperaturas
efectivas mayores, el comportamiento de las soluciones se describe en la seccién [4.3.3]

Para algunas combinaciones de los parametros €2 y 9, no se encuentran soluciones
estacionarias con el cédigo HYDWIND, razén por la cual se dejan los espacios vacios

en la Tabla [£.4] Como se menciona en la seccién el c6digo HYDWIND requiere
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4. Dominios de las soluciones de vientos en rotaciéon impulsados por radiacién

de una ley de velocidades de prueba inicial, la que acelera la convergencia de las ecua-
ciones. Esto requiere que los parametros de dicha funciéon de prueba sean asignados
secuencialmente por prueba y error, buscando una solucién correctamente convergida.
Antes de dejar vacio un casillero de la Tabla [4.4] se verifican previamente alrededor de
6 000 casos con parametros de prueba en todo el rango de valores posibles. Estas prue-
bas aseguran que, para esas combinaciones especificas de 2 y §, no hay una solucion
estacionaria.

Todos los valores de los modelos de la tabla[4.4] fueron obtenidos usando la condicién
inicial de 7=2/3 en r = R,.

Relaciones de escala para el modelo base T19

Un primer examen de las soluciones hidrodinamicas consiste en comparar la depen-
dencia de los valores obtenidos para ve, v M en funcién de la tasa rotacional €, con
las formas previstas por las relaciones de escala (seccién que pueden verse en la
figura , publicada por [Puls et al.| (1999). Los resultados para los modelos calcula-
dos en este trabajo se muestran en la figura en el cual se incorporan las curvas
correspondientes a diferentes valores del parametro 6.

En esta figura puede verse que la dependencia de los parametros del viento con €2
presentan un comportamiento acorde al presentado por Puls et al| (1999). La princi-
pal diferencia estd en los valores de vo, v de M, va que los calculos de ese trabajo
se han hecho para una supergigante O, a partir de la adopcién de una ley 5 de velo-
cidades. En cambio, la figura [4.1] corresponde a los valores para una supergigante B
(modelo base T19), para la cual la velocidad terminal y la tasa de pérdida de masa son
considerablemente menores.

Puede notarse ademés que, en el grafico de |Puls et al. (1999), los valores de €2 sélo
alcanzan el valor 0.6, por lo cual se excluyen los modelos con alta rotacién. Modelos
con valores grandes de 2 (£2>0.6) pueden calcularse con el cédigo HYDWIND, dando
lugar a la solucion Qena. Por esa razon, en la figura [4.1f aparece un cambio brusco en
la pendiente de las curvas para valores altos de 2, tanto de v, como de M. También,
en esta figura, puede observarse la aparicion de la solucién denta, la cual es dominante
para valores de § mayores que 0.25 (curva en color amarillo y sucesivas).

Distribuciéon de soluciones para el modelo base T19

Para identificar las regiones del espacio de los parametros €2 y §, dominadas por cada
una de las clases de soluciones hidrodindmicas, es conveniente realizar un grafico cuya
abcisa sea el parametro o. La figura muestra el comportamiento de las soluciones
para el modelo base T19, con las velocidades terminales (panel izquierdo) y las tasas de
pérdida de masa, graficados en funcién del parametro §. Cada simbolo representa uno
de los modelos calculados y cada linea de color une los modelos con valores comunes
de la tasa rotacional 2.

A partir de la tabla y de la figura [4.2] puede hacerse una interpretacién directa
de la distribucién de soluciones, en vista de los valores obtenidos para v, y M como
funcién de d. Los dominios se establecen siguiendo algunos patrones:

= Solucién rapida: Las soluciones obtenidas para valores bajos de § correspon-
den a vientos descritos por la solucion rapida, siempre que la tasa rotacional no
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Figura 4.1. Valores de vo, [km s~'] y M [10-® M, afio~'] en funcién de la tasa rotacional
(). Cada punto muestra un modelo calculado, mientras que cada curva corresponde a
un modelo con un valor fijo del parametro de ionizacién d, que se representa con curvas
de diferentes colores cuyos valores se encuentran en el grafico de la izquierda.

exceda el valor aproximado de 0.8. A este dominio le corresponden las curvas
descendentes de la izquierda del panel correspondiente a v, vs 0 en la figura
[4.2] Estas curvas coinciden con las ramas inferiores que se encuentran hacia la
izquierda del panel que corresponde a M vs 6.

» Solucién Qeya: Los modelos que surgen para © 2 0.8 (curvas gris y roja) co-
rresponden al régimen ...,. No puede distinguirse una separacion entre estos
modelos y los que corresponden a la solucién denta, exceptuando por la alta ro-
tacion que caracteriza a los primeros.

= Brecha: Para modelos con § mayores que un valor dy,; dado, que depende fuerte-
mente de €2, la soluciéon rdpida desaparece. Para estos valores de ¢ ya no pueden
encontrarse soluciones estacionarias. Esta ausencia de soluciones contintia en un
intervalo de valores de ¢ hasta un valor maximo dp2. A esa region en el espa-
cio de pardmetros (€2,0) se la llamara brecha (gap), y en su extensiéon no habra
soluciones estacionarias.

s Solucidén euia: Para valores de § > 0,0, reaparecen las soluciones estacionarias,
pero ahora son soluciones del tipo dienta, con velocidades terminales sensiblemente
menores y mayores tasas de pérdida de masa que en los casos con solucion rdpida.

Cada uno de estos dominios se encuentra, aproximadamente, indicado mediante
rétulos en la figura [4.4]
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rotacién impulsados por radiacion
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Figura 4.2. Izquierda: Velocidades terminales [km s™!] como funcién del pardmetro § y
la tasa de rotacién (en lineas de color con puntos) para el modelo base T19. Derecha:
Tasas de pérdida de masa [1075 My afo™!] como funcién de § y © (indicadas en la
referencia). Se puede notar la brecha que separa las soluciones rdpidas de las soluciones

lentas.
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Figura 4.3. Mapas de color que representan el comportamiento de las velocidades ter-
minales en km s~ (panel izquierdo) y las tasas de pérdida de masa en unidades de
107% Mg, afio~! (panel derecho) correspondientes al modelo base T19, como funcién del
parametro ¢. En el primer grafico, la regién que queda por debajo de la brecha (region
blanca) corresponde a la solucién rdpida, mientras que la zona azulada de arriba con-
tiene modelos de solucién lenta (nétese que la ordenada ¢ es creciente hacia arriba en
ambas figuras). En el segundo gréfico, la regién de debajo de la brecha corresponde al
régimen rdpido mientras que la region superior, al régimen [ento.
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Figura 4.4. Arriba: Velocidad [km s™'] en funcién de la coordenada u = — R, /r. Abajo:
Logaritmo de la densidad en funciéon de la misma coordenada radial. Las leyes corres-
ponden al modelo base T19 con 2 = 0.2, k = 0.20 y a = 0.5. Se muestran cinco casos
correspondientes a diferentes valores del parametro § (citados en la referencia), que van
desde 0 = 0 hasta 0.30, en el dominio de la solucion rdpida, y 6 = 0.40 en el régimen
lento. Para 0 = 0.30, la solucién se encuentra muy proxima a la brecha, por lo cual la
forma funcional presenta cambios suaves en el gradiente de velocidades.

Las propiedades matematicas de las soluciones estacionarias para vientos impulsa-
dos por radiacion en rotacion se resumen en la tabla [4.5] El régimen rdpido se corres-
ponde con soluciones de vientos con gran aceleracion, con cocientes vy, /Uese Mayores
que 0.9, Para el régimen [ento los valores son més bajos, como puede verse en la sexta
columna de la tabla.

Las variaciones de las velocidades y de la densidad para las diferentes clases de
soluciones pueden verse en la figura [4.4] Las diferentes curvas corresponden a varios
valores del parametro §, mostrando las modificaciones que se producen en la forma
en que se distribuyen radialmente estas variables, al modificarse la ionizacion. Puede
notarse la gran diferencia en velocidad terminal entre una solucién rdpida (6 = 0) y
una solucién lenta 6 = 0.4.

El dominio conjunto de solucion lenta

En el dominio de la solucion lenta, dos regiones deberian distinguirse, dependiendo
de la dominancia de § o de : el régimen 0.0, caracterizado por altos gradientes de
ionizacion (altos valores de §) y bajos valores de 2, y el régimen ey, para rotadores
rapidos (2 > 0.8) y bajos valores de §. Sin embargo, un rapido examen de la tabla
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4. Dominios de las soluciones de vientos en rotaciéon impulsados por radiacién

Tabla 4.5. Localizacién de los dominios y propiedades de las soluciones estacionarias
segin parametros de los modelos. Los valores tabulados son una referencia
aproximada, tomada del modelo base T19.

Régimen  solucion propiedades rango de €2 rango de 0 Vo / Vese

rapido  m-CAK gran aceleracion < 0.8 < 0.25 ~0.9—-2.3
baja rotacion
ionizacion baja

Q) — slow baja aceleracion > 0.8 < 0.25 ~0.5—-0.7
alta rotacién
lento
0 — slow baja aceleracion < 0.8 > Opo <09

altos grad. ionizacién

muestra que no hay ninguna separaciéon o borde nitido entre ambas regiones.

Los parametros del viento tales como la velocidad terminal o la tasa de pérdida de
masa no cambian de manera discontinua ni muestran una brecha como la que separa la
solucién rdpida de la solucién lenta. Por esta razén, Venero et al.| (2016b) propusieron
que toda la regién dominada por el régimen lento, sea denominado régimen Qdjengo-

Esta deduccién esta de acuerdo con las propiedades compartidas por las soluciones
rapida y lenta: baja v, y alta densidad del medio. Por simplicidad, en los anlisis
siguientes se denominard a todo el dominio de la solucién Qdenta, como la solucion
lenta en general.

Sobre la brecha del modelo base T19

Tanto la ubicacién como el ancho de la brecha dependen de €2. Si 2 < 0.8, la brecha
tiene lugar a mayores valores de 9. A medida que la tasa de rotacién crece, el valor
inicial de la brecha, dp1, se reduce y la brecha se vuelve mas angosta. Esta disminucién de
la brecha continia hasta que la misma desaparece completamente alrededor de €2 = 0.8.
Para mayores valores de €2 no existe solucion rapida posible, para ningtin valor de 9.

Para ejemplificar esta descripcién, puede observarse en la tabla que, para el
modelo T19 no rotante (2 = 0), el ancho de la brecha (Ad = dpa — 01 en escala de
valores de ¢, es 0.07, mientras que, para 2 = 0.6, la brecha ha disminuido su ancho
a 0.02. Para 2 = 0.7, la brecha es atin mas pequena (0.01) y estd ubicada entre los
valores 6 = 0.1 y 6 = 0.2. Finalmente para € = 0.8, Ad = 0. Este comportamiento
relativo a la ubicacion y el angostamiento en la brecha puede verse claramente en la
figura [1.2]

Como se mencionod antes, para § > 2, es decir, mas alla de la brecha, se encuentra
el dominio de la solucién djeni, donde la variacién de la velocidad terminal es pequena
en contraste con el comportamiento de M, que crece fuertemente a medida que & es
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4.3. Dominios en el espacio de d y 2

incrementado. Estos cambios en los pardametros del viento pueden observarse en la Fig
42

Adicionalmente, la figura muestra una representacion en mapas de color para
los diferentes dominios de las soluciones para el modelo base T19. En estos diagramas,
puede distinguirse la brecha entre las soluciones rdpida y lenta (regién en blanco).
También puede observarse que no hay un limite definido entre las soluciones djenta y
Qlenta'

La velocidad de rotacién contribuye a aumentar la extension del dominio de la
solucion dienta. A medida que la tasa de rotacion crece, la brecha se desplaza hacia
valores mas bajos de ¢ y el dominio de la solucién depns avanza sobre el dominio de la
solucién rdpida.

Un analisis mas detallado acerca de la brecha y sus propiedades para todos los
modelos base en general, es desarrollado en la seccion [4.6|

4.3.2. Soluciones para modelos base de temperaturas efectivas
bajas e intermedias

T13 [° 7 0

6 [é)

Figura 4.5. Velocidades terminales (paneles izquierdo) y tasas de pérdida de masa
(paneles derecho) en funcién del pardmetro § con diferentes valores de € para los
modelos base T13 y T15. Estos graficos muestran una distribucién de dominios andloga
a la descripta en la seccién [4.3.1] con una brecha dividiendo claramente los regimenes
rapido y lentos.

Todos los modelos base con Teg < 21000 K muestran un comportamiento analogo
al descripto en la seccién anterior para T19, como puede verse en las figuras [1.5] y [4.6]
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Figura 4.6. Lo mismo que en la figura pero para los modelos base T17 y T21.

Esto significa que los modelos corresponden a la soluciéon rdpida si los valores de
0 son menores que dy;, y a una solucion lenta si los valores de § son mayores que ..
Ambas clases de soluciones estdn separadas por una brecha. También, para rotadores
rapidos (€ > 0.8) no hay solucién rdpida para cualquier valor de d, en acuerdo con lo
demostrado por |Curé| (2004). Nétese, no obstante, las diferencias en los valores de las
velocidades terminales y tasas de pérdida de masa alcanzadas en comparacion entre
un modelo base y otro.

4.3.3. Soluciones para modelos base de alta temperatura efec-
tiva

Resulta interesante analizar separadamente el comportamiento de los modelos base
con temperaturas efectivas iguales o mayores que 23 000 K, ya que los mismos parecen
mostrar un comportamiento diferente al presentado en la seccién anterior. En el trabajo
original de|Venero et al.| (2016b]), se report6 que no era posible alcanzar la convergencia
para modelos en ese rango de temperaturas efectivas para ningin valor de § > dy,1, dada
cualquier tasa rotacional €2. Esto implica que los modelos base calculados sélo convergen
en el caso de régimen rdpido, es decir para valores de § menores que los valores tipicos
comprendidos entre 0 y 0.25. Las curvas correspondientes a vo, y M para diferentes
valores de d y §2 para estos casos, pueden verse en la figura [4.7]

Sin embargo, esta imposibilidad de obtener soluciones lentas para las estrellas su-
pergigantes B mas tempranas estd en contradiccién con lo reportado por |Curé (2004)
y Madura et al.| (2007)), quienes encontraron esta clase de régimen de viento para mo-
delos de altos rotadores con temperaturas efectivas mayores o iguales a 25000 K. La
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Figura 4.7. Lo mismo que en la figura[4.5] pero para los modelos base T23 y T25. Nétese
la ausencia de solucion lenta. El valor adoptado para el parametro k en estos modelos
es 0.34, como lo indica la Tabla [£.3]

justificacion de la ausencia de la solucion lenta en este subgrupo de modelos se discute

en la seccion [4.4.11

4.4. Influencia del parametro k en los dominios de
las soluciones

Tal como se vio en la seccién [2.2.5] el pardmetro k esté relacionado estrechamente
al namero efectivo de lineas que impulsan al viento. Por este motivo, su valor es pro-
porcional a la cantidad de gas fluyendo en el viento, es decir, a la tasa de pérdida de
masa, y a la metalicidad. La influencia del parametro k sobre el viento se manifiesta
apenas éste comienza a desarrollarse, en proximidades de la fotosfera, donde la densi-
dad alcanza su maximo valor. Por lo tanto, a mayores valores de k, mayores tasas de
pérdida de masa.

Esta dependencia puede verificarse en la figura [4.8] que muestra las formas funcio-
nales de v, (izquierda) y M (derecha) frente a variaciones de & pero, en este caso, para
un tnico valor fijo de Q (por simplicidad se adoptan modelos no rotantes, 2 = 0). En
esta figura, cada curva es obtenida usando diferentes valores del parametro k, los que
se indican en la referencia de la derecha del grafico. Para la solucion lenta, la tasa de
pérdida de masa es mucho mas sensible al aumento de d que para la solucién rapida,
como puede verse en el panel derecho de la figura 4.8

La adiciéon de rotacion a estos modelos contribuye a incrementar atin mas los valores
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Figura 4.8. Izquierda: Velocidades terminales [km s™!] en funcién del pardmetro § para
diferentes valores del parametro k, calculados para el modelo base T19 con rotacién
nula (2 = 0) y valor fijo de @ = 0.5. Los valores de v, son totalmente insensibles
a los cambios en el pardmetro k. Derecha: Tasas de pérdida de masa [107°M, afio™!]
como funcién de § para los mismos modelos. Puede notarse que la brecha que separa las
soluciones rdpidas y las lentas, no cambia de posicién ni de ancho ante variaciones de
k. Para valores altos de k, las tasas de pérdida de masa se vuelven desmesuradamente
grandes.

de M, especialmente en el régimen lento. Con esta condicién se le podria poner una
cota a los valores de k que se consideren, para evitar vientos con tasas de pérdida de
masa excesivas para las supergigantes B.

Llamativamente, la velocidad terminal se mantiene sin cambios en su dependencia
con ¢, para cualquier valor de k£, como puede verse en el panel izquierdo de la figura
4.10] Ese grafico muestra entonces que la velocidad terminal v, no depende de k, ya que
todas las curvas de v, se solapan, aun para los valores mas grandes de k considerados.

La razén es que vy se alcanza muy lejos de la superficie estelar, a una distancia a
la cual la mayor parte del momento del campo de radiacion ya ha sido completamente
transferido al fluido. De esta manera, k, que depende de la cantidad de lineas efectivas
disponibles para absorber momento, no tiene efectos sobre v,. En cambio, el valor de
Voo depende del grado de acoplamiento entre los iones y la totalidad del gas. Por esta
razon, v, siempre es una funciéon decreciente de . El incremento de la ionizacion a lo
largo del viento reduce la capacidad de los iones de transferir momento a los elementos
mayoritarios, y siempre acttia de la misma manera (Abbott||1982b). Esto se debe a que
los iones de alto nivel de ionizacién tienen menos lineas capaces de absorber momento
del campo de radiacion.
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4.4. Influencia del parametro k en los dominios de las soluciones

4.4.1. La soluciéon lenta en modelos base de alta temperatura
efectiva

La causa de la ausencia de la solucion lenta en el rango de las temperaturas efectivas
mayores, mencionada en la seccién es consecuencia de la elecciéon de valores
considerablemente altos para el parametro k. Estos valores inadecuados para k son
mayores o iguales a 0.3, como pueden verse en la tabla 4.3

La figura pone en evidencia que el régimen lento también puede existir para
las estrellas més calientes consideradas pero, con la condiciéon de que, en su viento, el
parametro k£ se mantenga acotado a valores convenientemente bajos.

En el caso anterior para el cual no se encontraba solucién lenta (figura , el
valor adoptado para k era 0.34. A partir del panel derecho de la figura puede verse
que los valores de M para § grandes, en el modelo base T25 con k = 0.34, serfan
excesivamente grandes. Esos valores excesivos de M impiden la convergencia correcta
del c6digo HYDWIND, razon por la cual, no se obtienen soluciones lentas. Pero, atin en
el caso en que pudieran encontrarse estas soluciones, las mismas representarian vientos
demasiado intensos, completamente inapropiados para modelar los vientos observados
en las supergigantes B.

Un factor que puede influir en la falta de convergencia del cédigo HYDWIND es
la eleccién de la condicién inicial 7 = 2/3 para r = R, (ecuacién [3.18)). La condicién
dada por la férmula puede evitar esta falta de convergencia (Curé, comunicacién
privada). Sin embargo, resulta importante que todos los modelos calculados en este
trabajo compartan la misma condicién inicial, para no introducir factores adicionales
que puedan sesgar los resultados.

Esta circunstancia permite poner una cota al valor del pardmetro k& para la facti-
bilidad de vientos con régimen lento en las supergigantes B més tempranas. A partir
del panel derecho de la figura puede estimarse, como limite maximo, un valor de
k ~ 0.20 para la solucién rdpida (curvas de la izquierda) y uno de k£ ~ 0.16 para
la solucion lenta, ya que mayores valores de k generarian tasas de pérdida de masa
extremadamente altas, no observadas en esta clase de estrellas.

En resumen, en la medida en que el balance de ionizaciones genere valores grandes
para el parametro d, el parametro k debe mantenerse en valores bajos o intermedios.
Con valores mas apropiados de k, en particular £ mas bajos, puede redefinirse la

figura [4.7, dando lugar a la figura 4.9} la cual muestra un comportamiento similar al
de los casos de temperaturas efectivas bajas e intermedias.

4.4.2. La brecha y el parametro k

La figura muestra que la brecha que separa los regimenes rdpido y lento es
completamente insensible a los cambios en el parametro k. En cambio, tanto el ancho
como la ubicacién de la brecha dependen, efectivamente, de los pardmetros ¢ y € vy,
como se ve en la seccion [4.5.1] también de a.

Para el modelo base T19, bajo todos los valores de k probados, la brecha se mantiene
fija en un rango de d comprendido entre 0.22 y 0.30.
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Figura 4.9. Los modelos base T23 y T25 recuperan la forma habitual al adoptar valores
mas bajos del parametro k. Los pardametros en estos modelos son: para T23, k = 0.20
y a = 0.5, mientras que para 125, £ = 0.20 y a = 0.55.

4.4.3. La pendiente de la tasa de pérdida de masa y el para-
metro k

El panel de la derecha y abajo de la figura [4.5] que presenta la dependencia de
la tasa de pérdida de masa con el parametro 6 para el modelo base T15, muestra
un comportamiento diferente en comparacién con las figuras analogas para T13, y las
correspondientes a T17 y T21 (ﬁgura. En estos dltimos casos, M aparece como una
funcién mondtonamente creciente de . Es decir, un aumento en la ionizacién produce
un incremento en la tasa de pérdida de masa. Sin embargo, el modelo T15 muestra
una inversiéon de ese comportamiento, especialmente para la solucion lenta a bajas
tasas rotacionales. En esos modelos, la tasa de pérdida de masa decae al aumentar la
ionizacion.

La diferencia entre el modelo T15 y los otros modelos base radica en la eleccion
del pardmetro k, como puede comprobarse en la figura [£.10] Esta figura contiene tres
pares de paneles, correspondiendo cada par, a un valor diferente del pardmetro k. Cada
curva se obtiene para una dada tasa rotacional (cuyo valor se indica en la referencia),
como se hizo en la figura y similares.

La figura muestra que, dependiendo del valor del pardmetro k, la relacién
entre la tasa de pérdida de masa y la ionizacién cambia completamente, invirtiendo su
pendiente, y que eso se verifica tanto en el régimen lento como en el rapido.

La pendiente negativa en la dependencia de M con & para bajos valores de k es
consecuencia de una competencia entre la distribucion de ionizaciéon en el gas y su
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Figura 4.10. Velocidades terminales en km s™! (columna izquierda) y tasas de pérdida
de masa en unidades de 107®M, afio™! (columna derecha) en funcién de ¢ para di-
ferentes valores del parametro 2 (referenciados en el panel de la derecha). Cada par
de paneles fue calculado para un pardmetro k diferente (0.10, 0.20 y 0.32). Todos los
modelos usan los parametros para el modelo base T19 con o = 0.5. Notese la brecha
cuya ubicacién y ancho dependen de § y Q. La relacién entre M y § se invierte comple-
tamente entre el panel superior y el inferior, mientras que v, permanece siempre con
la misma tendencia.

capacidad para ganar momento. Un valor mayor de k origina un viento més denso, con
mayor tasa de pérdida de masa. Sin embargo, el dominio de k£ puede ser mermado si
se considera, simultaneamente, un incremento en la ionizacién. Esto se debe a que la
ionizacion reduce la capacidad del gas de sustraer momento del campo de radiacion.

En el régimen lento, si £k = 0.20 y €2 = 0.4, que es uno de los casos del panel
intermedio en la figura m (linea de color anaranjado), el modelo con § = 0.3 predice
el doble de pérdida de masa que el modelo con § = 0.4.

Este comportamiento también puede observarse en la relacién entre M y § (panel
derecho) de la ﬁgura del modelo base T19. Los valores bajos de k£ producen curvas
con pendientes negativas suaves tanto en los regimenes rdpido como [lento.

Sin embargo, para valores de k justo por encima de 0.26, la pendiente se vuelve
positiva. Para este modelo base, un valor de k = 0.26 produce que M sea casi insensible
a variaciones en la ionizacién, dentro del régimen [lento. Para el régimen rapido, se
mantiene un valor casi constante para M para un pardmetro k levemente menor, de

alrededor de 0.24.
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Figura 4.11. Gréfico similar a la figura [4.§ pero para el modelo base T19. Se confir-
ma, nuevamente, que la velocidad terminal no depende de la ionizacién del medio,
representada por el pardmetro §. La tasa de pérdida de masa varia fuertemente con la
ionizacion dependiendo del pardmetro k. Para el valor k = 0.26, la tasa de pérdida de
masa es practicamente insensible frente a variaciones en la ionizacion.

En estos modelos se ha producido un balance entre la reduccién de absorcion de
momento debida a la ionizacién y la cantidad de momento transferido via el nimero
efectivo de lineas en condiciones de absorber.

Una consecuencia interesante de este balance entre los parametros k y d, es la
posibilidad de ajustar el valor de vo, manteniendo M casi constante, por medio de una
eleccion adecuada de un par de los parametros k y 0 de la aceleracion radiativa.

4.5. Influencia del parametro o en los dominios

El parametro «, que es el parametro de la fuerza de radiacién que se corresponde con
la pendiente en la distribucion de intensidades de linea, produce una influencia sobre
las soluciones, que es diferente a los efectos del parametro k. La figura muestra la
dependencia de las soluciones con «, en el mismo modo que para los otros parametros.
Estos modelos corresponden al modelo base T19, sin rotaciéon y con un valor fijo de &
= 0.2. A diferencia de lo que sucede a las soluciones respecto al parametro k, en este
€aso, Vs se encuentra fuertemente controlada por a. Esto puede observarse en el panel
izquierdo de la figura en el que, los cambios en « originan curvas bien separadas
en el espacio de 6. Un aumento en los valores de o produce un crecimiento significativo
en V... Este comportamiento es prominente en el caso del régimen rdpido, mientras que
es moderado en el régimen lento.

Por otra parte, para bajos valores de «, la relacién entre M v § presenta gradientes
suaves. En los modelos calculados, existe un valor de « para el cual los valores de
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Figura 4.12. Velocidades terminales en km s™! (columna izquierda) y tasas de pérdida
de masa en unidades de 1075M, afio™! (columna derecha) en funcién de § para dife-
rentes valores del pardmetro o (referenciados a la derecha). Los resultados mostrados
corresponden al modelo base T19 con k = 0.2y Q2 = 0.

M permanecen casi constantes, atn para valores muy altos de d. De acuerdo a la
figura este valor es a ~ 0.55. Por lo tanto, podrian modificarse las condiciones
de ionizacién sin que esos cambios se reflejaran en la tasa de pérdida de masa. Este
es un resultado semejante al citado para k = 0.26 pero, en este caso, involucrando al
pardmetro «.

En el régimen lento, si se consideran valores altos simultdneos de o y de § se
producen pendientes pronunciadas en la relacién M-d. Entonces, en estos modelos, se
genera un rapido incremento en el flujo del viento a medida que el material se ioniza.

Nuevamente, como en el caso de la sensibilidad de M con k (seccién [4.4.1)), los
valores de a deberian mantenerse acotados para evitar que las tasas de pérdida de
masa sean demasiado altas, especialmente en el régimen lento. Este limite superior
para « se encuentra préximo a 0.55.

De acuerdo a|Puls et al.| (2000), como se menciona en la seccion [2.2.7], el pardmetro
« es la pendiente de la funcion distribucién de intensidad de lineas. El valor de « seria
2/3 si todas las lineas se originaran en iones hidrogénicos y fueran lineas de resonancia
(despreciando los efectos de excitacién en niveles mds altos). Este valor deberia ser
considerado como un limite superior en el caso de las supergigantes B.

También, si se interpreta a a como el cociente entre lineas Opticamente gruesas
respecto al total de lineas, resulta claro que los vientos de las supergigantes B no son ni

115
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totalmente 6pticamente gruesos ni totalmente 6pticamente delgados. Justamente, una
situacion intermedia parece ser la mejor descripcion.

4.5.1. La brecha y el parametro «

Como se puede observar en la figura [£.12] tanto la ubicacién como el ancho de la
brecha dependen fuertemente del parametro «. La localizacion del centro de la brecha,
en el espacio del parametro ¢ se desplaza hacia valores mas altos de ¢, cuando « crece.
De la misma manera, el ancho de la brecha crece considerablemente ante cambios
pequenos en a.

4.6. Analisis de la brecha

La existencia de una brecha que separa las soluciones de tipo rapida de las lentas fue
omitida por los estudios previos, ya que todos ellos restringieron sus analisis a valores de
0 acordes a los comtinmente adoptados por la teoria estandar de vientos impulsados por
radiacién. No obstante, Curé & Rial| (2004), en su andlisis de la topologia de la solucién
CAK, encontraron una bifurcacion en las soluciones al considerar modelos con valores
de © y ¢ no nulos. Estos autores también encontraron una regiéon prohibida donde
no pueden localizarse puntos criticos (figura . En el presente trabajo, la brecha
encontrada se corresponde con una prolongacion analitica de esa region prohibida.

A continuacién, se enumeran algunas de las propiedades de la brecha:

= Ubicacion de la brecha: En la figura se muestra el valor medio de
entre ambos bordes de la brecha, es decir 0y, = (dp1 + Op2)/2, en funcién de €,
brindando una referencia aproximada de la localizaciéon de la brecha en una escala
de valores de 9. Para todos los modelos base con T.g < 23000 K, resulta claro
que la brecha se desplaza hacia valores mas bajos de  a medida que €2 crece.

Ademas, la figura muestra que la brecha se encuentra centrada siempre en torno
a un mismo valor de 9, ain en el caso de T.g muy diferentes. La excepcién que
muestra el gréafico (en linea de color negro) corresponde al modelo base T25, cuyos
valores fueron calculados a partir de un parametro a méas alto (o = 0.55) a los

dados en la tabla (en general, o = 0.5).

= Ancho de la brecha: En la figura se ilustra la variacién del ancho de la
brecha, Ad = Oy — 01, en escala de 9, como funcién de €. Puede notarse que el
ancho disminuye a medida que €2 crece. En todos los modelos base, el ancho de
la brecha muestra un comportamiento analogo.

Como se menciona en la seccién [£.5.1] el pardametro o también modifica el ancho
y la ubicacién de la brecha en el espacio d, como puede verse en la figura [4.12]
Pequenos valores de v generan brechas mas angostas y que estan ubicadas hacia
valores mas bajos de , mientras que grandes valores de « incrementan el ancho
de esta zona.
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Figura 4.13. a) Ubicacién de la brecha en escala de ¢, dada por el valor medio de §
entre los bordes de la brecha, , = (0p1 + db2)/2, en funcién de €. Para todos los
modelos base representados, la brecha se encuentra ubicada alrededor del mismo valor
de 4y, excepto para T25, cuyo valor de a es mayor (0.55). La ubicacién de la brecha
se desplaza a valores mas pequenos de d, conforme la rotacién aumenta.

b) Ancho de la brecha Ad = 2 —dp1, en escala de §, y en funcién de 2 para los modelos
base representados. A mayor tasa rotacional, la brecha se vuelve mas angosta.

s Altura en v, de la brecha: La diferencia en valores de la velocidad terminal a
ambos lados de la brecha (Voo — Vooi) €S pequena para modelos con temperaturas
efectivas bajas. La diferencia en velocidad crece para modelos con valores mayores

de Teg y Q. Este resultado puede verse en la figura [4.14(a)|
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Figura 4.14. a) Altura de la brecha en escala de v, (en km s71), entre los bordes de la
brecha en funcion de €2, para los modelos base indicados en el gréfico.

b) Altura de la brecha en escala de M (en 107% My afio™!), entre los bordes de la
brecha, en funcion de €.

= Altura en M de la brecha: En cambio, como puede apreciarse en la figura
la diferencia de tasa de pérdida de masa disminuye a medida que la tasa
rotacional € es incrementada. Este salto en M es mayor para los subtipos mas
tempranos. En el grafico las curvas presentan oscilaciones que pueden deberse
a que los diferentes modelos base han sido calculados con distinto parametro k,
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4. Dominios de las soluciones de vientos en rotaciéon impulsados por radiacién

para el cual M depende fuertemente.

4.6.1. Soluciones dentro de la brecha

Resulta interesante indagar que sucede dentro de la brecha, es decir, cémo se com-
porta un modelo de viento cuyos parametros, en especial 9, lo ubican en la region
intermedia entre los dominios rapido y lento. Este andlisis no puede llevarse a cabo con
HYDWIND, ya que este cédigo resuelve las ecuaciones hidrodindmicas estacionarias.
Madura et al. (2007) han indagado en una regién del espacio de los parametros seme-
jante (seccién , pero limitandose al caso de valores pequenos de 9, es decir, en la
region de la brecha situada entre el dominio de la solucién rdpida y el correspondiente
a la solucién Qenta.

Siendo la brecha una regién de transicion entre dos regimenes bien establecidos,
en su interior podrian darse diferentes circunstancias. Una posibilidad es que el viento
alcance un estado estacionario completamente diferente a la situaciéon de los regimenes
hidrodinamicos a ambos lados de la brecha. Otra posibilidad es que, en su interior, haya
un estado cadtico dependiente del tiempo. Debido a que la brecha separa dos regimenes
diferentes, uno rapido y otro lento, podria esperarse que, dentro de la misma, haya una
transicion entre uno y otro régimen.

Para poder estudiar el estado hidrodinamico del viento bajo estas condiciones, se ha
usado el codigo ZEUS-3D (Clarke|1996|, 2010)), que es un c6digo dependiente del tiempo.
Con este codigo se ha probado el modelo base T19, usando las mismas hipdtesis que
fueron aplicadas a HYDWIND (es decir, cdlculos 1-D y fuerzas puramente radiales). Se
usaron tres conjuntos de pardametros representativos de modelos en los dominios rdpido
(6 = 0.07), lento (0 = 0.33) e interior a la brecha (6 = 0.26).

Es importante mencionar que el cdédigo ZEUS-3D es capaz de reproducir resul-
tados similares a los encontrados previamente con HYDWIND en los dominios bien
establecidos. Sin embargo, por ser un cédigo que trata las ecuaciones hidrodinami-
cas dependientes del tiempo (ecuacion , puede usarse para proveer una posible
solucién de las mismas, en el interior de la brecha.

La figura muestra los campos de velocidades derivados con ZEUS-3D, en el
modelo base T19, en funciéon de u = —R,/r, para una solucién rdpida (6=0.07, li-
nea verde), una solucién de tipo d-lenta (0=0.33, linea azul), y una solucién para las
condiciones interiores a la brecha (6=0.26, linea roja).

Esta ultima solucion presenta una brusca desaceleracion, demostrando que, en el
interior de la brecha, existe una solucién estacionaria con la estructura de una ley de
velocidades de tipo quiebre o plateau.

Como se menciona en la seccién [2.6.6] las soluciones con estructura de quiebre
han sido propuestas por Cranmer & Owocki| (1996) para explicar la formacién de
componentes discretas en absorcion (DACs) en estrellas de tipo espectral O.

Para distinguir cada uno de los regimenes estudiados en el viento de las supergi-
gantes B, es necesario buscar caracteristicas observables que sirvan para diagnosticar
a qué dominio de soluciones pertenece. En los capitulos siguientes se evalian algu-
nas lineas espectrales como posibles candidatos para este fin. Es necesario, entonces,
resolver el transporte de radiacion a través de medios en movimientos, con las propie-
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4.6. Andlisis de la brecha
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5=026——
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Figura 4.15. Campo de velocidades calculado con el codigo ZEUS-3D para un conjunto
de pardmetros que corresponden a: un modelo en el dominio rdpido (linea verde), un
modelo en el dominio lento (linea azul) y un modelo dentro de la brecha (linea roja).
Notese que la solucién correspondiente a la brecha muestra una estructura tipo quiebre
o plateau (meseta).

dades hidrodinamicas de las soluciones estudiadas, para poder avanzar en el analisis
propuesto.
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Capitulo 5

El transporte de radiaciéon en
medios en movimiento

Resumen del capitulo: Se desarrollan los conceptos basicos del transporte de radia-
cion en medios en movimiento, en la aprorimacion de Sobolev con y sin la contribucion
del continuo, y en el marco de referencia del fluido. Se introducen los codigos actuales
de calculo de atmdsfera y se describe con mds detalle el codigo FASTWIND, ya que éste
es empleado directamente en esta tesis. Se desarrolla el tratamiento de las inversiones
de poblaciones en la aprorimacion de Sobolev con continuo y en el marco de referencia
del fluido. Se presenta la manera en que estos desarrollos fueron implementados en el
codigo FASTWIND como parte del trabajo de esta tesis. En el caso en que el lector se
encuentre familiarizado con el tratamiento del transporte de radiacion y desee acceder
directamente al trabajo desarrollado en esta tesis, se le sugiere comenzar la lectura en

la seccion [5.1.2.

5.1. Transporte de radiacién en vientos estelares

La resolucién simultdnea de las ecuaciones [2.3] y permiten obtener una
estratificacion detallada de la estructura hidrodinamica de un viento estelar; es decir
el comportamiento de la velocidad y la densidad en cada punto del medio, en el marco
de las hipodtesis planteadas por la teoria estandar de vientos impulsados por radiacion.

Para realizar la comparacién entre las caracteristicas espectrales observables del
viento de las estrellas y las predicciones de la teoria, es necesario ademas, evaluar
el transporte de la radiacion que proviene del interior de la estrella, que emerge de
la fotosfera y finalmente atraviesa el viento, cuyas propiedades estaran dadas por las
soluciones encontradas. La ecuacion de transporte radiativo debe resolverse, entonces,
para medios en movimiento, en los cuales el corrimiento Doppler de las frecuencias tiene
gran importancia debido a la expansion del fluido. Las condiciones basicas de la teoria
para estas ecuaciones son las planteadas en la seccién [2.1.1] que implican esencialmente
un sistema estacionario, homogéneo y en simetria esférica. Por otra parte, se debe
resolver el transporte de radiacion tanto en el continuo como en las lineas espectrales,
lo cual requiere la evaluacién simultanea de las ecuaciones de equilibrio estadistico para
obtener las poblaciones en NLTE de los iones involucrados.

De acuerdo a Rybicki & Hummer| (1978), la ecuacién de transporte en una linea
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5. El transporte de radiacion en medios en movimiento

(sin continuo) para un dtomo de dos niveles en un medio en movimiento 3-D, es de la
forma:

n-Vi(rnv) =—k(r)e|v— %n ()| [T - 9], (5.1)

donde I(r,n,v) es la intensidad especifica en el punto r con la direccién dada por el
versor n, para una frecuencia v. Esta intensidad especifica atraviesa un medio que se
desplaza con una velocidad arbitraria v(r) y cuya funcién fuente, considerada isotrépi-
ca, es S(r,v). Despreciando la emision estimulada, la opacidad integrada de linea tiene
la forma:

k(r) = EBlunl(T), (5.2)

siendo 1y, la frecuencia en el centro de la linea, By,, el coeficiente de Einstein para la
absorcién correspondiente a la transicién entre el nivel inferior | (I = low) y el superior
u (u = up) y ny, la poblacion del nivel inferior de la transicion en cuestion. La ecuacién
también depende del perfil de absorcién de la linea ¢(r,v), donde:

/ o(r,v)dv = 1. (5.3)

Si se adopta la hipotesis de redistribucién completa, la funcion fuente toma la forma:

S(r) =[1—e€(r)]J(r) + e(r)B(r), (5.4)

donde €(r) mide la relacién de dominio en la creacién de fotones, entre los procesos de
dispersién y los que producen fotones a expensas de la energia térmica del gas. B(r)
es la funcién de Planck a la temperatura electronica local en 7. La intensidad media o
momento de orden cero del campo de radiacion, integrada en frecuencia F_l es:

J(r) = i/dw/ o [V— %nw)(r) I(r,n,v)dy, (5.5)

la cual esta integrada en el angulo solido df2 en torno a la direccion n.
Por otra parte, el vector flujo integrado sobre las frecuencias, es el primer momento
del campo de radiacién, y puede calcularse de la siguiente forma:

H(r):%/dwn/ qb[l/—%n-v(r) I(r,n,v)dv. (5.6)

Para visualizar la geometria del problema, se puede usar la figura que localiza
un punto en el viento y que muestra que se cumple la relacion:

r =179+ In. (5.7)

Usando esta nomenclatura, la ecuacién tiene como solucién formal:

Nas cantidades integradas en frecuencia se indican con una barra superior, a menos que se lo
indique expresamente.
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5.1. Transporte de radiaciéon en vientos estelares

I(r,n,v) = /R dls(r —nl)o [V Ny, v(r — nl)} S(r —mnl)

X e:vp{ . /Ol dl'k(r — nl')o [V - %n o(r — nl’)} } (5.8)
+ Izncea;p{ - /0 ' dl'k(r — nl')o [V - %n Co(r — nz')} }

donde R es la extensién total de la capa de variable [, y la intensidad incidente I se
supone que ha sido especificada. Esta intensidad puede ser nula, si la direcciéon n del
rayo no incide en la superficie estelar, o tomar un valor IS, si se trata de un rayo que
si lo hace (“c” = core).

Hay varias maneras para obtener las soluciones finales para el campo de radiacién
que surgen de evaluar el transporte de radiacién a partir de la ecuacion [5.8] En esta
tesis solo se consideran las siguientes alternativas: la aproximacion de Sobolev en el
transporte de linea pura (seccién , de linea con continuo (seccién y el
transporte en el comoving frame (seccién . Estos desarrollos, que son necesarios
para abordar los resultados que se presentan a lo largo de este trabajo de tesis, seran
compendiados de manera muy concisa, resaltando sus resultados finales y evitando asi,
un tratamiento demasiado extenso de temas que no fueron elaborados por el autor de
esta tesis.

5.1.1. Transporte de radiaciéon en la aproximaciéon de Sobolev

Las condiciones de validez de la aproximacién de Sobolev se encuentran en la seccién
2.2.3, al igual que sus ideas principales. En esta seccién se reuniran solo los resultados
fundamentales respecto a la resolucion del transporte de energia en esta aproximacion,
ya que estos son relevantes para los desarrollos que se llevan a cabo en este trabajo.

A continuacion se investiga el comportamiento de la intensidad en las proximidades
de las regiones de resonancia introducidas en la seccién [2.2.3]

Rybicki & Hummer (1978) propone desarrollar las velocidades planteadas en la
ecuacion hasta el primer orden en [, como:

vl —nl) = v(r) = Y a“gg) l, (5.9)

J

donde se ha usado una notaciéon tensorial. Por lo tanto, el producto escalar con el
versor, resulta:

n-v(r—nl)=n-v(r)— 9Q(r,n)l, (5.10)

en el cual Q es:
dv;  duy
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5. El transporte de radiacion en medios en movimiento

cuyo valor ya se ha obtenido (similar al caso de la ecuacién de la seccién [2.2.3)),

para el caso de simetria esférica (para su demostracién, ver el apéndice , y es:

5 OV o\ U

Q_M6r+(1 ,u)r. (5.12)
La opacidad & y la funcién fuente S son funciones que cambian muy lentamente a

lo largo de una region de resonancia, por lo que pueden ser consideradas constantes y

extraidas de las integrales de la ecuacion Introduciendo la expresion [5.10f en dicha

ecuacién, y realizando un cambio de variables adecuado (ver los detalles en Rybicki

& Hummer| [1978), la ecuacion puede simplificarse, quedando para la intensidad

saliente, 3%, la forma final:

=T e 4 S(1—e™), (5.13)

con la profundidad éptica total definida como:

(5.14)

que es la profundidad éptica de Sobolev, definida en la ecuacion [2.44

La ecuaciéon p. I3 muestra la simplicidad de la solucién, en el caso de la aproximacién
de Sobolev. De acuerdo a esta, la intensidad permanece constante a lo largo de un rayo
hasta que encuentra una region de resonancia; entonces se modifica en ese entorno,
para luego emerger y permanecer constante hasta escapar del medio o encontrar una
nueva region de resonancia.

Para evaluar la intensidad media y el flujo (ecuaciones y 5.6|) es necesario calcular
la integral en frecuencia de la intensidad pesada con la funcién perfil ¢:

Cc

I(r,n) = /OO o) [V Dy v(r)} I(r,n,v)dv, (5.15)

usando la ecuacién [5.13] puede obtenerse:

_ —T

I(r,n) = Jimll + S {1 iz ] : (5.16)

T T

Las ecuaciones y son las ecuaciones fundamentales de la aproximacion
de Sobolev, aplicada al caso de redistribuciéon completa. A partir de ellas se puede
obtener J(r), reemplazando la intensidad incidente (ecuacién en la ecuaciéon
y teniendo en cuenta que I = [. para los rayos que impactan en el disco estelar,
es decir, que estan contenidos en 2., el angulo sélido que subtiende la estrella; y que
I’ = (), en el caso de los rayos que no tocan la superficie estelar. Con esto se obtiene:

‘](T) = [1 - BS(T)]S<T) + 66(7“)]0, (517)

en la cual, las cantidades 5 y 3. se definen como:
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5.1. Transporte de radiaciéon en vientos estelares

b= fur=e”

Yy (5.18)

1 1—e™T
c = - d 3
ﬁ('r) 47?/Q w T

c

donde [s(r) es llamada probabilidad de escape, y es la probabilidad de que un fotén
emitido pueda escapar de la regién de resonancia sin ser absorbido o dispersado. Notese
que, en esta ultima, los limites de integracion restringen los rayos que contribuyen a la
intensidad media, a aquellos que intersectan la superficie estelar. Por esta razoén, esta
cantidad se interpreta como la probabilidad de que un fotéon que escapa de la regién
de resonancia, impacte la superficie de la estrella.

Por su parte, 5.(r) recibe el nombre de probabilidad de penetracion. En el caso de
simetria esférica, estas cantidades quedan definidas como:

+1
1 1—e 7
Bs(r) = 5/ dp
3 T

Y (5.19)

Para el flujo se obtiene:

H(r) = 7.(r) L, (5.20)

siendo

T

1 1—e7
%(r)zﬂ/ don —<—, (5.21)
Qc

que, para simetria esférica queda expresado de la siguiente manera:

R R R
H=n,1, donde Ve = 5/ dp ) (5.22)
T
Mc

Finalmente, la funcion fuente, definida en la ecuacién queda expresada de la
siguiente forma:

(1—¢€)B.1.+€B
€+ (]' - 6)65 7

en la cual, una de las cantidades mas importantes a determinar en la aproximaciéon de
Sobolev, es el producto f. I..

S(r) = (5.23)
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5. El transporte de radiacion en medios en movimiento

5.1.2. Transporte de radiacién en la aproximaciéon de Sobolev
con continuo

Para extender la aproximacién de Sobolev para lineas espectrales, de modo de
incorporar el continuo de radiaciéon que actiia tanto dentro como fuera de la regién de
resonancia, puede usarse la metodologia propuesta por Hummer & Rybicki| (1985), que
se resume a continuacion.

En el caso en que no hubiera contribucién de fotones del continuo, la intensidad
emergente y su valor integrado en frecuencia estarian dadas por las ecuaciones y
.16} respectivamente, obtenidas en la seccién anterior, para las lineas espectrales.

Al incorporar la radiacion del continuo puede hacerse una aproximacion simple,
despreciando su contribuciéon en el interior de las regiones de resonancias. Supongase
que se analizan los cambios de la intensidad de la radiaciéon a lo largo de un rayo.
Mientras el rayo no alcance una region de resonancia, pueden calcularse estos cambios
resolviendo una ecuacion de transporte simple para la radiacién del continuo:

ﬂ = — K¢ (I - Sc) (524)
dl
siendo k¢ y S¢, el coeficiente de absorcién y la funcion fuente del continuo, respectiva-
mente. De esa ecuacién se obtiene como solucién, una intensidad saliente 73%. Cuando
el rayo alcanza una regién de resonancia, esa intensidad serad la intensidad incidente
I'" necesaria para evaluar las ecuaciones y dentro de la region de resonancia.
La intensidad saliente de estas ecuaciones, luego de que la radiacion ha interactuado
con los 4tomos o iones presentes en la region de resonancia, sera la nueva intensidad
incidente en una nueva ecuacion del tipo[5.24] para el resto de camino del rayo. Asi su-
cesivamente puede resolverse, a través de varias regiones de resonancia, si es necesario.
Adoptando ese proceso, se desea incorporar ahora la radiacién del continuo dentro
de las regiones de resonancia. Por lo tanto, la ecuacion de transporte a resolver debe
vincular tanto los fenémenos de linea como los de continuo:

O = k0 0(t) (I~ 1) — (I~ Sc), (5.25)

en la que se ha definido la posicion espacial [ = 0 y la coordenada de frecuencia x = 0,
en la posicion de la regién de resonancia. El argumento de la funcion perfil de linea es
t =z - [/Al, siendo Al la longitud de Sobolev, definida en la ecuacién m

Para resolver la ecuacion , Hummer & Rybicki (1985)) proponen que, en lugar
de la intensidad I(x,1) se defina una nueva intensidad I(x,1) dada por la relacion:

l
I(z,1) = Uc(l) I(z,1) — / Uc() ke (') Se () dl, (5.26)

donde

!
Uc(l) = exp [/ ﬁc(l")dl”] : (5.27)
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5.1. Transporte de radiaciéon en vientos estelares

La ecuacién tiene la forma de una solucién formal aplicada a la radiacién
entrante [(z,l) y saliente I(z,l) si sélo hubiera procesos de continuo. Diferenciando
esa ecuacion y usando la ecuacion m, puede encontrarse que I(z,[) satisface que:

— = —kpo(t)(I - 9), (5.28)

con

S=UyS; — / Uc(l') ke (l') Se(I)dl. (5.29)

En la ecuacién puede verse que, en ausencia de linea (k; = 0), I es constante.
Si se supone que, de acuerdo a la aproximacién de Sobolev, Ky, k¢, S;, v S¢ cambian
muy lentamente al atravesar la region de resonancia, éstas pueden ser extraidas de la
integral, obteniendo a partir de la ecuacién [5.29] la siguiente expresion:

S =28, +(Sc—S)(1—e ). (5.30)

Asi, la ecuacién tiene como solucién a:
j(x’ l) :Iincefﬂ-‘i)(t) + SL [1 i 677—(19(25)}

+(SC_SL)T/ da’ ¢(a') exp [—T/ cb(x”)da:”] [1—e—ﬁf(z’—x) ’

(5.31)
en la cual

(ID(t):/ dz’ (). (5.32)

En [ = 0, de acuerdo a la ecuacién [5.26, I(z,0) coincide con I(z,0), por lo cual la
ecuacion da la variacién en frecuencia de la intensidad verdadera en ese punto.

Para obtener la intensidad integrada I en [ = 0, se usa la ecuacién multiplicada
por ¢(z) e integrada sobre todas las frecuencias, la cual da:

1—e"

- +SL (1— > —f-(SC—SL) U(T,ﬂ), (533)

donde se ha designado a = k¢/k}, con K} = kp/Avp. La ecuacion es la
generalizacién de la ecuacién [5.13] a la cual se le suma una correccién proporcional
a la diferencia entre (S¢ — Sr). Si ambas funciones fuentes son iguales, el término se
anula y se recupera la situacion previa. También se hace despreciable en el caso en que
el continuo sea débil, es decir si f7 < 1. La funciéon U(r, 3) es llamada funcidn de
interaccion y tiene la forma:

1—e7

T

I_ — Iinc

!

U(r,B) = 7'/ dac¢(x)/ dr'¢(x') exp [—7/ du¢(u)] {1 —exp|—p1(2" — )] }

(5.34)
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5. El transporte de radiacion en medios en movimiento

Para la intensidad media integrada J se debe integrar la ecuacién sobre todos
los angulos sélidos, lo cual da:

- 1 inel —€7 1
J = y dw I - + Sp(1 = Bs) + (Se SL)47T /dwU(T, B), (5.35)

donde S es, nuevamente, la probabilidad de escape de Sobolev (ecuacién [5.18)):

B, i/dw e’ (5.36)

:47T T

5.1.3. Transporte de radiaciéon en el comoving frame

Las ecuaciones|.1]o que representan el transporte de energia radiativa a través
del viento estelar, estan escritas en el marco de referencia estacionario de un observador
externo. Si se quisieran resolver estas ecuaciones, en una aproximacion diferente a
la de Sobolev, se deberia tener en cuenta que las opacidades y las emisividades del
material dependen fuertemente de la direccién de los fotones, es decir, de la variable
angular. Esto se debe, especialmente, a los cambios en la frecuencia que surgen por
efecto de los corrimientos Doppler producidos por el movimiento del material. Estos
efectos acoplan estrechamente a las frecuencias con los angulos, lo cual acarrea serias
dificultades para resolver los términos de dispersiéon (scattering) de los fotones. Para
evitar estas dificultades, es conveniente resolver el transporte de radiacién en el marco
de referencia del fluido o comoving frame (CMF).

El uso del CMF tiene numerosas ventajas respecto al marco de referencia del ob-
servador (Mihalas|[1978), las que se resumen a continuacién:

= En el CMF, tanto la opacidad como la emisividad del material se comportan
como isotropicas, es decir, no dependen de las variables angulares.

= Para representar a las funciones de redistribucion, necesarias para estimar co-
rrectamente los efectos de la dispersion, pueden usarse las funciones simples cal-
culadas para medios estaticos. En general, se hace uso de la aproximacion de
redistribucién completa.

= En los cédlculos de las integrales de la dispersion, sélo es necesario tener en cuenta
a las frecuencias contenidas dentro del perfil de la linea, cuyo ancho es indepen-
diente de la ley de velocidades.

= En los flujos con simetria esférica puede usarse un sistema de coordenadas la-
grangiano, cuya formulacién es mas simple que para el sistema euleriano.

Como desventaja, los campos de velocidad permitidos deben ser simples; especial-
mente restringidos a medios con campos de velocidades mondtonamente crecientes o
decrecientes.

Si un fotén tiene frecuencia v en el marco del observador, su frecuencia en el CMF
serd vy = v(1 — pv/c). De acuerdo a Mihalas| (1978)), la ecuacién de transporte para
geometria esférica en el CMF toma la forma:
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5.1. Transporte de radiaciéon en vientos estelares

Ol (r,u,v) (1 —p?) OL(r, p,v) vou(r) 9 o (dlnv\] OI(r,u,v)
_ 1—
a or + r ou cr (L=p)+p dlinr v
:77(7”77/) —X(T’,V)I(T,/L,I/L
(5.37)
donde 7 y x son la emisividad y la opacidad del material. En esta formula, todas las
cantidades estan medidas en el marco solidario al fluido.

Figura 5.1. Sistema de coordenadas (p,z). Los valores de p designan la distancia de
cada rayo horizontal al rayo central (p = 0), es decir, a cada valor de un pardmetro de
impacto. Los parametros de impacto son paralelos al rayo central que pasa por centro
de simetria. Algin valor de p (p = R,) coincide con el radio estelar, siendo que, para
valores de p menores que este valor, todos los rayos impactan en la superficie estelar.
A lo largo de cada rayo se mide la coordenada z, la cual es creciente en direccion hacia
el observador (que se encuentra hacia la derecha del gréfico, en z— 00). La intensidad
especifica saliente es IT y apunta en el sentido creciente de z, como se indica en la
figura.

Es comun reemplazar el sistema radial de coordenadas (r,u), por el sistema de
coordenadas de pardmetros de impacto (p,z), que puede verse en la figura . La
relacion de este sistema con el sistema en geometria esférica esta dada por:

r=(p?+ 22)V2,
p=z/r.
En este sistema de coordenadas, a lo largo de un unico rayo (p constante), la

ecuacion puede dividirse en dos ecuaciones, una para la intensidad saliente (1) y
otra, para la intensidad entrante (/7):

(5.38)
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+ lw] —(2,p) {M

0z o } = 1n(r,v) = x(r,v)[*(z,p,v), (5.39)

donde

Tlop) = {w(m} [1_M2+M2dlnv(7’)]' (5.40)

cr dlnr

Introduciendo la profundidad éptica d7(z,p,v) = —x(z,p,v) dz, y las variables:

U(z,p,v) = § I (z,p,0) + 1 (2,p,0)], (5.41)
V(z,p,v) =5 [ (2,p,v) =T (2,p,v)]
se obtiene, de las ecuaciones [5.39, el sistema:
ou oV
{ﬂ 7 [a_] -
(5.42)

ov ou
] l] v

donde y(z,p,v) = (2, p)x(2,p, V), y con la funcién fuente S(z,p,v) de la forma definida

en la ecuacion , donde J(r) tiene la forma:

J(r) = / o) / AuU (=G 1), 2), ], (5.43)

Vmin, 0
CON Vpin V Vmaz €legidas para contener el perfil completo de la linea.
Las ecuaciones deben resolverse con dos condiciones de borde y una condicién
inicial para la frecuencia:

(a) Borde externo: para r = R, no hay radiacién entrante, I~ = 0. Entonces U = V
y:

oU oU
] v

(b) Borde interno: En z = 0, se cumple V(0,p,v) = 0, para los rayos que no intersectan
la estrella, dando:

{Z_ﬂ =0 (5.45)

Para los rayos que intersectan la estrella, se aplica la aproximacién de difusion
(seccién 2.5 de Mihalas |1978)).

(c) Para la frecuencia: se especifica la intensidad del continuo en el borde de alta
frecuencia del perfil de linea.

Para resolver el sistema de ecuaciones [5.42] se deben discretizar las ecuaciones en
una grilla de valores de p, z y v. Un esquema de eliminaciéon para la resoluciéon puede
verse en los trabajos [Mihalas et al.| (1975) y Mihalas et al.| (1976).
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5.2.

Cédigos de calculo para vientos impulsados por
radiacion

En base a las ideas desarrolladas en la teoria de vientos impulsados por radiacion,
y siguiendo los diferentes lineamientos planteados en la seccién [2.2.9] se desarrollaron
varios codigos de calculo de atmosfera que resuelven el transporte de radiacion tal como
se plantea en las secciones |5.1.1} [5.1.2] y [5.1.3] Estos codigos se usan extensamente en

la actualidad.

En la tabla adaptada de [Puls (2008]), se resumen las caracteristicas de estos
codigos y sus aplicaciones.

Detail/ TLUSTY CMFGEN ‘WDM-basic FASTWIND PoWR PHOENIX
Surface
Autor Butler Hubeny Hillier Pauldrach Puls Hamann Hauschildt
Geometria plano- plano- esférica esférica esférica esférica esférica
paralela paralela
Blanketing LTE si si si aproximado si si
Transporte marco del marco del comoving Sobolev CMF CMF CMF -
en lineas observador observador frame (CMF) observador
Estructura de  equilibrio equilibrio equilibrio balance balance equilibrio  equilibrio
temperatura radiativo radiativo radiativo térmico e~ térmico e~ radiativo radiativo
fotosfera si si de TLUSTY aproximada  si si si
Regién de sin sin sin uv optico - sin sin
diagnéstico limites limites limites IR limites limites
Aplicacién estrellas estrellas estrellas estrellas estrellas WR estrellas
principal calientes con  calientes con OB(A) - con vientos OB - debajo de
viento viento WR - densos - A sgs 10kK -
despreciable despreciable SNe SNe tempranas SNe
Comentarios Sin viento Sin viento Requiere sin elementos incluye
modelo de clumping explicitos moléculas
fotosfera - background sin clump.
Tiempo de pocos horas horas 1 a 2 horas pocos minutos  horas horas
ejecucién minutos a media hora

Tabla 5.1. Caracteristicas basicas de los c6digos de atmosfera actuales. Adaptado de

Puls (2008)

Las referencias principales para cada cédigo y algunas de sus aplicaciones se enu-
meran a continuacién:

» Detail /Surface: Butler & Giddings| (1985).

» TLUSTY: Hubeny| (1988), Hubeny & Lanz (1992),Hubeny & Lanz (1995), (Lanz

& Hubeny 2003)).

» CMFGEN: [Hillier| (1987), Hillier & Miller| (1998), Hillier & Lanz| (2001)), Hillier

(2012).

» WM-basic: [Pauldrach et al.| (2001)), [Sternberg et al. (2003)).

» FASTWIND: Santolaya-Rey et al.| (1997), Puls et al. (2005)), Rivero Gonzalez
et al. (2012).

» PoWR: Hamann & Schmutz (1987), [Todt et al. (2015).
» PHOENIX: Hauschildt & Baron (1999), Jack et al.| (2009).
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5.2.1. El cédigo FASTWIND

FASTWIND es un cédigo para la resolucion de atmosferas en NLTE, disefiado para
el andlisis espectroscopico de estrellas tempranas y luminosas O, B y A con vientos
estelares (aunque también se lo ha usado para al andlisis de estrellas centrales de
nebulosas planetarias). El cédigo ha sido desarrollado y, a su vez, es mantenido y
actualizado por el Dr. J. Puls y colaboradores, pertenecientes a la Universidad de
Munich, Alemania. La presentaciéon de FASTWIND (atn sin la denominacién actual)
fue hecha en el trabajo de Santolaya-Rey et al.| (1997)), donde se reunen las principales
caracteristicas del cédigo.

FASTWIND ha sido construido para obtener la radiacién emergente de un sistema
hidrodinamico dado por el usuario, razén por la cual, sigue los lineamientos del inciso
3 de la seccion Con las modificaciones realizadas para esta tesis, el cédigo se
adecua a los lineamientos del inciso 2 de esa seccion.

La intencién de los programadores de FASTWIND (y de ahi, la razén del nombre
del c6digo) consiste en construir un extenso programa capaz de resolver los calculos
necesarios de una manera agil, en tiempos cortos de computaciéon, haciendo uso de
aproximaciones que eviten los extensos ciclos de iteracién pero que conserven un buen
nivel de precision, en comparacion con otros codigos mas rigurosos. En su concepcién,
otros requisitos fueron también la robustez del codigo, capaz de procesar modelos de
estrellas bajo condiciones fisicas muy diferentes, y la portabilidad, siendo sencillo de
instalar y reducido en sus requerimientos de hardware. Su objetivo es analizar muestras
grandes de espectros de estrellas masivas en un tiempo de calculo razonable, incorpo-
rando progresivamente, nuevos procesos fisicos de alta complejidad.

Este codigo se aplica a sistemas estacionarios, con simetria esférica, haciendo uso
del concepto de atmésferas unificadas (seccién . De este modo, en FASTWIND,
se construye una fotésfera en pseudo-equilibrio hidrostéatico, con geometria esférica y
con la extension espacial necesaria. La fotosfera es obtenida a partir de modelos plano-
paralelos corregidos en extension y esfericidad, para evitar calculos que incrementarian
considerablemente los tiempos de ejecucién del programa. Los pardametros fundamen-
tales de la estrella en consideracion (Teg, logg, R., abundancias) son brindados como
datos de entrada por el usuario.

La fotosfera se empalma a un viento estelar en una regién de transicion (la regién
del punto sénico) de baja velocidad. Los pardmetros del viento: v, M y 3, son los
correspondientes a una ley § de velocidades fija (ecuacion [2.2)), cuyos valores también
deben ser suministrados de antemano. La estructura conjunta formadas por la fotosfera
y el viento permiten obtener, de manera consistente, con el mismo grado de precision
y bajo las mismas condiciones de calculo, los perfiles de linea sintéticos originados en
cualquiera de estas regiones, o los perfiles que resulten de la combinacién de aportes
de cada parte.

La estructura de temperatura en la fotosfera y la aceleraciéon del continuo de radia-
ci6n también son aproximadas para emular la condicién de equilibrio radiativo (evitan-
do el proceso iterativo correspondiente que demandaria un extenso tiempo de computo).
En la region externa del viento, la temperatura es mantenida constante a un valor mi-
nimo, Ty, = 0.75 Teg, que es caracteristico de los modelos plano-paralelos NLTE para
tipos espectrales comprendidos entre O y A. Una vez construido el modelo hidrodina-
mico, el codigo calcula las opacidades usando una base de datos atomicos dispuestos
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en un formato comin y dindmico (data driven input), que permite cambiar las carac-
teristicas de las especies atémicas involucradas (niveles de energia, secciones eficaces,
intensidades de oscilador, etc.), sin requerir la modificacién del codigo.

FASTWIND resuelve el transporte de radiacién en medios en movimiento para
la fotosfera y el viento. Las primeras 10 iteraciones de estas operaciones se calculan
con radiacién del continuo solamente, sin tener en cuenta las lineas espectrales. Luego
siguen 10 iteraciones mas, bajo la aproximacion de Sobolev con continuo (seccién .
Finalmente, en la iteracién 20, el programa puede pasarse al calculo riguroso en el CMF.
Por lo tanto, es optativo la convergencia final tanto en la aproximaciéon de Sobolev como
en el CMF.

Con estos desarrollos, es posible obtener el continuo de radiacion y los perfiles de
lineas espectrales de varios elementos, basicamente para el H, el He I y el He II, en el
rango de longitudes del 6ptico y en el IR. También pueden obtenerse lineas espectrales
para el Si II, Si III, Si IV, N II, N III, N IV y NV. Las poblaciones de los iones
mencionados son calculados de forma explicita, con toda la precision, pero el programa
también calcula de manera aproximada las poblaciones de los niveles de una numerosa
tabla de iones.

Una version actualizada de FASTWIND fue presentada en el trabajo de [Puls, Ur-
baneja, Venero, et al. (2005). Una parte de las mejoras sobre el cddigo incluidas en ese
trabajo, es presentada en las secciones siguientes, dando inicio al desarrollo de los apor-
tes propios del autor a la presente tesis. Especificamente, se trata de la incorporacion
al codigo del tratamiento de las inversiones de poblaciones atomicas, efecto que genera
importantes problemas de convergencia en la resolucion del transporte de radiacién,
tanto en la aproximacion de Sobolev con continuo, como en el comoving frame. Estos

temas son desarrollados en las secciones v 5.3.2

En la nueva version se incluyé el fenémeno de line-blocking/blanketing (seccién
, resolviendo las ecuaciones de equilibrio estadistico de una manera aproximada
con miras a reducir los tiempos de computo. Para incorporar este fenémeno se usaron
opacidades y emisividades medias en las lineas en una aproximaciéon estadistica.

También, en ese trabajo, se present6 una detallada comparacion de resultados gene-
rados con FASTWIND, con los obtenidos por otros dos c6digos: CMFGEN y WM-Basic
(sus caracteristicas se presentan en la seccién. Los tres codigos predicen las mismas
estructuras de temperatura y flujos radiativos para A >400 A. Las diferencias més sig-
nificativas aparecen en el continuo del He II, es decir, para longitudes de onda menores
a la indicada, debido a la sensibilidad de los flujos ionizantes a pequenas diferencias
entre los modelos empleados en los diferentes c6digos. La comparacion de los perfiles
de linea también muestra un alto nivel de coincidencia, exceptuando algunas lineas de
singuletes de He I, en regimenes de alta temperatura.

La ultima actualizacion del cdédigo fue presentada en el trabajo de |Rivero Gonzalez
et al. (2012)), con la incorporacién de un nuevo modelo atémico para el elemento N. Los
perfiles derivados fueron usados para determinar, con mucha precision, las abundancias
de este elemento en estrellas O, con objeto de probar las predicciones de los calculos
evolutivos.
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5.3. El problema de las inversiones de poblacién

El anélisis del problema de las inversiones de poblacion, su aplicacién y testeo en
el cédigo FASTWIND (hasta la seccién , fue realizado por el autor (a menos que
se lo indique expresamente) y forma parte del trabajo de esta Tesis.

En el modelado de las regiones externas de las atmésferas de las estrellas tempranas
pueden producirse inversiones en las poblaciones de los niveles atémicos. Una inversion
consiste en que, para una dada transicion, el nivel de mayor energia (u) se encuentra
sobrepoblado respecto a la poblacién del nivel inferior (I). En esas circunstancias, en
el coeficiente de opacidad de la linea dado por la expresion:

2

e ful Gu | Ty Ty

Ry = )
mec P

agi Gu

se produce la configuracion n, /g, > n;/g;, lo que genera opacidades negativas y, por
ende, profundidades épticas también negativas. Habitualmente, las inversiones de po-
blacién son pequenas, pero ain asi, pueden complicar la convergencia en el tratamiento
de las ecuaciones acopladas de transporte de radiacion y de equilibrio estadistico.

Los problemas que generan las inversiones se resumen a continuacion:

(5.46)

= Las inversiones suelen aparecer generando una poblacién atéomica oscilante, con
leves inversiones que se alternan con configuraciones electrénicas normales. Esta
secuencia de inversion y no inversion, conduce a problemas en la convergencia de
las ecuaciones de equilibrio estadistico.

= Las inversiones de poblacién pueden producir que, en la regién de transicién entre
una poblacién “normal” y una sobrepoblada, la funcién fuente de linea diverja,
especialmente cuando se estdn calculando lineas espectrales en el IR. A modo de
ejemplo simplificado, puede considerarse la expresiéon para una funcién fuente en
un atomo de dos niveles:

Ty Ay 2h13 1
Sy = — , 5.47
: nlBlu - nuBul 02 (nlgu B 1) ( )

w91

donde A, By v By, son los coeficientes de Einstein de probabilidad de emision
espontanea e inducida, y de absorcién, respectivamente. La tltima igualdad se
obtiene a partir de las relaciones de Einstein:

2hv?
Auw = =5 Bu, (5.48)
g1 Blu = Gu Bul-

Expresando los cocientes de poblaciones por medio de un coeficiente de aparta-
miento de equilibrio termodindmico local (ETL), por ejemplo b, = n;/n;, donde
las poblaciones indicadas con asterisco corresponden a las poblaciones en ETL,
puede escribirse:

134



5.3. El problema de las inversiones de poblaciéon

n g, binl g, b
19u 01Ty Gu L ohv/kT

(5.49)

Ny g1 B bu n; gi bu ’

en la que se uso la ley de Boltzmann para las poblaciones en ETL. Considerando
que b, = b, + ¢, donde € representa la sobrepoblacion del nivel durante una
inversion, entonces:

Ny Gu b ehu/kT 1
19u L /KT _

Negi bi+e _1+e/blN1+e/bl’

(5.50)

donde, en la tltima relacién, se aplica que hv/kT < 1, para el IR lejano o
intermedio.

En el caso de una inversién, el cociente de la ecuacion [5.50] es cercano o menor a
1, por lo cual la funcién fuente de linea (ecuacion [5.47)), puede diverger o hacerse
negativa.

= En el caso de fuertes inversiones la intensidad media J (integrada en frecuencia)
dada por la ecuacién [5.35 puede volverse muy pequena e, incluso, tomar valo-
res negativos. Eso sucede porque la probabilidad de escape s (ecuacion
crece fuertemente debido a que la profundidad éptica se hace negativa (7 <0),
y en esa expresion, aparece con dependencia e~7. Entonces, el término negativo
de la ecuacion domina esta ecuacion, generando una intensidad media que
desestabiliza la convergencia.

En otros cédigos de célculo, el problema de las inversiones es “resuelto” o, expre-
sado mas adecuadamente, evitado, forzando una condicién de LTE en la poblacién del
nivel superior de la transiciéon con respecto al méas bajo, o con otras aproximaciones
semejantes. Sin embargo, para obtener una solucién apropiada a este problema, es ne-
cesario reformular de un modo correcto la ecuacion de transporte y tratar, con especial
detalle, la aproximacién de Sobolev con continuo.

El primer tratamiento tedrico del problema de las inversiones poblacionales, para
el caso de la aproximacion de Sobolev en el continuo, fue propuesto por [Taresch et al.
(1997), aunque su implementacién en el cédigo FASTWIND fue solamente parcial,
atendiendo a los casos mas sencillos de inversion.

En esta parte del trabajo de tesis se amplia el tratamiento de las inversiones pro-
puesto por [Taresch et al. (1997), para cubrir un mayor escenario de condiciones de
inversion en la resolucién de transporte por medio de la aproximacion de Sobolev con
continuo. Luego se implementa una resolucién alternativa para este problema para el
caso del transporte de radiacién en el CMF'. Finalmente, se aplican completamente es-
tos métodos al codigo FASTWIND vy se realiza un extenso testeo de su funcionamiento.

5.3.1. Inversiones de poblacion en la aproximaciéon de Sobolev
con continuo

En la seccion se describe la metodologia necesaria para la resolucién del trans-
porte en la aproximacién de Sobolev con continuo. La soluciéon obtenida es la ecuacion

135



5. El transporte de radiacion en medios en movimiento

que puede considerarse como una generalizacion de la solucion en la que sélo se
tienen en cuenta los procesos de linea, la que sélo contiene los dos primeros términos
de esa ecuaciéon. Para obtener la solucién completa, es necesario evaluar la funcién de
interaccién U(T, [5), que se define por la ecuacién y se transcribe a continuacién:

U <T, Z_i) - / : 4 (€) / i a'(€)
X exp [—T / ) dsgb(s)] {1 —exp {—’;—?T(g’ - g)} }
: A

En esta ecuacion se ha seguido la notacion de [Taresch et al.| (1997)), especialmente,
se usa Kk} = k1, /Avp, que es equivalente a la funcién k;, de[Hummer & Rybicki (1985)),
_ /
de modo que 8 = k¢ /K. )
Es necesario notar que, para evaluar .J, segin la ecuacion [5.35] es necesario integrar
la funcién U (7, ko /K7 en los dngulos sélidos, expresién que, seguidamente, se denomina
como U£

(5.51)

U:/dwU(T,ﬁ), (5.52)

De esta manera, la expresion de J para la ecuacién m queda de una forma se-
mejante a la encontrada en la aproximacién de Sobolev pura (sin continuo), ecuacién

de:

J=(BI.+USc)+ (1 —p—U)Sy. (5.53)

La programacion en el cédigo FASTWIND de esa funcion se lleva a cabo mediante
la interpolacién en una tabla extensa de valores de U(r, ), calculados para una fina
grilla de pardmetros 7 y 3. De este modo, se evita el calculo directo de la funcién para
cada punto 7 a lo largo del viento; lo cual consume mucho tiempo de computo y reduce
la eficiencia y rapidez del codigo.

Puls & Hummer| (1988) tabularon una parte de la funciéon U(r, §), para un perfil
Doppler ¢(£), con valores 7 >0y f = ko/k; < 0.01, siendo extendido al intervalo
10719 < 8 < 10° por Taresch en su Tesis Doctoral (1992).

Precisamente, la funcién U(7, 3) es una funcién clave en los problemas de conver-
gencia que surgen para niveles invertidos, ya que las integrales que la componen crecen
exponencialmente en esas circunstancias, especialmente si el continuo es dominante (3
>1y 7 <0).

Para evitar estos problemas numéricos, Taresch et al. (1997) propone reescribir U
como:

U=U, +U,, U =1-5, Uy=U—-1+8, (5.54)

2Notar que, a diferencia del resto de la nomenclatura, en este caso la barra superior no indica
integracién sobre las frecuencias
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U, =Ir| / 4o (6) / a'o(€)
—00 13
él
X exp <\T|/ ds¢(s) — Z—,CT (3 —f)> ;
A L

que tiene la ventaja de tender a 0 cuando el continuo es dominante, es decir cuando
ko /Ky — 00. De lo contrario, si la linea es dominante (k¢ < K/ ), esta funciéon puede
ser aproximada como —(1— ), por lo cual U tiende a 0, recuperandose la aproximacién
de Sobolev estandar.

La implementacién completa de estos desarrollos en el c6édigo FASTWIND fueron
presentados por |Puls, Urbaneja, Venero, et al. (2005) y es expuesta en la seccion m

donde

(5.55)

5.3.2. Inversiones de poblaciéon en el comoving frame

Puls, Urbaneja, Venero, et al. (2005) presentaron, por primera vez, el tratamiento
del problema de las inversiones de poblacién en el CMF. En este marco de referencia
para la resolucion de la ecuacién de transporte, la divergencia de la funcion fuente es
inevitable para el formalismo estdndar presentado en la seccién [5.1.3

Aun cuando las cantidades locales no diverjan, siempre habra una divergencia im-
plicita entre dos puntos de profundidad sucesivos, antes y al comienzo de una regién
con sobrepoblacién, lo cual, debido al proceso de discretizacién de las ecuaciones, no
podra desarrollarse de manera consistente.

Para evitar este problema, resulta mas adecuado trabajar directamente con emisi-
vidades y opacidades, en lugar de definir una funciéon fuente. También, es apropiado
reescribir las ecuaciones usando directamente la coordenada z, en lugar de definir las
profundidades 6pticas.

Por lo tanto, en el caso de inversiones, se resuelven las dos ecuaciones acopladas de
transporte radiativo en el CMF, equivalentes a las ecuaciones [5.42, con el sistema:

ou oV

o o

oV oUu (5.56)
o o "W

donde U y V son las variables usuales de Feautrier (ecuaciones p.41), z es la frecuencia
medida desde el centro de la linea en unidades de ancho Doppler (ecuacion [2.30)) y
z es la variable de profundidad a lo largo del parametro de impacto. La opacidad es
X = xc(2) + xr(z,2) y la emisividad, n = n(z, x).

5.3.3. Implementacion en FASTWIND del tratamiento de las
inversiones de poblacion

Para incorporar la correccion por las inversiones poblacionales en la aproximacion
de Sobolev con continuo en el cédigo FASTWIND, es necesario construir una tabla
adecuada para los valores de la funcion U,, dada por la ecuacién [5.55, Esta funcion
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tiene el aspecto dado por la figura que ilustra a la misma en funcién de log 3, para
diferentes valores de 7. Se trata de una funcién complicada, que exhibe una dependencia
diferente para distintos rangos de gy de 7.
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Figura 5.2. Diagrama logaritmico de U, en funcién de log 3, cada curva corresponde a
un dado valor de 7.

Por este motivo, una tunica tabla para Us no permite obtener la precision adecua-
da para los diferentes valores de las variables de las que depende. Se hace necesario
muestrear diferencialmente los valores de Uy, en regiones separadas del plano (3,7), tal
como se presenta en la figura Las caracteristicas de cada una de estas regiones
pueden encontrarse en la tabla [5.2l Las aproximaciones de la periferia han sido encon-
tradas mediante desarrollos a primer orden de las exponenciales o usando los limites
apropiados. La tabla ha sido ampliada y reajustada en comparacion a la calculada por
Taresch et al. (1997).

Para la implementaciéon en el CMF, se discretizaron las ecuaciones[5.56| con respecto
a zyaz. Se adopté un esquema fully implicit (Mihalas et al.|[1975, Apéndice B). De
acuerdo al trabajo de Mihalas, este método es incondicionalmente estable.

Se llevaron a cabo numerosas pruebas del funcionamiento del c6digo FASTWIND,
incluyendo el tratamiento de las inversiones tanto en la aproximacién de Sobolev con
continuo, como en el CMF. A modo ilustrativo, la figura [5.3(b)| muestra la localizacion
en el plano (3, 7) de los puntos requeridos a las tablas de Uy por FASTWIND durante
una ejecuciéon de prueba. Cada uno de esos puntos habria producido inversiones que, sin
el tratamiento adecuado a través del uso de las tablas para Us, habrian sido calculados
de manera muy aproximada o, directamente, excluidas (por ejemplo, ajustando a cero
la funcién fuente de linea en cada caso).

Cabe destacar que el formato de la nueva discretizacion de las ecuaciones de trans-
porte en el CMF fue puesto a prueba con modelos que no registraban inversiones,
efectuando el célculo de todas las transiciones en base a las opacidades y emisividades,
y en la coordenada z, en lugar de las profundidades opticas y la funciéon fuente. To-
das las pruebas dieron resultados satisfactorios, con un alto grado de acuerdo entre la
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5.3. El problema de las inversiones de poblaciéon

logB i |

log beta
o
T

. logt

-20 =15 -10 -5 0
log tau

(a) (b)

Figura 5.3. a) Regiones de diferente grillado o de aproximaciones limite (referencias en
la tabla , usadas para construir un mapa de valores para interpolar la funcién U, en
funcion de log 8 y log 7. Los valores de la periferia son, mayormente, aproximaciones
analiticas. b) Localizacién de valores de la tabla de U, requeridos durante una de
las ejecuciones de prueba de FASTWIND, realizada para determinar la precision del
grillado de cada region.

Areas Grillado o aproximacién para Us

K Grillado grueso (12 x 18)

Tabla 5.2. Sectorizacion de la tabla para la funcion U,, dependiente de los valores de
f y T, presentadas en la figura [5.3(a)|

implementacién nueva y la estandar.

Después de un exhaustivo seguimiento de la ejecucion del codigo, se procedié a una
comparacion detallada entre modelos calculados con versiones previas y los mismos,
obtenidos con la version mejorada. Se prob¢6 para un grilla de estrellas O, con resultados
muy satisfactorios, verificando la completa ausencia de los problemas de convergencia
originados en el tratamiento anterior al propuesto en este trabajo.
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5. El transporte de radiacion en medios en movimiento

Las diferencias en los perfiles de linea del H y del He (tanto en el 6ptico como
en el IR) son muy pequenas, lo que muestra el potencial del método aplicado. Sin
embargo, es necesario aclarar que el tratamiento de las inversiones de poblaciéon ha
sido implementado solamente en el viento. En el caso de estrellas con pérdida de masa
extrema y un nimero muy abundante de transiciones de metales en el IR, las inversiones
pueden ocurrir en la fotosfera de la estrella, por lo cual, un nuevo tratamiento de estos
casos seria requerido.
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Capitulo 6

Analisis de los perfiles de linea para
las diferentes soluciones
hidrodinamicas

Resumen del capitulo: Mediante el codigo de atmosfera NLTE FASTWIND, se re-
suelve la ecuacion de transporte de radiacion para medios en movimiento, y se calculan
los perfiles de lineas espectrales emergentes para las soluciones hidrodindmicas de tipo
rapida, Qenta Y Olenta- S€ evalta la influencia que ejercen los pardmetros de la estrella,
del viento y de la fuerza de radiacion (k, o y 0) sobre la intensidad y la morfologia
de las lineas espectrales, en especial, de la linea de diagnostico del viento Ha.. Se ajus-
tan los perfiles sintéticos de las lineas espectrales a observaciones espectroscopicas de
algunas estrellas supergigantes B, para evaluar la factibilidad de las soluciones para
modelar el viento de estas estrellas.

6.1. Modelado de perfiles de lineas espectrales

En los capitulos previos se obtuvieron soluciones numéricas a partir de las ecua-
ciones hidrodinamicas que describen a un viento rotante impulsado por radiacién, en
torno a una estrella supergigante B. Las soluciones comprenden dos regimenes de vien-
tos bien diferenciados: el régimen rdpido y el régimen lento. Ademas, los parametros
globales de los vientos obtenidos en estas soluciones, tales como M V Voo, SON Capaces
de generar valores acordes a los estimados para esta clase de estrellas.

Sin embargo, para avanzar en una evaluacion mas detallada de la capacidad de estas
soluciones para representar las condiciones fisicas de los vientos estelares, es necesario
comparar directamente caracteristicas observables. Una alternativa seria modelar, a
partir de las soluciones del viento, los excesos en longitudes de onda del IR o radio.
Sin embargo, una descripcién méas minuciosa de los vientos sélo puede hacerse a partir
del modelado de los perfiles de linea. Esta metodologia es mas trabajosa y requiere de
un coédigo suficientemente sofisticado como para resolver la ecuaciéon de transporte en
medios en movimiento para los entornos fisicos de los vientos estelares. Sin embargo,
el modelado de las lineas ofrece un potencial mayor debido a que, en los perfiles, hay
mucha mas informacién acerca de la forma del campo de velocidades y de la distribucién
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6. Andlisis de los perfiles de linea para las diferentes soluciones hidrodinamicas

de densidades a lo largo del viento.

En este trabajo se opta por modelar las lineas espectrales y para ello se usa el
c6digo FASTWIND, ya presentado en la seccion [5.2.1] Los iones cuyas lineas son las
mas relevantes para evaluar la estructura de los vientos corresponden a los elementos
mas abundantes en los vientos: el hidrégeno y el helio. Las lineas de este tiltimo elemento
pueden pertenecer a cada uno de sus dos primeros estados de ionizacion, He I y He
II, aunque las lineas de He II s6lo son apreciables en los espectros de las estrellas méas
calientes.

Particularmente importantes son las lineas de la serie de Balmer del H I, en especial,
la linea Ha cuya estructura esta fuertemente determinada por el viento, linea que se
estudia con mayor detalle en esta tesis.

La lista de transiciones calculadas con FASTWIND para los modelos de este trabajo
se detallan en la tabla a la cual se agregan lineas de iones de importancia secundaria,
como es el caso de Si II, IIT y TV. Las lineas de Si que pertenecen al rango visible del
espectro se usan, habitualmente, para diagnosticar las temperaturas efectivas a lo largo
de los diferentes subtipos espectrales (seccion . Las lineas del Si IV, ubicadas en
el UV, son empleadas para la medicién de las velocidades terminales (secciéon .
Ambos andlisis no se llevan a cabo en este trabajo ya que, en el primer caso, no se
pretenden explorar las condiciones fisicas de la fotosfera y, en el segundo caso, el codigo
de calculo FASTWIND no esta optimizado para resolver el transporte de radiaciéon en
el rango espectral UV.

| Ion | X [A] |
HI | He 6563
HpB: 4861
H~: 4341
Hé: 4182
He: 3970

He I | 4026 4387 4471
4713 4922 6678
He IT | 4200 4541 4686
6406 6527 6683
Sill | 4128 4130 5041
5056

Si Il | 4552 4567 4574
4716 4813 4819
4829 5739

SiIV | 4089 4116 4212
4950 6667 6701

Tabla 6.1. Sumario de las lineas espectrales calculadas con la versiéon disponible de
FASTWIND.
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6.2. Vinculacién entre los cédigos HYDWIND y FASTWIND

6.2. Vinculaciéon entre los cédigos HYDWIND vy
FASTWIND

Como se detall6 en la seccién por medio del codigo HYDWIND, es posible
obtener las soluciones hidrodindamicas del viento para estrellas supergigantes B en ro-
tacién, siguiendo los lineamientos de los trabajos de |Curé (2004)); Curé et al.| (2011)).
Para el calculo de los perfiles sintéticos de lineas se usa el cédigo de atmoésfera NLTE

FASTWIND (seccién [5.2.1)).

El cédigo FASTWIND no resuelve las ecuaciones de movimiento ya que, para dar
la estructura hidrodindmica del viento, utiliza originalmente una ley 8 de velocidades
(ecuacién , cuyos parametros v, y M deben ser provistos de antemano.

Esta restriccion dada por la adopcién de un campo de velocidades fijo, no permite
elaborar un analisis directo sobre la influencia de la fuerza de radiacién en el campo de
velocidades y en la distribucion de densidades resultante (consistente con la ecuacion de
continuidad, ecuacion . Es necesario, entonces, reemplazar en el codigo FASTWIND
la ley [ de velocidades por las soluciones hidrodindmicas numeéricas calculadas con

HYDWIND (descriptas en la seccién [3.3.5)).

Esta modificacion ha sido realizada por el Dr. J. Puls, y ha sido testeada extensa-
mente por el autor de esta tesis, habilitando las potencialidades de FASTWIND para la
resolucion del problema del transporte de radiacion en un viento con las caracteristicas
propias de las soluciones de Curé.

A partir de la versién modificada del c6digo FASTWIND, se organiza una rutina
de céalculo de perfiles sintéticos, que consiste en la siguiente secuencia:

1) Construccion de un archivo de entrada de datos, con los valores de los parametros
fundamentales de la estrella: temperatura efectiva, gravedad superficial, radio,
velocidad de rotacion, abundancias y parametros de la fuerza de radiacion.

2) Obtencién de una solucién hidrodindmica que verifique las condiciones de conti-
nuidad de la velocidad y de su gradiente, a partir del codigo HYDWIND. Estas
soluciones brindan los valores globales que definen al viento estelar: su velocidad
terminal voo, y su tasa de pérdida de masa M, junto con una tabla de valores para
el campo de velocidades, sus gradientes, la ley de densidad y otras magnitudes
relevantes.

3) Ingreso de estos datos en el cédigo FASTWIND, y por su intermedio, el cdlculo
de una fotosfera y la adicion al viento de la ley de temperaturas y los ntimeros
ocupacionales afines al equilibrio de ionizacién y de excitaciéon. A partir de estos
valores, la obtencion del continuo de radiacion y de los perfiles de linea buscados,
como solucién de la ecuacion de transporte en la aproximacion de Sobolev (seccién
y en el “comoving-frame” (seccién . Estos calculos hacen uso del
tratamiento de las inversiones de poblacién (seccion [5.3.3)).
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6. Andlisis de los perfiles de linea para las diferentes soluciones hidrodinamicas

6.3. Analisis de los perfiles y los parametros de la
fuerza de radiacion

En el capitulo[4]se investigd la influencia de los pardmetros de la fuerza de radiacion
k, a y 9, junto con la tasa rotacional €2, sobre las soluciones de los vientos para los
regimenes rdpido y lento. También se estudiaron las diferencias en los dominios de las
soluciones encontradas para los subtipos espectrales correspondientes a las supergigan-
tes B. A continuacion se analiza como se manifiestan estas relaciones en el aspecto de
los perfiles de linea.

6.3.1. Dependencia de los perfiles de linea con 2 y §

El modelo base T19 genera un amplio conjunto de soluciones diferentes para el
viento de una estrella supergigante B, tal como se presenta en la seccién [4.3.1] Por
medio de las soluciones numéricas para p(r) y v(r), y a partir de los valores de M y
de v, se obtienen los perfiles de la linea Ha. La grilla de modelos calculada es similar
a la presentada en la tabla excepto que, en este caso, se ha usado el pardmetro k
= 0.20 en lugar de 0.32. Para el pardmetro « se ha considerado el valor fijo de 0.5. La
figura [6.1] retine una muestra de perfiles de Ha calculados para esos modelos, dispuestos
de modo semejante a la tabla [£.4] con las filas alineadas segun los valores de d, y las
columnas asignadas a diferentes tasas rotacionales €).

La linea roja da una referencia aproximada de la ubicacién de la brecha que se-
para el régimen rdpido (izquierda y arriba) del régimen lento (derecha y debajo). El
casillero central de la muestra esta vacio debido a que sus parametros lo ubican justo
en el interior de la brecha. Para las soluciones calculadas en el interior de la brecha,
el codigo HYDWIND no alcanza la convergencia. A pesar de contar con soluciones
del codigo ZEUS-3D para estos pardametros (seccion , como se trata de soluciones
discontinuas en el gradiente de velocidades (tipo quiebre o kink), el cédigo FASTWIND
tampoco logra la convergencia por lo cual no pueden derivarse los perfiles correspon-
dientes.

Las diferencias de condiciones fisicas entre ambos regimenes es reflejado claramente
en el contraste entre los perfiles de linea generados a uno y otro lado de la brecha.
Para la mayoria de los modelos en el régimen lento, los perfiles son de tipo P Cygni
muy intensos, mientras que aquellos obtenidos para el régimen rdpido son perfiles mas
pequenos con una componente en absorcion predominante. Esto sucede, fundamental-
mente, por los valores mayores de las tasas de pérdida de masa que prevalecen en los
modelos del régimen lento, en comparacion con el régimen rdpido. De todos modos,
también hay perfiles del régimen lento que estan en absorcién, especialmente aquellos
que resultan de modelos con § ~ 0.40 y 2 < 0.4.

Resulta directa la conexién de esta secuencia de perfiles con las relaciones entre
M y & del panel medio de la figura . La pendiente negativa en la relaciéon entre
M vy & causa una disminucién en la componente en emisién del perfil P Cygni, que es
originada por el decremento de la densidad, introducido colateralmente al aumentar el
parametro 0. Esto puede observarse a lo largo de cada columna (para una velocidad de
rotacién fija). En el régimen rdpido, de acuerdo a la figura [4.10] los valores sucesivos
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6.3. Analisis de los perfiles y los parametros de la fuerza de radiaciéon
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Figura 6.1. Muestra de perfiles de la linea Ha (flujo normalizado al continuo Flujo/F.
vs. longitud de onda A en A) para el modelo base T19, ordenados segiin § (filas) y Q2
(columnas). Los valores de o y k son 0.5 y 0.2, respectivamente. La linea roja indica
la ubicacién aproximada de la brecha. Los perfiles de linea ubicados por encima y a la
izquierda de la brecha corresponden al régimen rdpido (indicados con una letra “R”),
mientras que el resto pertenece al régimen lento (letra “L”). El perfil correspondiente
ad=0.2y Q=04 corresponderia exactamente al interior de la brecha (letra “B”) y
no se incluye (casillero vacio).

de 0 para un valor pequeno de 2 generan tasas de pérdida de masa casi constantes.
Por lo tanto, estos modelos pueden asociarse con las secuencias horizontales de perfiles
que, practicamente, son similares entre si.

En el régimen lento, los valores altos en M producen una intensa emisién en los
perfiles P Cygni pero, nuevamente, debido a la pendiente negativa de M para un dado
valor de Q (por ejemplo, 2 = 0.6), la componente en emisién se ve reducida a medida
que d crece.

Por lo tanto, para valores fijos de k y a en el modelo T19, el régimen lento genera
perfiles P Cygni muy intensos, a menos que la rotacién sea suficientemente baja.

Finalmente, resulta interesante analizar los perfiles de Ha para modelos cuyos pa-
rametros los ubiquen en proximidad de la brecha (borde extremo del dominio rdpido en
9). En tales casos, las soluciones presentan un campo de velocidades que comienza a ser
lentamente distorsionado en su curvatura (figura . Estos cambios en los gradientes
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6. Andlisis de los perfiles de linea para las diferentes soluciones hidrodinamicas

de velocidades generan componentes en absorcién dobles en los perfiles P Cygni. Un
perfil con doble absorcién como los mencionados, puede verse en la figura para 0
= 0.30 y Q entre 0 y 0.2. La figura superpone la fila de perfiles mencionados de
la figura [6.1] en un dnico gréafico para facilitar la comparacién. En este grafico puede
notarse la doble absorcién (lineas rosa y azul) en los perfiles correspondientes a los
valores de €2 de 0y 0.2.

Q
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35 L Ha Slow o —
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0.6
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(1 2 L |
1.5 -
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Figura 6.2. Perfiles de la linea Ha [Flujo/F. vs. A] calculados para diferentes valores
de € referenciados en el grafico. Los perfiles de linea fueron obtenidos para el modelo
base T19 con k= 0.20, a = 0.50 y § = 0.3 (es decir, para régimen lento). Nétese las
componentes dobles en absorcién para las bajas rotaciones (linea azul y magenta).

Cuando se analizaron las relaciones de escala para los vientos rotantes impulsados
por radiacién, en la seccién [£.3.1] se not6 que, a medida que se consideran valores
mayores para la tasa rotacional €2, se alcanzan valores més grandes de M. Esta depen-
dencia también produce un aumento en las componentes en emisién de los perfiles. Las
cantidades mayores de material expulsado en el viento aumentan la tasa de emision en
el ala roja del perfil P Cygni. Esta tendencia también se ilustra en la figura [6.2], que
compara los perfiles de la linea Ha obtenidos para diferentes €2, ilustrando los efectos
de esta variacién sobre la componente en emision.

Es importante notar que, en los perfiles de las figuras v [6.2] sélo se ha tenido en
cuenta el efecto que la rotacion ejerce sobre la expansion del gas. En el célculo de los
perfiles no se ha incluido el efecto del ensanchamiento rotacional (los perfiles obtenidos
con FASTWIND incluyen, por defecto, ensanchamiento Doppler y Stark). Los perfiles
presentados en esta seccién, no han sido convolucionados con un perfil rotacional, para
evitar efectos que no fueren generados directamente por la fuerza de radiacion en el
viento. Tampoco se busca considerar la contribucién de la rotacion de la fotosfera sobre
los perfiles sintéticos.
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6.3. Analisis de los perfiles y los parametros de la fuerza de radiaciéon

[ [ [ [ [ [ [ [ [
— Hoa-Rapida T Ha-Lenta -2 2 = HB-Rapida 1 HB-Lenta —
k=0.0
1 1
LM N I Y ]
| [ [ [ HE [ [ [ 1> 2 [ [ [ HE [ [ [ _
k=0.2 1 1
\F ’;‘% - _V_—— \/” -
| | | | I | | | | | | |
| [ [ [ A [ | [ s 2 [ [ [ | [ [ [ |
kZ0.32 — A —3 1 — A
\J
| | | N | T e | | | | | |
6558 6563 6568 6558 6563 6568 4856 4861 4866 4856 4861 4866
I I I I I I I I I
I Hy-Rapida 1 Hy-Lenta -2 2 = H6-Rapida -1 Ho6-Lenta ]
k=0.0
— — 1 1 T
| | | | | | | | | iﬁ__
| [ [ [ HE [ [ [ P 2 [ [ [ HE [ [ [ |
k=0.2
— — P — 1 1 | | o R |
\/ N N\ N
| | | | | | | | | | | |
| [ [ [ HE [ [ [ 1> 2 [ [ [ HE [ [ [ _
k=0.32
—— N\ 1 1 ———— ~
| | | | | | 0 0 | | | | | |
4336 4341 4346 4336 4341 4346 4097 4102 4107 4097 4102 4107
A A A A

Figura 6.3. Perfiles de las lineas Ho, HB, Hy y Hd [Flujo/F. vs. A] para el modelo
base T19, comparando los resultados para los regimenes rdpido y lento para €2 = 0.
En cada fila se incluyen los perfiles calculados con los siguientes valores de k: 0.10,
0.20 y 0.32. Para todos los modelos, o = 0.5. Cada valor de § se identifica con un
color de la linea. En el régimen rdpido: 0 (celeste), 0.08 (verde), 0.16 (violeta) y 0.22
(azul). En el régimen lento: 0.30 (marrén), 0.34 (rosa), 0.36 (rojo), 0.38 (amarillo) y
0.40 (anaranjado).

6.3.2. Dependencia de los perfiles de linea con é y k

La figura [6.3] permite comparar los perfiles sintéticos de las lineas Ha, HS, Hy y
H¢ para el modelo base T19, obtenidos con los regimenes rdpido (izquierda) y lento
(derecha). Cada fila en los cuadros corresponde a un valor diferente de k: k = 0.10 (fila
de arriba), k = 0.20 (fila intermedia) y & = 0.32 (fila de abajo). Cada panel superpone
los perfiles de linea calculados con diferentes valores de ¢, graficados en distintos colores
(los valores de 0 constan en el epigrafe de la figura).

Es evidente, a partir de la figura[6.3], que los valores bajos de k sdlo generan perfiles
en absorcién, sin presentar diferencias entre los originados por el régimen rdpido o el
régimen lento. Los perfiles tampoco presentan variaciones significativas ante cambios
adicionales del pardmetro 4. La estimacién de M a partir de perfiles de lineas obtenidos
bajo estas condiciones, estaria afectada por grandes incertezas.

Por lo tanto, seria imposible discriminar, a partir de la examinaciéon de perfiles
en absorcion, qué clase de régimen domina el viento en el caso en que el valor del
parametro k fuese muy bajo. Esto seria caracteristico de vientos con pocas lineas es-
pectrales en capacidad de absorber momento del campo de radiacién; es decir, vientos
Opticamente delgados o en atmoésferas pobres en metales. De esta manera, no resulta
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6. Andlisis de los perfiles de linea para las diferentes soluciones hidrodinamicas

apropiado estudiar, con los medios con que se cuenta actualmente, entornos como los
que caracterizan a los vientos débiles (seccion [2.6.5)).

La similitud en los perfiles en absorcién implica, por lo tanto, que los vientos de
estrellas supergigantes B més apropiados para ser ajustados con estos modelos de vien-
tos rotantes impulsados por radiacién, son los que presentan lineas en emision en sus
espectros. De otra manera, aunque pudieran ajustarse adecuadamente los perfiles de
lineas en absorcion, no seria posible extraer informacion sobre el estado fisico del fluido,
especialmente si se esta tratando con un viento dominado por alguno de los regime-
nes de velocidades. Sumado a esto, en estas condiciones, no hay ninguna evidencia de
cambios en la forma de los perfiles atin para los casos de cambios sustanciales en la
estructura de la densidad (a través de 6).

Estas afirmaciones son vélidas, en principio, solamente en el rango 6ptico del es-
pectro y con las lineas calculadas en el presente trabajo. Como lo demuestran [Najarro
et al| (2011), la utilizacién de lineas espectrales en la banda L (particularmente, la
linea Bra) podria ser una herramienta eficaz de diagndstico en estos casos (ver seccién
1.1.1)).

A diferencia del caso anterior, como puede verse en la figura [6.3] los valores al-
tos de k producen perfiles P Cygni intensos en la linea Ha para ambos regimenes,
presentando en el régimen lento, las mayores emisiones. Para un valor fijo de k, la
componente en emisioén del perfil P Cygni crece a medida que aumenta ¢. Por lo tanto,
en un régimen con valores altos de k (por ejemplo, 0.30), la tinica manera de obtener
componentes en emision moderadas como las observadas en las supergigantes B, es
que, simultdneamente, § se mantenga con valores muy pequenos.

El parametro ¢ tiene en cuenta la influencia de la ionizacién en la solucién hidrodi-
namica del viento. Cuando esta solucién hidrodindmica sirve como base para el célculo
de perfiles de linea, lo hace a través del campo de velocidades y de la distribucién
de densidad. El aumento en el pardmetro ¢ implica la incorporacién de una densidad
adicional, a través del factor (n,/W)° en la fuerza de radiacion. Como la linea Ha es
muy sensible a la densidad, dado que su opacidad depende cuadraticamente de p, el
parametro ¢ influye predominantemente en la intensidad de las componentes en emision
de los perfiles.

A continuacién se examina la evolucién del perfil de linea de Ha en el régimen
rdpido, al aumentar la ionizaciéon del medio, es decir, cuando § crece (primer cuadro
de la figura . Si el valor de k no es demasiado pequeno (como en el caso citado en
los parrafos anteriores), los perfiles P Cygni en medios con bajos niveles de ionizacién
tienen componentes en absorciéon y emision reducidas, muy préximas entre si, dando
un aspecto compacto en longitud de onda al perfil completo (linea celeste del panel
izquierdo inferior de la figura , con k = 0.32). A medida que 0 es incrementada (linea
verde), la componente en absorcion de ese perfil se rellena progresivamente con emision
proveniente del viento, debido a la densidad adicional. Cuando, progresivamente, los
valores crecientes de d van generando soluciones préximas a la brecha (6 2 0.20, linea
violeta), surge una segunda componente en absorcion localizada a una velocidad més
alta, respecto a la componente previa de los perfiles. El perfil alcanza, entonces, su
maxima extension en longitud de onda, justo para modelos muy proximos a la brecha
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(0 = 0.22, linea azul). Este comportamiento se debe a las suaves distorsiones que
aparecen en las leyes de velocidades de las soluciones cercanas a la brecha. Estos leves
cambios pueden observarse en la figura [4.4]
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Figura 6.4. Izquierda: Anchos equivalentes (equivalent width, EW) en A de las primeras
cinco lineas de la serie de Balmer en funcién del pardmetro ¢ (valores positivos indican
mayor emision). Nétese la extrema sensibilidad de la linea Ha en el régimen rdpido.
También, notese que la curva podria continuarse, conectando los anchos equivalentes
a ambos lados de la brecha, manteniendo el aspecto de la relacion.

Derecha: Lo mismo para las lineas de He I y He II. Todos los valores fueron obtenidos
con el modelo base T19, con k = 0.32y Q = 0.

Cuando los valores de ¢ superan el limite superior de la brecha, dy2, las soluciones
ya se encuentran en el régimen lento. El perfil P Cygni resultante muestra mayor
emision que sigue creciendo conforme ¢ aumenta. Los perfiles son considerablemente
mas angostos en longitud de onda que en el caso del régimen rdpido para § alto.

Generalmente, las formas de los perfiles de linea que se originan en el régimen lento
tienden a exhibir una mayor sensibilidad a cambios en la densidad, derivados de la io-
nizacion. En este régimen, los perfiles tienden a desarrollar, rapidamente, componentes
en emision mas intensas que en el caso del régimen rdpido, para cambios equivalentes
en o.

Sorpresivamente, para k = 0.20 (ver panel del medio de Ha en la figura , los
perfiles de Ha generados en el régimen lento, se comportan de manera opuesta respecto
al que se describe en los parrafos previos. Los perfiles comienzan como P Cygni para
bajos valores de § pero, a medida que ¢ crece, evolucionan perdiendo su componente en
emision y quedando sélo como un perfil en absorcion. Sin embargo, esto es un resultado
esperable ya que es consistente con el cambio de signo de la pendiente de M para k =
0.20, como se vio en la figura [4.10]
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35 o0 | 35 1 .

Ha-Fast 012 — Ha-Slow

0.14
3 - 0.16 - 3 -
0.18

020 —
25 0.22 — 2.5
024 —
0.26

> L 028 — >
0.30

Flux/Fc

032 —

15

0.5

Figura 6.5. Izquierda: Perfiles de Ha [Flujo/F. vs. A] calculados para el modelo base
T19, con diferentes valores de k, para un modelo no rotante. El resto de los pardmetros
se mantienen fijos a los valores a = 0.5 y § = 0.10.

Derecha: Lo mismo que en el panel izquierdo, pero para § = 0.30 (régimen lento).

En la figura [6.3] también puede verse que HfS y Hy siguen un comportamiento
semejante al de Ha, conforme § crece. Se puede notar que valores de 6 ~ 0.4 son
excesivos, ya que generan demasiada emision en Hy y HJ, la cual no es comtn en las
supergigantes B.

Los anchos equivalentes de las lineas de baja excitacion de la serie de Balmer mues-
tran los mayores cambios ante variaciones del parametro §, como puede verse en la
figura Este comportamiento es particularmente fuerte en el régimen lento. Por
otro lado, los perfiles de las lineas de He I y He II (siendo las lineas del tltimo ion
muy débiles) reaccionan con cambios menores, como se muestra en el panel derecho de
la figura [6.4] Esta figura también muestra una tendencia en los valores de los anchos
equivalentes a ambos lados de la brecha, que parecerian continuar como si se tratara
de una misma curva.

La figura [6.5] resume los resultados obtenidos para diferentes valores de k en una
secuencia detallada de perfiles de Ha calculada con un valor fijo de § (en este caso,
0.10). Curiosamente, la sucesion de perfiles que resulta de la variaciéon de k resulta muy
parecida a la generada en la variacién de § (figura . La explicacion a este parecido
es que el crecimiento tanto de & como de ¢ favorecen el aumento de la emisién en los
perfiles. El parametro k estd intimamente ligado a la cantidad de lineas que impulsa
al viento y, por ende, a la tasa de pérdida de masa. Un incremento en k representa un
aumento en la tasa de pérdida de masa, lo cual implica mas material en condiciones
de emitir fotones en Ha. Por su parte, como ya se explicd, un aumento en la ionizacién
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aumenta la densidad del viento, lo que agrega emision a Ha.

6.3.3. Dependencia de los perfiles de linea con «

La secuencia de paneles de la figura [6.6) muestra un conjunto de perfiles de Ha
calculados para el modelo base T19, con valores fijos de k = 0.2 y 6 = 0, para diferentes
valores de o y diferentes tasas de rotacion. Los mismos estdn ordenados de modo similar
a los de la figura pero, en este caso, las filas corresponden a distintos valores del
pardametro «. Los perfiles de linea ubicados a la izquierda de la linea roja (ubicacién
aproximada de la brecha) corresponden al régimen rdpido, mientras que los localizados
en la iltima columna corresponden al régimen lento.
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Figura 6.6. Muestra de perfiles de la linea Ha [Flujo/F. vs. A] obtenidos para diferentes
valores de « (filas) y tasas rotacionales (columnas). Los perfiles fueron obtenidos para
el modelo base T19 con k= 0.20 y 6 = 0 (es decir, frozen in ionization). La linea
roja indica la brecha, con el régimen rdpido a la izquierda y el lento, a la derecha). El
casillero para a = 0.6 y €2 = 0.8 se encuentra deliberadamente vacio, debido a la falta
de convergencia en el modelo.

Los perfiles de linea desarrollan emisiones muy intensas conforme « se incrementa,
y la cantidad de emisién también aumenta para altos valores de ). Sin embargo, un
comportamiento diferente respecto que se encontré para k, puede reconocerse en el
grafico. En este caso, a medida que crece o, aumentan las componentes en emisién de
los perfiles, pero simultaneamente se incrementa también la velocidad terminal. Este
es un resultado esperado, que estd de acuerdo a lo encontrado en la figura[4.12] En esta
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figura se muestra que v,, depende fuertemente del parametro a. Esto se hace evidente
en el ancho, en longitud de onda, de cada perfil.

6.4. Ajuste de los perfiles sintéticos a observaciones

En esta seccién se presenta la biisqueda, entre los régimenes de viento presentados,
de modelos adecuados para representar las caracteristicas observadas en los espectros
de las estrellas supergigantes B, especialmente las lineas espectrales que pueden ser
atribuidas al viento o que reciben una contribucién significativa del mismo.

El modelado de lineas espectrales que se presenta en este trabajo se basa, casi
exclusivamente, en el ajuste de los parametros de la fuerza de radiacién para conseguir
perfiles sintéticos que mimifiquen los perfiles observados usando, a modo de marco de
referencia, valores proximos a los suministrados en la literatura por otros autores, para
los parametros fundamentales de las estrellas. Esta modalidad de trabajo es, en esencia,
la del item 2) de las estrategias de andlisis presentadas en la seccion [2.2.9]

Las limitaciones del método de trabajo seguido se deben, precisamente, a la impo-
sibilidad de modificar los campos de velocidades a priori. Esto se hace, cominmente,
en la mayoria de los trabajos publicados (por ejemplo, entre muchos otros, |Kudritzki
et al.|[1987; Markova & Puls|2008; |Lefever et al.[2010), en los cuales la forma de la ley
de velocidades es fija, es decir una ley 8 (ecuacion , y los parametros del viento
(Voo ¥ 3, junto a M) son las variables de ajuste.

Por esta razon, la estrategia adoptada en este trabajo es considerablemente maés
dificil, ya que no siempre es posible encontrar conjuntos convenientes de los parametros
(k, a y 0) tales que generen soluciones convergentes adecuadas. Ademads, a partir de
estas soluciones hidrodinamicas, la resolucién de la ecuacién de transporte de radiacion
debe ser capaz de producir perfiles de linea comparables con los observados. Este es un
proceso lento y delicado de prueba y error, que demanda mucho trabajo y numerosas
ejecuciones de los codigos de calculo.

Sin embargo, las soluciones obtenidas por este método tienen la ventaja de ser mas
autoconsistentes que las encontradas forzando los parametros y la forma del campo de
velocidades. Resulta claro que, para lograr la autoconsistencia completa, se deberian
calcular en un proceso iterativo, los parametros de la fuerza de radiacién a partir de
los nimeros ocupacionales que se deriven de los equilibrios de ionizacion y excitacion,
calculados detalladamente a lo largo de todo el viento. Este es un proceso que se ha
llevado a cabo parcialmente, dado que implica avanzar en desarrollos muy complejos.
La intencién en este trabajo es evaluar si las soluciones discutidas son capaces de
introducir observables, en primera instancia, antes de afrontar un proyecto de mayor
magnitud.

6.4.1. Criterios para el ajuste de los perfiles

Para la seleccion de los modelos usados para el ajuste de los perfiles de linea se han
tenido en cuenta los siguientes conceptos:

(a) Parametros fundamentales de las supergigantes B: Como se introdujo en
la seccion [1.2.3] los parametros fundamentales de las supergigantes B son esti-
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mados, comunmente, mediante el ajuste de perfiles sintéticos a las observaciones
(por ejemplo, [Trundle et al.|2004; Markova & Puls 2008} |Lefever et al.2010)),
eligiendo aquellas transiciones e iones que son especialmente sensibles a las pro-
piedades que se busca determinar. Para estimar las temperaturas efectivas de las
B supergigantes, es usual ajustar perfiles sintéticos a los observados en dos eta-
pas contiguas de ionizacion, con objeto de dar cuenta del equilibrio de ionizacion
preponderante, a través de algunas especies idnicas que tengan transiciones en
las regiones espectrales para las que se cuenta con observaciones disponibles (Ku-
dritzki & Puls/[2000). Entre las lineas espectrales apropiadas para llevar a cabo
este procedimiento en el rango de temperaturas de las B, se usan transiciones del
silicio, tomando pares en estados de ionizacién contigua, tales como Si Il con Si
III, o Si III con Si IV, dependiendo del subtipo espectral (McErlean et al.[[1999;
Markova & Puls [2008).
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Figura 6.7. Arriba: Perfiles sintéticos de Si ITT \4552 A [Flujo/F. vs. A] para el modelo
base T19, calculado con los valores de k = 0.20 y a = 0.5. A la izquierda se superponen
los perfiles dados por la solucion rdpida mientras que, a la derecha, se encuentran los
correspondientes a la solucion lenta. Los valores de 0 se muestran en la referencia.
Abajo: Lo mismo, pero para k = 0.32.
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Es importante remarcar que los perfiles sintéticos de las lineas de silicio obteni-
dos para la soluciéon rapida y los obtenidos para la solucion lenta, no presentan
diferencias considerables, siempre que el parametro k£ no sea demasiado grande
(por ejemplo, k ~ 0.30). El panel superior de la figura muestra un ejemplo de
este caso, con la coincidencia completa de los perfiles calculados para diferentes
valores de & para la linea Si ITII A4552 A, obtenidos con un pardmetro k = 0.20.
En esta figura también puede verse que tampoco hay diferencias entre los perfiles
generados en el régimen rdpido (indicado con la letra “R”) y los correspondientes
al régimen lento (letra “L”). Esta secuencia de perfiles se corresponde con los
presentados en la figura para las lineas de Balmer (panel del medio para k =
0.20). Si bien los perfiles de Ha parecen variar poco en esa figura, las intensida-
des alcanzadas en las emisiones son del orden de magnitud de las observadas en
muchas supergigantes B. En este caso, estas pequenas variaciones son realmente
significativas para un ajuste de perfiles.
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Figura 6.8. Similar a la figura pero para He I M471 A. Los paneles de arriba fueron
calculados con valores k = 0.20 y los de abajo, para k& = 0.32. La absorcién situada
a longitudes de onda mas cortas, para cada perfil, es la componente prohibida que
acompana normalmente a esta linea en el rango espectral de la estrella.

La ausencia de variaciones significativas en los perfiles de las lineas de silicio es
un resultado esperable, ya que la mayor parte de las lineas de ese elemento, en
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el visible, son formadas en la fotosfera estelar; razén por la cual son utilizadas
para estimar las temperaturas efectivas. Estas lineas espectrales no reciben una
contribucion significativa del viento. Por contraste, las lineas UV del ion Si IV
estan completamente afectadas por el mismo.

Sin embargo, cuando el parametro k es suficientemente alto, estas lineas muestran
diferencias considerables. En el panel inferior de la figura [6.7] puede verse una
secuencia similar de perfiles de la linea de Si III A4552 A, pero calculada para k =
0.32. En estos casos, las diferencias méas notorias entre los perfiles calculados para
diferentes valores de §, tienen lugar en el régimen lento (cuadro de la derecha). La
sucesion de perfiles que surge de incrementar § es muy semejante a la descripta

para el caso de Ha (seccion [6.3.2)).

Las lineas de He I también se comportan de un modo semejante, como puede
verse en la figura [6.8] En esta figura se muestra una superposiciéon de perfiles
organizados de forma similar a los presentados en la figura [6.7 pero en este
caso, para los perfiles de la linea de He I M\471 A. Nuevamente, los paneles de
abajo muestran que, para valores altos de k, en este caso 0.32, los cambios en los
perfiles son significativos. Esto indica que los efectos del viento, para esos casos,
se observarian ain al nivel de la fotosfera.

Adicionalmente, vale la pena notar que la mayoria de las lineas del ion de He II
son muy pequenas o inexistentes, para el modelo base T19, razén por la cual no
son consideradas en este trabajo.

Para la determinacion de logg es usual ajustar lineas de las series de Balmer
tales como Hy o Hy. Como se ve en la figura [6.3] estos perfiles son muy poco
afectados por los parametros § y k, en tanto se mantengan valores moderados para
estos parametros, en especial k. Como en los casos anteriores, si k es grande, las
diferencias entre los perfiles calculados, tanto para el régimen rdpido como para
el lento, resultan ser significativas.

Entonces, para construir los modelos de ajuste a las observaciones en este trabajo,
sera preferible elegir parametros de la fuerza de radiacién con valores moderados,
a fin de reproducir las observaciones. De esta manera, el viento solo afectara a
lineas tales como Ha o Hf3, evitando que los perfiles de las lineas del Si o del He,
que se usan de diagnostico para determinar los parametros fundamentales de la
estrella, resulten contaminados por la emision de radiacion a lo largo del viento.

Como, en este trabajo, no se buscan determinar los parametros fundamentales
de las estrellas, sino estimar los parametros propios del viento, el procedimiento
consiste en adoptar los parametros fundamentales publicados por otros autores,
que son representativos de la estrella en estudio. Luego se procede a elegir, dentro
del rango disponible de valores, los parametros de la fuerza de radiaciéon que
generen aportes significativos para dar cuenta de los efectos del viento, pero que
sean suficientemente leves como para no producir alteraciones importantes en las
herramientas de diagndstico de la temperatura efectiva, la gravedad superficial o
el radio estelar.

Para los modelos presentados, esto significa evitar modelos con parametros re-
lativamente altos, especialmente k (por ejemplo, & = 0.3). Con esta condicién,
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se aceptaran las estimaciones previas a los parametros fundamentales. Como la
intencion es diagnosticar los parametros del viento, se puede usar la linea Ha o
Hp, las cuales podran dar una informacion mas adecuada sobre cudl es el régimen
del viento en la estrella en consideracion.

(b) Parametros globales del viento: El régimen rdpido se asemeja, en gran parte
del viento, a una ley [ de velocidades (Araya et al.[|2014). Por lo tanto, la expec-
tativa es que los perfiles de linea derivados de la solucién rdpida sean consistentes
con los analisis previos basados en la ley § para el ajuste de perfiles observados.
Sin embargo, el régimen lento atin no ha sido evaluado en profundidad, aunque
se ha mostrado, preliminarmente, su capacidad de ajuste de sus perfiles de linea
a espectros observados en el trabajo de Haucke et al.| (2015). Sin embargo, con
el fin de realizar una comparacién de los perfiles obtenidos con uno u otro régi-
men, en condiciones semejantes, siempre que sea posible, se realizarda un ajuste
simultaneo utilizando ambas clases de soluciones.

En resumen, siguiendo estas consideraciones, es importante separar completamente
las estrategias para diagnosticar los parametros fundamentales de la estrella, de aquellas
que dan informacion sobre las condiciones del viento.

De acuerdo a esto, en este trabajo, los ajustes se realizaran preferencialmente a
la linea Hea, intentando reproducir con el mayor detalle posible, las componentes en
emision de dichos perfiles, ya que alli se encuentra la contribuciéon principal del viento
(seccion . Por otro lado, el analisis a desarrollar se abocara en la capacidad de
los perfiles obtenidos, preferentemente, a partir del régimen lento, para dar cuenta de
las caracteristicas observadas en los espectros de algunas supergigantes B.

El c6digo FASTWIND no incorpora el ensanchamiento rotacional al calculo final de
los perfiles (el cual es de gran importancia para la solucion Qjena, por ejemplo). Para
realizar la comparacion de los perfiles de linea sintéticos con los observados es necesario
hacer la convolucién del perfil resultante con un perfil rotacional adecuado, de acuerdo
a la rotacién estelar (considerando el valor de v sini). Esta convolucion se realiza con
rutinas externas a FASTWIND, las cuales estdn programadas en IDL (Interactive Data
Language). De la misma manera se realiza la convolucién con perfiles generados por
macroturbulencia, en los casos en que sea necesario.

Es importante notar que, para que los perfiles incorporen los efectos de la rota-
ciéon y la macroturbulencia, se han usado funciones de convolucién que representan
globalmente a estos fenémenos. Para realizar la convolucion, se siguen los lineamientos
presentados en los capitulos 17 y 18 de (Gray| (2005). De este modo, las convoluciones
se realizan sobre el perfil ya formado, calculado por FASTWIND. Por lo tanto, en este
proceso no se tiene en cuenta la influencia que cada region de formacién del viento,
con su rotacion o macroturbulencia, podria tener sobre el perfil combinado final de la
linea. También se debe considerar que no se tiene en cuenta el oscurecimiento al borde
sobre el disco estelar, sino que se lo supone como uniformemente iluminado.
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6.4.2. Seleccion de las observaciones

No es el proposito de este trabajo realizar un anélisis particular de estrellas indi-
viduales, ni indagar en los parametros fundamentales de las mismas; sino evaluar la
capacidad de las soluciones lentas para representar el viento de estrellas supergigantes
B. La capacidad de estas soluciones teodricas para modelar el viento de algunas estrellas
de esta clase, posibilitara la exploracién del campo de aplicacion de estos modelos.
Para esto se han seleccionado 10 supergigantes B que han sido observadas oportuna-
mente por el Lic. M. Haucke (FCAG - UNLP) y cedidas gentilmente para este trabajo.
Las referencias basicas de las observaciones usadas de cada uno de estos objetos se
encuentran en la tabla 6.2

Las observaciones fueron obtenidas con el espectrografo REOSC en modo de disper-
sion cruzada, con el telescopio Jorge Sahade de 2.15 m. en el Complejo Astronémico El
Leoncito (CASLEQO), San Juan, Argentina. La resolucién espectral R fue de alrededor
de 12600 en la regién de la linea Ha, obtenido para redes de 400 1/mm (# 580) y
un detector CCD TEK 1024 x1024 con una ganancia de 1.98 e~ /adu. Las reducciones
de los espectros fueron realizadas por el Lic. M. Haucke siguiendo los procedimientos
estandar mediante rutinas IRAF]

Se adiciona, ademads, un espectro de la estrella 55 Cyg (HD 198478), obtenido con
el espectrografo Coudé en el telescopio de 2 m del Observatorio Perek de Ondfejov,
Republica Checa, cedido por gentileza de la Dra. M. Kraus. Esta observacién fue to-
mada con una red de 830.77 1/mm y con un detector CCD SITe de 2030x800. Con este
detector se alcanz6 una resolucion espectral de R = 13000 en la regiéon de Ha, y un
rango de longitudes de onda que va desde 6253 A hasta 6764 A. La reduccién de esta
observacion fue llevada a cabo por la Dra. M. Kraus, también mediante rutinas IRAF.

Nombre HD Tipo Espectral Fecha de observacién
de la estrella (ano/mes/dia)
€% Ori 41117 B2la 2006/01/15
PU Gem 42087 B3 la 2006/01/15
V731 Mon 47240 Bl1Ib 2006/01/15
V820 Cas 52382 BO0.5 Ia 2006/01/15
LN Vel 74371 B6 Iab/b 2006/01/15
OP Vel 75149 B3 1Ia 2013/02/05
GX Vel 79186 Bb5Ia 2006/01/15
V519 Car 92964 B2.5 1a 2013/02/05
OP Vel 99953 B1/2Iab/b 2015/02/13
55 Cyg 198478 B3 Ia 2010/07/16

Tabla 6.2. Estrellas observadas con sus tipos espectrales (tomados de la base de datos
Simbad, [Wenger et al. 2000) y su fecha de observacién. En todos los casos se pudo
realizar un ajuste de los perfiles de Ha.

ITRAF es distribuido por el National Optical Astronomy Observatories, que es operado por la
Association of Universities for Research in Astronomy, Inc., en acuerdo cooperativo con the National
Science Foundation.
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6. Andlisis de los perfiles de linea para las diferentes soluciones hidrodinamicas

La tabla[6.3] muestra los parametros fundamentales extraidos de la literatura y em-
pleados para modelar estas estrellas, junto a una comparacion con los valores usados
por otros autores. Es importante remarcar, nuevamente, que no se intentaron deter-
minar los pardmetros fundamentales (por ejemplo Ty, logg o radio) a partir de los
ajustes de perfiles. Por el contrario, con unas pocas excepciones, se adoptaron los va-
lores proximos mas convenientes para estas cantidades, en concordancia con los datos
suministrados por los trabajos citados.

De esta manera, la propuesta consiste en obtener ajustes aceptables de los perfiles de
la linea Ha, cuya formacién recibe importantes contribuciones de fotones a lo largo del
viento, generados bajo las condiciones dadas a partir de los parametros fundamentales
ya determinados por otros autores para las estrellas en cuestion. Se busca caracterizar
al viento a través de sus pardmetros M y v, obtenidos a partir de los pardmetros
CAK de la fuerza de radiacion, en especial, haciendo uso del régimen lento.
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6.4. Ajuste de los perfiles sintéticos a observaciones

Tabla 6.3. Parametros fundamentales usados para modelar las estrellas supergiantes
B y su comparaciéon con valores de referencia publicados.

estrella Teg logg R log(L/Lg) M/Mg € wvsini  Ref.
KK cas  [Rol fdex] fkan s~
HD 41117 19.5 235 62.0 5.70 31.4 0.2 054 Tesis
19.5 225 61.7 5.70 ..o 40  ku99
185 .-+ 434 e 25.0 <o kr01
19.0 2.35 61.9 2.65 72 cr06
195 2.3 220 oo oo e --+  hal7
HD 42087 18.0 2.50 37.0 5.11 158 04 77 Tesis
20.5 250 35.2 5.30 e 60 ku99
18.0 2.50 36.6 5.11 21* 71 se08
19.0 245 63.0 .o .o XX -+ hal7
HD 47240 19.5 240 40.0 5.32 14.7 0.2 143 Tesis
203 .- 230 4.90 (21) 103 mo04
19.0 2.40 27.0 4.93 e 94 le07
19.0 2.40 36.0 e R e -+ hal7
HD 52382 20.8 2.50 20.0 4.83 46.2 0.2 56 Tesis
208 -+ 204 17.0 <o+ kr01
23.0 271 20.0 e e 56 lel0
23.5 250 20.0 5.05 e e 50 hal7
HD 74371 13,5 1.90 70.0 5.17 14.2 0.2 38 Tesis
134 190 --- e 24.0 31 fr10
13.7 1.80 75.0 e e e 30 hal7
HD 75149 16.0 2.05 40.0 4.97 6.55 0.2 -+ Tesis
16.0 2.05 39.0 4.95 e 30 le07
159 220 --- 24 30 fr10
16.0 2.10 70.0 --+  hal7
HD 79186 155 2.00 62.0 5.30 14.0 0.2 38 Tesis
13.6 62.4 18.0 1a95
150 oo .- prl0
15.8 2.00 69.0 e e e --+  hal7
HD 92964 18.0 2.10 48.0 5.34 10.6 0.2 60 Tesis
18.0 2.10 48.0 “ee 31 le07
15.6 2.00 --- 30.0 36 fr10
18.0 2.20 73.0 e e e -~ hal7
HD 99953 19.0 2.50 40.0 5.27 18.5 0.1 74 Tesis
16.8 2.15 49.0 32.0 fr10
19.0 2.30 29.0 oo oo e --+  hal7
HD 198478 18.8 243 57.0 5.56 31.9 0.2 35  Tesis
175 210 32.0 0.31 11.0 39  mal8
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6. Andlisis de los perfiles de linea para las diferentes soluciones hidrodinamicas

Table 6.3 (cont’d)

estrella. Teg logg R log(L/Le) M/Mg  ©Q  vsini Ref.

kK] cgs [Ro] [dex] [kms—1]
17.5 2.25 46.1 5.26 23.0%* .. 61 se08
18.8 247 57.0 5.57 30.0 e 55 krlb

Note. — Referencias: - na75: |Nandy & Schmidt| (1975) - kr01: |[Krticka
& Kubat| (2001) - mo04: Morel et al.| (2004)) - cr06: |Crowther et al. (2006)
- 1e07: Lefever et al.| (2007)) - ma08: Markova & Puls| (2008]) - se08: Searle
et al. (2008) - lel0: |Lefever et al.| (2010) - fr10: [Fraser et al.| (2010)) -
prl0: Prinja & Massa (2010) - kr15: |[Kraus et al.| (2015a)) - hal7: Haucke,
Cidale, Venero, Curé, & Kraus| (2017) - * indica masa evolutiva, () indica
valor de referencia, calculado a partir de los datos publicados.

6.4.3. Ajustes a las observaciones

La tabla [6.4) muestra los valores de los parametros de la fuerza de radiacién usados
para obtener los ajustes de la linea Ha, junto con los parametros globales del viento,
en comparacion con trabajos previos que usen la ley § u otros célculos hidrodinamicos.

La muestra esta compuesta por estrellas que pueden agruparse en tempranas, in-
termedias y tardias. A continuacién se revisan algunas caracteristicas de las estrellas
estudiadas, tomadas de la literatura, junto con comentarios sobre el ajuste logrado.

Supergigantes B tempranas (B0 - B1)

HD 52382: Esta estrella es miembro de la asociacion Gem OBI1, con un tipo
espectral B1 Ib. |Lamers et al.| (1995) da un valor de la temperatura efectiva de 20 800
K, el cual es usado en este trabajo. Este valor es inferior al dado por [Lefever et al.
(2010), que lo ubica en 23000 K. El valor de logg que se usa en este trabajo es un
poco menor que el estimado por Lefever et al.| (2010), lo cual favorece el ajuste para
conseguir una mayor emisién en el perfil. Como en el trabajo de [Lefever et al.| (2010)),
el valor del radio adoptado es de 20 R, el que permite obtener un buen acuerdo entre
el perfil de Ha observado y el calculado. La tasa rotacional §2 usada para esta estrella
es de 0.2.

El perfil observado de la linea Ha presenta sélo una componente de emision pura.
Los ajustes obtenidos en este trabajo, para los regimenes rapido y lento pueden verse
en la figura Basicamente se intenta reproducir la cantidad de emision del perfil vy,
en lo posible, el ancho del mismo.

Tanto en el régimen rdpido como en el lento, los parametros del viento obtenidos en
los ajustes son llamativamente bajos. La tabla muestra que, en ambos regimenes,
Voo €8 casi seis veces menor que el valor obtenido por Krticka & Kubat (2001) y menos
de la mitad del valor medido por Lamers et al.| (1995) en las lineas del UV. Lo mismo
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6.4. Ajuste de los perfiles sintéticos a observaciones

Tabla 6.4. Parametros del viento y de la fuerza de radiacion para las supergiantes B
modeladas y comparacion con valores dados en la literatura. Los valores de v.o, Vmicro
(velocidad de microturbulel}cia) Y Vmacro (velocidad de macroturbulencia) estan

expresadas en km s~!. M estd expresada en unidades de 1076 M, afio~!.

1

Estrella Sol. Voo M 15} k «Q ) Vmicro  Vmacro  Ref.
HD 41117  lenta 216 042 --- 0.15 0.49 0.38 10 11 Tesis
ley /3 500 0.85 1.0 20 ku99

ley /3 510 0.90 2.0 10 cr06

ley 6 510 0.19 20 --- ---  hal7

HD 42087 lenta 222 0.14 0.23  0.50 0.33 10 0 Tesis
rapida 420  0.28 .-+ 0.22  0.49 0.12 10 0 Tesis

ley 3 735 0.11 3.0 - e e 40 ku99

ley /3 650 0.50 1.2 15 se08

ley /3 260 040 20 --- ---  hal?7

HD 47240 lenta 216  0.13 0.12 0.50 0.30 25 2.2  Tesis
rapida 357 023 --- 0.12 0.49 0.14 20 2.7  Tesis

ley /3 1000 0.17 1.5 e 15 55 le07

ley 6 450 0.315 1.0 hal7

HD 52382  lenta 172 0.07 0.11  0.50 0.32 10 95  Tesis
rapida 208  0.09 0.12 0.485 0.21 10 95  Tesis

mediciéon 550 . .. .. .. .. 1295

sol. num. 1030 049 --- 0451 0.514 0.091 krO1

ley /3 1000 045 22 ... e e hal7

HD 74371  lenta 182 024 --- 0.22 050 0.265 10 0 Tesis
ley /3 200 028 20 --- ---  hal?7

HD 75149  lenta 147  0.08 0.13 0.50 0.31 5 0 Tesis
rapida 175 010  --- 0.13 048 0.20 10 0 Tesis

ley 3 500 0.10 25 --- e e 15 60 le07

ley 6 350 024 25 .- .-+ hal7

HD 79186  rdpida 235 040 --- 0.15 0.50 0.20 10 0 Tesis
ley 5 400 0481 33 --- e e e .-+ hal7

HD 92964  lenta 150  0.12 0.08 0.50 0.32 20 10  Tesis
rapida 173 0.16 -~ 0.08 0.48 0.21 10 18  Tesis

ley 3 520 0.28 3.0 --- 15 50 le07

ley /3 370 0.525 2.0 --- e e e ---  hal7

HD 99953  lenta 268 0.26 0.195 0.50 0.29 10 0 Tesis
rapida 406  0.50 -+ 0.22  0.50 0.20 10 0 Tesis

ley /3 250 0.107 2.0  --- --- hal7

HD 198478 lenta 284  0.49 0.18 0.50 0.277 20 0 Tesis
ley /3 250 0.24 2.0 ce 50 krlb

Nota: sol. num.: soluciéon numérica. Las ref. se corresponden con las citas de la tabla
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6. Andlisis de los perfiles de linea para las diferentes soluciones hidrodinamicas

sucede con M, para la cual el valor calculado en este trabajo es también seis veces mas
bajo que el valor publicado (Krticka & Kubat|2001).

El valor adoptado para « coincide con el usado por Krticka & Kubat| (2001)), pero su
valor de § es bajo, en concordancia con lo estipulado por la teoria estandar, y claramente
corresponde al régimen rdpido. Ademaés, el valor usado por estos autores para k (0.451)
produciria una emision extremadamente intensa en los perfiles calculados a partir de
las soluciones usadas en este trabajo.

1.2 LI LI LI I T LI T
| HD52382-R HD52382—L |

o

Flujo/Fc

0.9r + ]

“““““ Lo v by bewnnn s by b v b b e

6540 6550 6560 6570 6580 6550 6560 6570 6580
A A

Figura 6.9. Ajustes del perfil de Ha calculados con soluciones rapida (izquierda) y lenta
(derecha), para HD 52382.

Para poder ajustar el ancho del perfil en emisién, hubo que considerar un valor de
Vimacro = 95 km s71, el cual estd de acuerdo con el valor obtenido por Haucke et al.
2017) usando la ley 3. A pesar de que el ajuste obtenido en este trabajo (figura
podria considerarse como aceptable, los valores obtenidos para M y v resultan
excesivamente bajos. Este valor alto de la velocidad de macroturbulencia es necesario
para controlar la forma del perfil, manteniendo el valor de v sini= 56 km s~!publicado
por [Lefever et al.| (2007).

HD 47240: Se trata de una estrella de tipo espectral B1 Ib, la cual ha sido modelada
por [Lefever et al.| (2007) con una temperatura efectiva de 19000 K y un valor de logg
igual a 2.40. En este trabajo, se adopta una temperatura efectiva levemente superior,
de 19500 K y el mismo valor para la gravedad superficial. Respecto al radio, [Letever
et al.| (2007) obtienen un valor de 27 Ry pero, en este analisis, se encuentra que el
mismo es demasiado bajo para reproducir algunas caracteristicas del perfil observado.
Para producir alas en emisién, como se observan en el perfil (figura , es necesario
que el valor del radio sea mayor, en este caso de 40 Ry. Respecto a la tasa rotacional
(), se adopta, como en la mayoria de los casos, un valor bajo de 0.2.

El perfil observado muestra ambas alas en emision y una absorcion leve. La figura
muestra los ajustes de los regimenes rapido y lento para el mismo perfil. Si bien
se puede obtener una forma semejante a la observada mediante los perfiles tedricos y
se ajusta adecuadamente la absorciéon en ambos casos, las dos alas en emisién no se
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Figura 6.10. Ajustes del perfil de Ha para HD 47240.

pueden ajustar, simultdneamente, en su relaciéon de intensidades.

Los valores derivados de v, son inferiores a los obtenidos con ajustes de la ley
de velocidades (Lefever et al.|2007)), atin en el caso de la solucién rdpida. No obstante,
hay un buen ajuste en el valor de M. Para poder representar correctamente la forma
de la absorcién en el ajuste, se incrementé el ensanchamiento debido a la velocidad de
microturbulencia a un valor de 20 y 25 km s~! para el régimen rdpido y para el lento,
respectivamente. El valor de vsini requerido para dar cuenta del ancho del perfil
observado es superior al estimado por (Morel et al.2004)). Sin embargo, los datos de
v sin ¢ son inciertos en las supergigantes B y, comtinmente, sus valores son considerados
del mismo orden que los correspondientes a la velocidad de macroturbulencia. Por este
motivo, los valores de v stn ¢ seran tomados de forma aproximada, de modo de mejorar
el ajuste.

Los ajustes del perfil de Ha pueden considerarse como de regular calidad.

HD 99953: Es una estrella B1.5 Ia poco estudiada, sin estimaciones de las propie-
dades de sus vientos. |Fraser et al.| (2010)) propusieron un valor de Teg de 16 800 K. Sin
embargo, ese valor no coincide con la calibracion de los tipos espectrales, por lo que, en
este trabajo, se usa 19000 K. La gravedad superficial considerada es levemente mayor
a la de [Fraser et al.| (2010), como puede verse en la tabla

El perfil de Ha observado es de tipo P Cygni, con una posible componente en
absorcién en el ala azul. Tanto la solucion rdpida como la solucién lenta son capaces de
reproducir la forma general de la linea, como se observa en la figura [6.11] Sin embargo,
la solucion lenta también puede reproducir la posible componente en absorcion en el ala
azul. Eso se debe a que el modelo empleado para el régimen lento se encuentra proximo
a la brecha y, en tales casos, los perfiles pueden mostrar componentes en absorcion
adicionales. Por otro lado, la solucién lenta ajusta mejor el ancho de la componente en
emision del perfil P Cygni.

Prinja et al. (1990) asignaron a esta estrella un valor de vo, =510 kms™!, como
una medicién de tipo vpae (realizada en el borde azul de la componente en absorcion
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Figura 6.11. Ajustes del perfil de Ha para HD 99953.

completamente saturada del perfil P Cygni). La solucién rapida da un valor de v
que dista en 100 km s~! de esta medicién. Para el régimen lento, la velocidad terminal
encontrada es, aproximadamente, la mitad de la propuesta por [Prinja et al. (1990)).
Hasta el momento, no hay mediciones de la tasa de pérdida de masa en la literatura.
Los modelos en el régimen rapido, ajustados en este trabajo, dan un valor de 0.5
%1076 Mg afio~!. Para el régimen lento corresponden a la mitad de este valor.

Considerando que el perfil sintético reproduce en buen grado el perfil observado y
que la solucion lenta podria dar cuenta de la presencia de una segunda componente en
absorcién, se considera el ajuste como satisfactorio.

Supergigantes B intermedias (B1.5 - B3)

HD 41117: Es una estrella de tipo B2 Ia, miembro de la asociacion Geminorum
OB1, y ha sido intensamente estudiada. Las estimaciones de su T.g la sitian en un
rango comprendido desde 18 000 K, obtenido por Barlow & Cohen (1977) a partir de los
excesos libre-libre en el IR intermedio, hasta 20 640 K, obtenido por medio del método
BCD (Zorec et al|2009). En este trabajo se usan valores proximos a los parametros
fundamentales estimados por [Crowther et al.| (2006) y Kudritzki et al.| (1999)), ya que
estos trabajos realizan un ajuste a la linea Ha.

Crowther et al. (2006)) y Kudritzki et al. (1999)) predicen para el viento, un valor
de v, unas 2.3 veces mayor que el valor encontrado para el régimen lento. Respecto a
M, sus valores duplican el valor encontrado en este trabajo.

Barlow & Cohen| (1977) estimaron un valor ain mayor para v., acompanado tam-
bién de un valor més elevado para M. Sus resultados son semejantes a los encon-
trados por Morel et al| (2004) quienes determinaron, para Tes=18000 K, M =2.36
x107* My afio™! y voo =510 kms™!. A partir de la medicién de excesos de emisién en
radio, Benaglia et al.| (2007) obtuvo un valor de M =2.1x10~% Mg afio".

Por su parte, Krticka & Kubat| (2001) obtuvieron la estructura del viento usando
a los parametros de la fuerza de radiacion como punto de partida. Sus valores para
Voo ¥ M son mayores atin que los derivados del ajuste de Ha (Kudritzki et al.|[1999;
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Figura 6.12. Ajuste de perfil de Ha para HD 41117 usando el régimen lento. Los para-
metros correspondientes estdn en las tablas [6.2] and [6.3]

Crowther et al.[2006), y son tres y seis veces mayores que los resultados de este trabajo,
respectivamente. Estos valores claramente muestran un escenario de viento en régimen
rdpido, en los que altos valores de k& producen intensas tasas de pérdida de masa e
incrementan las componentes en emision de los perfiles. Sin embargo, sus bajos valores
de ¢ evitan el desarrollo de perfiles P Cygni muy intensos, como puede comprobarse
en la figura

El ajuste del perfil Ha (figura es aceptable ya que puede reproducir la com-
ponente en emision aunque falla en la componente en absorcion que es muy poco
profunda. Las caracteristicas del régimen lento pueden dar cuenta de la cantidad de
radiacién emitida en el viento. Para este ajuste, el valor de ¢ sitia al modelo lejos de la
brecha; es decir, se trata de un régimen lento bien establecido. No fue posible ajustar
este perfil de linea con los modelos en el régimen rdpido.

HD 42087: Es una estrella clasificada como B2.5 Ib con un valor de Tt compren-
dido entre 18000 K, obtenido por |Searle et al.| (2008) a partir del ajuste de perfiles
de linea con el cédigo CMFGEN (seccién [5.2)), y un 17440 K estimado mediante la
calibracién BCD por Zorec et al.| (2009).

Benaglia et al. (2007) obtuvo un valor menor que 1.7 x10~%Mg afio~' para M
mientras que Morel et al.| (2004)) y |Searle et al.| (2008)) concordaron con un valor mas
bajo, de 0.2x107% M afio". El valor de M obtenido en este trabajo para la solucién
lenta €5 0.14x 1078 M, afio !, unas 1.4 veces menor que el iltimo valor citado. Respecto
a Vo, l0s valores obtenidos en este trabajo son tres veces mas bajos que el menor valor
dado por los trabajos citados.

A pesar de estas diferencias, puede verse en la figura [6.13] que el ajuste obtenido
con la solucion lenta es satisfactorio, representando simultaneamente la proporcion de
emision y absorcién del perfil P Cygni, y ajustando los anchos de ambas componentes.
El ajuste conseguido con el régimen lento es mas apropiado que el obtenido con el
régimen rdpido, cuyas alas estdn extendidas y no fue posible reducirlas.

HD 75149: La mayoria de los trabajos previos le asignan una temperatura efectiva
cercana a 16000 K a esta, poco estudiada, estrella B3 Ia. En este trabajo se adoptan
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Figura 6.13. Ajustes de perfil de Ha calculados con soluciones rdpida (fast, izquierda)
y slow, lenta (derecha), para HD 42087.

como parametros fundamentales los valores estimados por [Lefever et al.| (2007)).
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Figura 6.14. Ajustes del perfil de Ha para HD 75149.

Los ajustes logrados en este trabajo son excelentes, como puede verse en la figura
El perfil de Ha es reproducido con buena aproximacion tanto con el régimen
rapido como con el régimen lento.

Se obtiene un valor de M muy cercano al de Lefever et al| (2007). Sin embargo,
el valor de v, estimado aqui es mas bajo en un factor tres o mas. Howarth et al.
(1997) encontraron un valor para v, de 350 kms™' derivado a partir de mediciones
en los perfiles de linea del UV. Ese valor es considerablemente menor que el valor
(500 km s1) encontrado por Lefever et al.| (2007)). Es conveniente mencionar que, para
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Figura 6.15. Ajustes del perfil de Ha para HD 92964.

obtener el ajuste con la ley § de velocidades, Lefever y sus colaboradores debieron
incluir un factor adicional, desconocido, de ensanchamiento en los perfiles a través de
la velocidad de macroturbulencia. Este valor corresponde a vUpacro = 60 km s7!. En
este trabajo, no fue necesario incorporar factores de ensanchamiento adicional, mas alla
de tener el cuenta un valor de vsini que se encuentra proximo a los valores citados
por |Lefever et al.| (2007), como puede verse en la tabla

HD 92964: Esta estrella es de clase espectral B2.5 Ia y ha sido modelada por
Lefever et al.| (2007) con una temperatura efectiva de 18000 K, valor que se adopta
en este trabajo. Para la gravedad superficial y el radio estelar también se usan valores
similares a los de ese trabajo.

El perfil de Ha es de tipo P Cygni, aunque predomina la emisién y la absorcion es
muy superficial. Los ajustes realizados con la ley rdpida (izquierda) y lenta (derecha),
pueden verse en la figura [6.15] El mejor ajuste estd dado por la solucién lenta, aunque
ambos regimenes muestran problemas en el ala roja y no dan cuenta de la extension
completa de la componente en absorcién.

Tanto los valores de vo como de M son menores que los estimados por [Lefever
et al. (2007). Puede notarse también que, en el ajuste de este trabajo, fue necesario
adicionar una velocidad macroscépica para el ensanchamiento apropiado del perfil. Sin
embargo, en los ajustes realizados para ambos regimenes, los valores adoptados aqui
son considerablemente menores (siendo el mayor, 18 km s™!) que los usados (50 km s™1)
por Lefever et al.| (2007). Esa diferencia podria deberse a la variabilidad de la estrella.

HD 198478: Esta estrella es de clase espectral B3 Ia, y se encuentra ubicada en
la asociacién Cyg OB7. Para modelarla se adopta una temperatura efectiva de 18 800
K, un valor del logaritmo de la gravedad superficial de 2.43 y un radio de 57 Rg,
cantidades muy préximas a los valores medios derivados por Kraus, Haucke, Cidale,
Venero, et al. (2015), Se trata de una supergigante B que presenta mucha variabilidad
espectrofotométrica (por ejemplo, Maharramov|2013), la cual es atribuida a la presencia
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Figura 6.16. Ajuste del perfil de Ha para HD 198478.

de oscilaciones no radiales (por ejemplo, |[Yadav & Glatzel 2016)). Kraus, Haucke, Cidale,
Venero, et al. (2015) detectaron la presencia de intensa y rapida variabilidad en los
perfiles de linea, los cuales pueden cambiar de noche a noche, y atin en menor periodo.
También derivaron numerosos periodos que sugieren una relaciéon entre la actividad
fotosférica y eyeccion de materia en el viento. A partir de su andlisis, [Kraus, Haucke,
Cidale, Venero, et al. (2015)| propusieron que HD 198478 se encuentra en una fase
posterior a la de supergigante roja, cruzando el diagrama HR hacia la regién azul (ver
seccion [1.2.2)).

El ajuste al perfil observado de Hav es regular, como puede verse en la figura[6.16] y
estd dado por una solucién lenta. Prinja et al.| (1990) estimaron una velocidad terminal
de 470 km s~ a partir de las lineas de CIV, mientras que Prinja & Massa| (2010)
obtuvieron un valor més alto, de 560 km s~! usando Si IV. Ambos valores son demasiado
bajos respecto a la prediccion teodrica de la teoria estandar que sugiere, para este objeto,
una velocidad del orden de 1000 km s™' (Lamers et al. [1995). Més atn, Markova &
Puls| (2008) sugirieron que el valor de 470 km s™! era demasiado alto para lograr el
ajuste de la linea Ha, sugiriendo que la velocidad terminal del viento deberia ser ~
200 km s~!. Por otra parte, Markova & Puls| (2008) obtuvieron un valor de la tasa de
pérdida de masa con mucha incerteza, comprendido entre 0.1175x107% y 0.407x10~°
M, afio~!.

A pesar del ajuste aproximado a la forma del perfil observado de He, los valores de
Voo v de M obtenidos en este trabajo son muy préximos a los valores medios derivados
por Kraus, Haucke, Cidale, Venero, et al. (2015), como puede verse en la tabla En
este ultimo trabajo, los autores usaron una ley 3 de velocidades con § = 2.

Supergigantes B tardias (B3.5 - B9.5)

HD 74371: Esta es una estrella de clase espectral B6 Iab/b. Fraser et al. (2010)
le asigna una temperatura efectiva de 13400 K y un valor de logg de 1.9, valores
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6.4. Ajuste de los perfiles sintéticos a observaciones

L HD/74371—-L i

Figura 6.17. Ajuste del perfil de Ha para HD 74371.

practicamente similares a los usados en el modelo de este trabajo.

El ajuste de Ha puede verse en la figura[6.17} Puede reconocerse que sélo ha podido
ser reproducida la componente en emisiéon. Es muy probable que la escasa profundidad
de la componente en absorcién, que no ha podido ser ajustada en el perfil, se deba a
emision de relleno generada adicionalmente a lo largo del viento.

No hay datos sobre los parametros del viento de esta estrella en la literatura. El
ajuste del perfil pudo conseguirse con una solucién lenta, dando un valor de M de
0.24x107% M, afio~! y un valor de v, de 182 km s~!. Estos valores estdn en estrecho
acuerdo con los valores encontrados por M. Haucke (comunicacién privada) mediante
la ley 8 de velocidades.

En general, las velocidades terminales encontradas para los ajustes de la linea Hao
a las observaciones del grupo de estrellas, son considerablemente mas bajas que las
medidas en lineas de iones altamente ionizados, tales como el Si IV, C IV o N V en
el UV. Resulta llamativo que las velocidades terminales bajas obtenidas, son capaces
de reproducir practicamente todo el perfil de la linea Ha. Seria interesante realizar
calculos de perfiles de lineas en el UV, usando las soluciones lentas, de modo de evaluar
si estas soluciones son capaces de reproducir los perfiles observados. En este caso,
habria una problematica dualidad en los modelos, produciendo cambios profundos en
el conocimiento de las condiciones fisicas de los vientos de las estrellas supergigantes
B.

Otra posibilidad que ha sido planteada en numerosas ocasiones por varios auto-
res, es que el viento de algunas estrellas se encuentre desacoplado entre las especies
mayoritarias como el hidrégeno, y las de baja abundancia como los iones de Si, C o
N (Springmann & Pauldrach!(1992; Krticka & Kubat/[2001). Si el acoplamiento culom-
biano entre estos iones y el hidrogeno no es efectivo, podrian coexistir dos componentes
de viento con diferentes velocidades (ion runaway).
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6. Andlisis de los perfiles de linea para las diferentes soluciones hidrodinamicas

Con las herramientas de célculo con las que se cuenta en este trabajo no es posible
realizar esos analisis.

6.4.4. Errores en las estimaciones de los parametros del viento

Para estimar los errores en la determinacion de los parametros del viento, a partir
de los ajustes de los perfiles de la linea Ha, es necesario considerar algunas fuentes de
error diferentes.

Por un lado, el error introducido en el uso de datos como la temperatura efectiva, la
gravedad superficial o el radio de las estrellas, tomados de la literatura, los cuales tienen
sus propias incertezas de origen, sujetas a los métodos bajo los cuales, estos parametros
fundamentales fueron determinados. En el marco conceptual de este trabajo no se busca
deducir esa informacién por medios propios, por lo que son tomados como datos basicos.

La adopcién de uno u otro valor de estos parametros tiene repercusion en los perfiles
obtenidos, y por ende, en los ajustes realizados. Por ejemplo, puede notarse que los
cambios en la emision en la linea Ha son perceptibles ante variaciones del orden de
Ter~ 300 K. Respecto a la gravedad superficial, cambios de logg en alrededor de 0.1
dex generan leves variaciones. Los radios estelares también introducen cambios si se
los modifica en un rango cercano a 5 R,.

El uso de FASTWIND también introduce errores en las determinaciones de los
parametros del viento, a partir de las aproximaciones propias del c6digo, de manera
que se trata de errores intrinsecos. Sin embargo, como todos los ajustes son realizados
con el mismo cédigo, y bajo las mismas condiciones, es esperable la misma tendencia
en todos los espectros sintéticos.

La eleccion de los parametros de la fuerza de radiacion es muy importante, siendo
el parametro « el que mas sensibilidad produce sobre los perfiles. Estas dependencias
se describen con detalle en las secciones precedentes. En general, los errores en la tasa
de pérdida de masa obtenidas son del orden del 5 al 10 %, mientras que los producidos
en la velocidad terminal son del orden del 10 %.

Habiendo obtenido estos resultados a partir de los ajustes de perfiles de la linea Ha,
es posible realizar una discusion sobre la capacidad de las soluciones hidrodinamicas
estudiadas, para modelar las caracteristicas globales de los vientos de las estrellas
supergigantes B.
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Capitulo 7
Discusion

Resumen del capitulo: Se evalia si los vientos impulsados por radiacion en rota-
cion con sus soluciones rdpida, Qenta Y Olenta pueden ser capaces de representar las
caracteristicas principales de los vientos de las estrellas supergigantes B. Se analizan
las limitaciones de estos modelos impuestas por las principales hipotesis planteadas. En
este marco y con la informacion brindada por el ajuste de las observaciones del capitulo
previo, se reconocen las restricciones a los valores de los pardmetros para las estrellas
supergigantes B. Se evalian, en el nuevo escenario de los régimenes estudiados, con-
ceptos centrales de la teoria de vientos impulsados por radiacion tales como la relacion
entre las velocidades terminales y la de escape o la WLR. Se propone la posibilidad de
dar respuesta a la variabilidad de los vientos, en el marco de los modelos propuestos.

7.1. Validez de las aproximaciones de los modelos

En los capitulos previos se ha presentado un conjunto de modelos hidrodindmicos
basados en hipdtesis simples, con la intenciéon de modelar el escenario complejo de
los vientos de las estrellas supergigantes B. A continuacion se recapitulan las hipdtesis
requeridas para el desarrollo de los modelos, basados en las soluciones de las ecuaciones
hidrodinamicas, y se evalian las fortalezas y debilidades de las mismas.

Las hipétesis principales usadas en los modelos son:

(a) Geometria: Todos los modelos considerados son solucién de las ecuaciones hi-
drodinamicas en simetria esférica, es decir modelos 1D que s6lo dependen de la
coordenada radial. El factor preponderante que podria generar un apartamiento
considerable de esta geometria simple es, precisamente, la rotacion estelar. Sin
embargo, las estrellas supergigantes B tempranas tienen una velocidad de ro-
tacion del orden de 100 km s™!; valor que decrece hacia subtipos més tardios,
alcanzando una velocidad aproximada de 30 o 40 km s~! en el caso de una su-
pergigante A (Kudritzki et al.[[1999), como se presenta en la seccién Por
lo tanto, es esperable que la aplicacion de esta hipotesis para modelar el viento
de las estrellas supergigantes B, no tenga consecuencias severas, dado que estos
objetos son, en su mayoria, rotadores bajos o intermedios.
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Solamente en el caso de rotadores rapidos (2 2 0.8), serfa mas apropiado usar
modelos 2D (o0 3D) para dar cuenta de las asimetrias producidas por la rotacién,
tanto en la forma y distribucion superficial de la temperatura de la estrella, como
en la estructura de densidad en el viento. Tal podria ser el caso de las estrellas
supergigantes Ble], para las cuales se ha aplicado la solucién Qjepta, como se
menciona en la seccién B.3.3

Los modelos 2D y 3D también permitirian analizar caracteristicas de los vientos
que no pueden estudiarse con estos modelos 1D simples, por ejemplo, la forma-
cién de una estructura discoidal (Bjorkman & Cassinelli|1993)), su inhibicién por
la presencia de las fuerzas no radiales Owocki et al. (1996), o la formacién de
vientos prolados en NLTE al considerar oscurecimiento gravitatorio (Petrenz &
Puls|2000)). Esos objetivos estéan fuera de los propdsitos de este trabajo.

Por lo tanto, se puede aceptar que el viento de la mayoria de las estrellas super-
gigantes B, se encuentra en expansion casi esférica y usar modelos 1D, como se
hace en la mayoria de los trabajos publicados (por ejemplo Lefever et al.[[2007}
Markova & Puls 2008) o como se usa en los codigos destinados para modelarlas

(seccion [5.2)).

Otra de las aproximaciones usadas en este trabajo consiste en que, los modelos
dan cuenta de la pérdida de materia en el plano del ecuador estelar (ecuacién
, y que se extienden estos valores al resto de la estrella, como representativos
de la tasa de pérdida de masa completa de la estrella.

Por considerar simetria esférica, se esta suponiendo que la estrella, en todas sus
latitudes, produce la misma expulsiéon de materia que en el ecuador, y que la com-
ponente radial obtenida del campo de velocidades es una solucién representativa
para cualquier latitud.

Correcciéon por disco finito esférico: Se ha adoptado en este trabajo una correc-
ci6én por disco finito (seccion considerando simetria esférica y despreciando
el oscurecimiento al borde estelar. Nuevamente, como se trata de estrellas con
baja rotacion, la distorsion en la forma de la estrella debida a la rotaciéon puede
despreciarse, frente a otros efectos de mayor peso. Sin embargo, este efecto seria
importante para el caso de rotadores rapidos como las supergigantes Ble]. Como
consecuencia de la distorsién de la superficie estelar, el achatamiento de la es-
trella contribuye a generar un viento polar rapido y un viento denso y lento en
el plano ecuatorial de la estrella. Algunos calculos preliminares de los efectos del
factor de correccion oblado fueron discutidos por Araya et al. (2011)) y por Araya
et al. (2017), quienes encuentran que la topologia de la ecuaciéon de momento
es modificada, y que pueden existir otros puntos criticos. Tales efectos no son
tomados en cuenta en este trabajo.

Velocidad térmica constante: Para la resolucion de las ecuaciones hidrodinamicas
en este trabajo, se supone que el valor de vy, (ecuacién es constante a lo
largo de todo el viento, lo cual es una consecuencia directa de la suposicion de
vientos isotérmicos y de composicion uniforme. Esta es una hipotesis generalizada
para la teoria de vientos impulsados por radiacion. Se basa en el argumento



7.1. Validez de las aproximaciones de los modelos

que establece que la contribucion de los gradientes de presion, en la ecuacion de
momento, debidos a los cambios térmicos a lo largo del viento, producen un efecto
de segundo orden, comparado con la aceleracién radiativa debida a la absorcion
de momento en las lineas espectrales (Lamers & Cassinelli [1999).

La suposiciéon de una temperatura constante para todo el viento es una debilidad
de estos modelos, ya que las variaciones en la temperatura estan fuertemente liga-
das a los cambios en los gradientes de ionizacién. En este trabajo, estos gradientes
de ionizacion son tomados en cuenta, indirectamente, mediante el parametro ¢,
como un modo de establecer el régimen del viento. La parametrizacién de la fuerza
de radiacion y su célculo estadistico producen una inconsistencia en los mode-
los. Sin embargo, puede argumentarse que las fluctuaciones de temperatura, a lo
largo del viento, no alteraran suficientemente las soluciones, en tanto los valores
adoptados para 0 no fueren excesivamente grandes (por ejemplo, manteniendo §
< 0.4). Tal es el rango de valores de § adoptado en este trabajo.

Por otro lado, la constancia de la temperatura a lo largo del viento solo se apli-
ca en las ecuaciones hidrodinamicas. El transporte de radiacién, que se calcula
simultaneamente con las ecuaciones de equilibrio estadistico para el estado del
material, son obtenidas usando una distribucion de temperaturas dada por el
balance térmico de los electrones (Kubat et al.|1999). Esta es la distribucién de
temperaturas implementada en el c6digo FASTWIND (seccién .

El rol de altos gradientes de temperatura también puede ser importante en rota-
dores rapidos, en los que puede esperarse una disminucién de temperatura desde
los polos hacia el ecuador estelar. Este efecto podria cambiar la estructura de ioni-
zacion del flujo de materia con la latitud, generando diferentes clases de regimenes
de viento, y favoreciendo la formacion de estructuras discoidales en expansiéon o
regiones de discontinuidad en las variables fisicas. Algunos modelos basados en
estas suposiciones fueron discutidos por [Zickgraf et al. (1985); Lamers & Paul-
drach| (1991)); |Curé et al.| (2005)); |Araya et al. (2017). En los tltimos dos trabajos
citados, los autores también analizaron los efectos del salto de bi-estabilidad en
temperatura, como un mecanismo capaz de producir un cambio en el régimen de
viento a una cierta latitud. Esos modelos estan restringidos a rotadores criticos
con temperaturas préoximas a la del salto de bi-estabilidad (21000 K; [Lamers
et al.| (1995)).

Corrientes meridionales: En este trabajo se desprecian los efectos de las corrientes
meridionales entre las regiones polares y las ecuatoriales (von Zeipel 1924)). Estos
flujos meridionales son mas probables en muy altos rotadores, para los cuales
se incrementaria la densidad hacia el plano ecuatorial, favoreciendo ain mas la
formacion de estructuras discoidales. Este problema esta fuera de los objetivos
de este trabajo, y su andlisis requeriria, al menos, un tratamiento 2D de las
ecuaciones.

Constancia de los pardmetros de la fuerza de radiaciéon: Muy pocos trabajos
han tenido en cuenta que los parametros «, k y ¢ pueden variar a lo largo del

viento. [Kudritzki (2002)) sugirié una aproximacién a este problema pero nunca
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se avanzo en el tratamiento cuantitativo del caso. En esta tesis se consideran a
estos parametros como constantes.

A pesar de las aproximaciones consideradas en los modelos de este trabajo, tales
como la adopciéon de vientos isotermos y con simetria esférica, se puede considerar
que las soluciones presentadas en esta tesis son adecuadas para describir las principa-
les caracteristicas globales de los vientos, tales como las tasas de pérdida de masa o
las velocidades terminales para supergigantes B en rotacion baja o intermedia. Estas
soluciones hidrodinamicas son el punto de partida para el desarrollo de modelos mas
sofisticados, donde los efectos mencionados anteriormente sean tenidos en cuenta, per-
mitiendo un analisis mas detallado de la fenomenologia observada en los vientos de
estas estrellas.

7.2. Restricciones a los valores de los parametros

De acuerdo a los andlisis llevados a cabo en los capitulos [ y [ puede configurarse
un rango para los valores de los parametros de la fuerza de radiacion, de modo que los
mismos generen modelos hidrodinamicos apropiados para las estrellas supergigantes
B. Algunos parametros que pueden encontrarse en la literatura estan tabulados en la
tabla 2.1} a modo de comparacién.

Los rangos convenientes de los valores de estos parametros son:

» k: Como se menciona en la seccién 2.2.9] los valores que se asignan en la literatura
al pardmetro k, estdn comprendidos entre 0.15 y 0.5 (tabla . Algunos valores
ligeramente por debajo del limite inferior de ese rango pueden ser conveniente
para los modelos presentados en este trabajo. Los mismos pueden dar cuenta de
vientos mas débiles como los de la estrella HD 52382 (tabla para la cual se
pudo ajustar el perfil de la linea Ha con valores de k~0.11.

Sin embargo, se encuentra que el extremo superior en el rango mencionado arriba
para valores de k, es extremadamente alto, por lo que es necesario que se lo
reconsidere, en su aplicacion a las supergigantes B.

Para el régimen rdpido, el extremo superior podria considerarse alrededor de
valores cercanos a 0.32. De la figura puede verse que, de superar este valor,
se obtendrian valores muy altos para la tasa de pérdida de masa. Por otro lado,
el mismo grafico muestra que la falta de vinculacién del parametro k& con la
velocidad terminal, hace que sea posible tener un amplio rango de valores para
Voo, & partir de un mismo valor de k, modificando el pardmetro 9.

Por la misma razon, en el régimen lento, los valores de k deberian ser un poco mas
bajos que para el régimen rdpido. La figura muestra que k no deberia superar
un valor proximo a 0.28. Se ha encontrado ademads, que valores tan elevados de
k darian emisiones elevadas, lo cual no estd presente en los perfiles observados
de Ha. Entonces, en este caso, es conveniente considerar, para este parametro,
valores cercanos o menores a 0.22, como puede sugerirse a partir de la figura [6.5]
Vale mencionar que, para los ajustes de los perfiles observados de Ha dados en
la seccién [6.4] el valor méximo de k que se empled fue de 0.23.
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El requerimiento de valores bajos de k podria estar asociado, ademads, al fenémeno
del clumping, que no se incorpora en este trabajo.

Se debe tener en cuenta, ademas, que estas estimaciones estan basadas en la su-
posicion de que las estrellas son simples y no tienen contribuciones adicionales
de flujo externos. Particularmente, los perfiles podrian verse diluidos por bina-
riedad, lo cual requeriria un replanteo de los valores apropiados del parametro k,
permitiendo valores mayores a los mencionados en los parrafos previos.

a: La mayoria de los estudios sobre estrellas tempranas adoptan valores para
el parametro a comprendidos entre 0.5 y 0.6. Como una cota minima Martins
et al. (2005) ha sugerido que un valor de a ~ 0.3 es necesario para obtener
consistentemente las bajas velocidades terminales y tasas de pérdida de masa en
algunas estrellas O enanas, en el problema atn no resuelto de los vientos débiles
(weak winds, seccién [2.6.5)).

Los modelos calculados en este trabajo que permiten obtener valores de los pa-
rametros del viento més acordes a los observados en las supergigantes B, indican
que « deberia mantenerse, preferentemente, en valores en el rango comprendido
entre 0.45 y 0.55. Para el régimen rdpido, la figura muestra que ese rango
podria extenderse hasta ~0.6, siempre que 6 no fuera superior a 0.15, simulta-
neamente. Este resultado estda en concordancia con los usados cominmente en la
teoria estandar de vientos impulsados por radiacion.

Para el régimen lento o deberia mantenerse mucho mas acotado, sin posibili-
dades de exceder el valor 0.55. De otra manera, las tasas de pérdida de masa
(determinados a partir de los perfiles sintéticos resultantes, los cuales tendrian
mucha emisién) se harfan demasiado grandes como para ajustar las observacio-
nes de las supergigantes B. Por otra parte, los valores de a por debajo de 0.45
dan lugar a perfiles de Ho completamente en absorcion (figura [6.6]). Si bien hay
muchas estrellas supergigantes B con perfiles en absorcién, resulta mas apropiado
modelar las lineas en emisién para evitar grandes incertezas en la determinacion
de los parametros del viento.

La tabla muestra que la mayoria de las supergigantes B observadas puede ser
modeladas con valores ubicados en un estrecho margen alrededor de a=0.5.

d: En este trabajo, el valor del pardmetro ¢ es decisivo, ya que determina el tipo
de régimen, rdpido o lento, imperante en el viento. Los modelos con § pequenos
corresponden al primer régimen, mientras que los mayores al segundo. El valor
medio de 0 para el cual se produce el cambio entre uno y otro régimen, estéd
determinado por la velocidad de rotacion de la estrella, que localiza a la brecha.

Puede notarse en la figura[f.2] que, dado que la mayoria de las supergigantes B son
rotadores lentos o intermedios (€2 <0.4), el régimen rdpido domina para valores
de 6 < 0.20, mientras que el régimen lento se establece para valores de §2 0.3.
Los valores intermedios de § en ese rango, generan soluciones no estacionarias,
cuya ley de velocidades muestra un gradiente discontinuo (kink o plateau), como
puede verse en la figura [4.15] Estas soluciones deberan ser analizadas con més
profundidad en futuros estudios.
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Por otro lado,  no debe superar el valor de 0.4, a menos que las emisiones de
los perfiles observados sean muy elevadas, lo que no se encuentra en la muestra
analizada, ni es comun en esta clase de estrellas. Valores tan altos de ¢ sélo pueden
ser combinados con valores bajos de k (como se hace para el ajuste de HD41 117
en la seccién [6.4.3)), de otra manera las emisiones de los perfiles P Cygni de la
linea Ha se hacen muy intensas, como se observa en la figura [6.1]

El valor de ¢ también puede afectar el aspecto de los perfiles de Ha, incorporando
estructuras mas complejas en su componente en absorcion. Eso puede suceder,
para el régimen rdpido, cuando § ubica al modelo muy cerca de la brecha (seccién
6.3.2)).

7.3. Caracteristicas fisicas de las soluciones lentas

Dado que la solucién dienta ha sido poco explorada, en esta seccién se estudian
algunas de las relaciones mas importantes dadas por la teoria de vientos impulsados
por radiacion aplicadas, en este caso, a este régimen particular. El proposito es evaluar
si esas relaciones se siguen manteniendo bajo un régimen de viento diferente del que
surge de la teoria estandar. Si estas relaciones no son satisfechas en el régimen lento
y algunas supergigantes B tienen vientos con las caracteristicas propias de esta clase
de solucion, el ajuste de sus espectros por medio de las soluciones estandar introducira
errores significativos en las medidas derivadas.

La evaluacion de estas relaciones para el régimen lento se realiza, en algunos casos,
por medio del andlisis de las predicciones de los resultados tedricos puros y, en otros,
por medio de la comparacion de la teoria con los valores obtenidos en el ajuste de
los perfiles de la linea Har presentados en la seccién [6.4) o de datos observacionales
publicados por otros autores.

7.3.1. Las soluciones lentas y sus origenes

Las soluciones Q0jontas 0 lentas en general, constituyen escenarios alternativos a los
propuestos por la teoria estandar, que pueden proporcionar nuevos modos de modelar
los vientos impulsados por radiacién en estrellas masivas, permitiendo avanzar en la
comprension de sus caracteristicas fisicas. Es importante remarcar que, tanto la so-
luciones rapidas como las lentas, son soluciones de un mismo conjunto de ecuaciones
hidrodindmicas, en las cuales tienen diferente peso los términos que las componen,
dando origen a los regimenes estudiados.

En el caso de rotadores rapidos (2 > 0.8), la solucién de las ecuaciones hidrodina-
micas es del tipo Qs va que el término de aceleracion centrifuga de las ecuaciones
hidrodinamicas se vuelve dominante, reduciendo considerablemente la gravedad efec-
tiva y desplazando el punto critico en la direccién del flujo, aproximandolo hacia la
posicién del punto sénico CAK (Curé |2004). Como consecuencia, se establece en el
viento un gradiente de velocidades méas bajo en la region subsoénica.

En el dominio de los rotadores lentos, el término de la fuerza de radiacién, expresado
a través de la parametrizacion de Abbott| (1982b) dada por la ecuacién 2.64] tiene un
factor dependiente de la profundidad 6ptica 77 que domina la ecuacién de momento.
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La presencia de gradientes de ionizacién més pronunciados (expresados por un factor
de la forma (n./W)° en la ecuacién introduce una dependencia adicional con
la densidad. El efecto total de ambas contribuciones puede resumirse sustituyendo el
parametro o por o = o — ¢ (Kudritzki et al.|1999). A mayor valor de 4, resulta menor
el valor de o, con el consecuente incremento en M (como se cumple, por ejemplo, en
la ecuacién y el decremento en la velocidad del viento. Esta clase de solucion es

el régimen Gjento, encontrado por (Curé et al.| (2011)).

7.3.2. Eficiencia en la transferencia de momento del campo de
radiacion

El hecho de que la solucion lenta origine tasas de pérdida de masa y velocidades
terminales diferentes para el viento, respecto a los valores suministrados en la soluciéon
estandar, sugiere que la transferencia de momento del campo de radiacion al material
estd actuando de una manera diferente.

La variacién inversa de M Y Vs cOn respecto a d observada en los modelos pre-
sentados, por ejemplo, los mostrados en la figura , se debe a que el producto Mu,
(ecuacion es proporcional al momento total entregado por el campo de radiacion
L/c. El valor del producto Mus, mide la pérdida de momento del campo de radiacién
transferido al viento. La teoria de vientos impulsados por radiacion predice una pro-
porcién entre ambas cantidades, que debe mantenerse casi constante (Abbott|[1980)).

En la figura se grafica el cociente entre Mus v L /c para verificar este compor-
tamiento en el caso del modelo base T19, en funcién del parametro § y para diferentes
tasas rotacionales (2. Efectivamente, en el grafico se puede observar que, en el dominio
de la solucion rdpida (ramas ubicadas a la izquierda de la figura) el cociente se mantiene
casi constante, en concordancia con lo predicho por la teoria.

Esta relacion se mantiene atin para rotadores rapidos, siempre que se consideren
valores bajos de 4.

Sin embargo, en el dominio de la solucion djen (para altos valores de ), la pérdida
de momento se incrementa fuertemente al crecer 9.

Esto significa que, en el régimen djen0, la transferencia de momento al viento debe
darse de modo mucho mas eficiente. Ese aumento en la pérdida de momento del campo
de radiacién se debe a que, al aumentar la ionizacion, la abundancia de iones que
impulsan al viento decrece mucho mas rapidamente con la distancia, que en el caso de
un viento de valores pequenos de §. Por lo tanto, en distancias méas cortas, el viento
debe ser capaz de absorber mayor cantidad de momento, incrementando la eficiencia
de transferencia de momento.

Simultdneamente, el fuerte crecimiento de Muv., respecto a L/c indica que debe
haber una deposicién adicional de energia/momento en el viento, por encima de la
provista por la luminosidad de la estrella. Esto muestra que debe haber una fuente
adicional de energia para justificar el estado de alta ionizacién que supone un parametro
0 elevado. Esta energia/momento adicional en el viento podria provenir, por ejemplo,
de ondas de choque producidas por la inestabilidad del viento (seccion .
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Figura 7.1. Cociente entre la pérdida de momento del viento y la pérdida de momento
del campo de radiacién vs. § para el modelo base T19. El momento transferido se vuelve
mas eficiente en el dominio de la solucion lenta.

7.3.3. Parametros derivados a partir de las mediciones en las
estrellas observadas

Para poder evaluar la vigencia de las relaciones predichas por la teoria de vientos
impulsados por radiaciéon para la solucion denta, Se reunen, en la tabla [7.1] algunas
cantidades derivadas para las estrellas para las cuales se han ajustado perfiles obtenidos
con la solucion denta.-

Las columnas de la tabla corresponden a: 1) el nombre de la estrella, 2) la
velocidad de escape ves, calculada de acuerdo a la ecuacion , 3) el coeficiente T,
dado por la ecuacién , 4) el logaritmo de la cantidad Dyom, obtenida a partir de
la ecuacion y 5) el logaritmo del invariante Q, de la ecuacion . Las secciones
que siguen se referiran a estas cantidades y su valor para el analisis.

7.3.4. Relacion entre v, ¥ Vesc

En general, se suele modelar a la mayoria de las supergigantes O y B tempranas
por medio de una ley 3 de velocidades (ecuacién con  <1. Sin embargo, como
se menciond en la seccién [2.6] las supergigantes B tardias junto a las supergigantes A
exhiben apartamientos notorios de estos ajustes, requiriendo, a menudo, valores de g >
2. La diferencia en el comportamiento entre ambos grupos de supergigantes puede verse
claramente en la relacién empirica Vo, /Vesc VEISUS Uesc, que se presenta en la figura .
Los puntos del grafico incluyen diferentes simbolos correspondientes a las observaciones
de|Prinja et al.|(1990); Lamers et al.| (1995);/Achmad et al.| (1997)); Verdugo et al.[(1998).
Estos valores, tomados de la literatura corresponden a supergigantes B (cruces rosas)
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Estrella Vese [km s~ r log Do log Q
HD 41117 345.5 0.382 27.65 -12.57
HD 42087 361.8 0.196 27.09 -12.71
HD 47240 303.7 0.341 27.07  -12.77
HD 52 382 239.2 0.350 26.51 -12.48
HD 74371 241.3 0.247 27.36 -12.78
HD 75149 202.2 0.346 26.66 -12.76
HD 92964 206.4 0.493 26.89 -12.71
HD 99953 364.9 0.244 27.50 -12.57
HD 198478 393.6 0.275 27.83 -12.62

Tabla 7.1. Cantides derivadas de los modelos de las estrellas supergiantes B.

y a supergigantes A (“X” verdes). Resulta claro que hay dos grupos de estrellas que se
ubican en torno a dos relaciones funcionales con pendientes y distribuciones diferentes.
En esta figura, las barras verticales rojas graficadas para diferentes modelos base,
representan el rango de valores de v.,/ves. correspondientes a todos los modelos con
solucion rdpida obtenidos para diferentes valores de d y €2 = 0.2. De la misma manera,
las barras verticales azules representan los modelos obtenidos para el régimen djento-

La solucién rdpida ajusta razonablemente bien las velocidades terminales medidas
para las estrellas supergigantes B tempranas e intermedias. En cambio, las barras verti-
cales azules, que corresponden a la solucion lenta, se adecuan mejor a las supergigantes
A tempranas y, posiblemente, a algunas B tardias.

Los triangulos grises y los rojos corresponden a los valores dados por los modelos
para algunas supergigantes B, obtenidos por Haucke, Araya, Arcos, Curé, Cidale, Ka-
naan, Venero, & Kraus (2015)), y a los medidos en este trabajo, respectivamente. Los
ultimos valores corresponden a los presentados en la tabla [7.1]

Dada la ubicacién de los puntos correspondientes a la solucién djenta, puede ob-
servarse que los valores de v, y, por ende, los parametros de la fuerza de radiacion
utilizados, son mas adecuados para representar a las supergigantes B tardias y las su-

pergigantes A. Este tultimo resultado esta de acuerdo a lo encontrado por [Curé et al.
(2011]).

7.3.5. La relacion momento del viento - luminosidad para el
régimen lento

La relacion Momento del Viento - Luminosidad (WLR) para el viento de las estrellas
tempranas, fue presentada en la seccién [2.5.1] Dada la importancia de esta relacién
para la determinacién de distancias espectroscopicas a estrellas masivas galacticas y
extragalacticas, resulta de gran interés examinar los resultados para la solucion djepta.

Los valores para el logaritmo de Dy, (ecuacién en funciéon del logaritmo de
L. /Lg, obtenidos para la muestra de estrellas modeladas en la seccién , pueden verse
distribuidos en la figura[7.3] Se incluyen ademas los ajustes de esta relacion, realizados
por Kudritzki & Puls (2000), para las supergigantes B tempranas e intermedias y las
supergigantes A. Los datos para esos ajustes se transcriben en la tabla
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Figura 7.2. Relacién entre vo,/Uese ¥ Vese €0 la que se comparan los resultados de los
modelos con mediciones de observaciones. Las barras verticales rojas corresponden al
rango completo de soluciones rapida para los modelos base rotulados y calculados para
el rango completo considerado de valores de §. Las barras verticales azules representan
el rango de vy, /Vesc dado para los modelos base en el régimen Ojeno. Estas barras azules
podrian extenderse atin mas hacia valores mas bajos de vy, /Vesc que los graficados en
esta figura, debido a que se ha impuesto un valor limite al parametro ¢ (0.40). Todos los
modelos fueron calculados k£ = 0.32 y con €2 = 0.2, como tasa rotacional representativa
de las supergigantes B. Los demés pardmetros (k y «) son los presentados en la tabla
Los triangulos grises corresponden a los valores obtenidos en el trabajo de
, mientras que los triangulos rojos, corresponden a los valores derivados de
los modelos ajustados para esta tesis.

La mayoria de las estrellas que han sido ajustadas con el régimen lento en este
trabajo, se distribuyen, aproximadamente, en una relacion de caracter lineal. Un ajuste
por minimos cuadrados da una relacién de la forma:

108 Dinom = 1.3723 log (L. /Lo) + 19.9643. (7.1)

La pendiente resultante de este ajuste “lineal”, que se presenta en color rosa en la
figura [7.3] estd proxima a la obtenida por [Kudritzki & Puls (2000) para las supergi-
gantes B tempranas, siendo su valor de 1.34 (tabla . Sin embargo, la ordenada al
origen es considerablemente més baja (21.24).

Por otro lado, si se eliminan algunas de las estrellas que presentan mayor dispersion
(como HD 92964), resulta que los puntos caen con mayor proximidad a la relaciéon dada
para las supergigantes B intermedias.

Efectivamente, los valores de log(Dyom ) obtenidos en esta tesis a partir de la solucién
enta, coinciden con los encontrados por Kudritzki et al| (1999) y Markova & Puls
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Figura 7.3. Localizacién de las estrellas modeladas con la solucion denia respecto a la
relacion Momento del Viento - Luminosidad para diferentes clases de estrellas dadas
por Kudritzki & Puls (2000). Se incluye el ajuste basado en las estimaciones realizadas
en este trabajo, por medio de la recta de color rosa.

(2008)) para las supergigantes B intermedias, como puede verse en la figura . Tanto
las mediciones realizadas en esos trabajos como los valores obtenidos en esta tesis, caen
por debajo de la prediccion tedrica (recta anaranjada) dada por |Vink et al.| (2000)). El
ajuste lineal a los valores calculados en esta tesis se indican con la linea rosa.

Estos resultados implican que, si las distancias a supergigantes B son derivadas a
partir de una relacion WLR, pero las estrellas de la muestra tienen sus vientos domi-
nados por el régimen lento, los errores en la determinacién podrian ser significativos.
Esto sugiere que es necesario realizar una detallada calibracién de esta relacion para
la solucién drenta-

7.3.6. El invariante Q para el régimen lento

En el trabajo de [Puls et al.| (1996) y, especialmente, en el de [Puls (2008), se intro-
ducen los factores Q) y Q,es (€Cuacion , llamados invariantes de profundidad optica.
Como se detalla en la seccién [1.2.4] las combinaciones de diferentes tasas de pérdida
de masa, radios y velocidades terminales, generan modelos que producen las mismas
caracteristicas espectrales, es decir, perfiles de linea con los mismos anchos equivalentes
y, en gran medida, aspecto similar.

Dado que estas relaciones han sido obtenidas a partir de un campo de velocidades
dado por la ley 3, resulta de interés comprobar si los perfiles de linea conservan su forma
y ancho equivalente para la solucion djena. De los dos invariantes, se puede probar el
invariante Q): _

Q = La
(R, vo0)1
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Figura 7.4. Comparaciéon entre la WLR tedrica y algunos valores obtenidos a partir de
las observaciones. Con las lineas verde y anaranjada se indican las relaciones tedricas
dadas por|Vink et al.| (2000)), para supergigantes O y B, respectivamente. Se incluyen los
valores obtenidos por Kudritzki et al.| (1999)) para supergigantes B tempranas (indicadas
como KPL99-h) y las intermedias (KPL99-m), junto con los calculados por Markova
& Puls (2008). En diamantes rojos, se muestran los datos obtenidos en esta tesis y el
ajuste por minimos cuadrados (linea rosa).

que corresponde a las lineas originadas en los procesos de recombinacién (con opacidad
proporcional a p?), como es el caso de la linea Ha. Los valores de @ obtenidos para la
muestra observacional de estrellas ajustadas se encuentra en la tabla [7.1]

En este caso, para probar la invariancia de @), se calcula con el codigo HYDWIND
un modelo dado, con k, a y d fijos, y para un radio R, determinado. Luego se calcula el
valor de () para ese radio, con la férmula citada. A continuacién, se procede a cambiar
el radio, por ejemplo, en saltos de 10 R, y obtener los correspondientes conjuntos de
valores distintos de M v v que generaran valores diferentes de Q.

En este caso, a diferencia del modelo estandar en el cual la forma de la ley de velo-
cidades estd predeterminada, no es posible regular M y v, a priori, para recuperar el
valor de () inicial a partir de otro radio estelar. Para dar con las soluciones hidrodina-
micas numéricas apropiadas la inica opcion, en este trabajo, consiste en modificar los
parametros k, o o §, uno por vez, hasta recuperar el valor de (). La eleccién con que
se haga el cdlculo para mantener constante a () no es tnica, ya que las relaciones son
fuertemente no lineales.

Los valores elegidos para modelar la estrella en estas pruebas son:

Teg = 19000 K.
logg = 2.5.
Q = 0.0.

R, = 20, 30, 40, 50, 60 y 70 R.
Pardametros a y ¢ fijos.
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En esta ocasion, se opta modificar el valor del parametro k. La tabla muestra los
reajustes efectuados en el parametro k para recuperar el mismo valor de (), al cambiar
el radio estelar:

Modelo k « ) M Voo R, log@
a20 0.167 0.500 0.34 0.0419 182.9674 20 -12.72
a30 0.186 0.500 0.34 0.1020 219.5766 30 -12.72
a40 0.200 0.500 0.34 0.1924 250.0951 40 -12.72
ab0 0.211 0.500 0.34 0.3129 276.8614 50 -12.72
a60 0.220 0.500 0.34 0.4626 301.0191 60 -12.72
a70 0.229 0.500 0.34 0.6653 323.2318 70 -12.71

Tabla 7.2. Tabla de valores de los parametros del viento que mantienen constante el
valor de log@. Las tasas de pérdida de masa tabuladas estdn en unidades de 1076
M, afio~!.
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Figura 7.5. Variacién de los perfiles teéricos de Ha ante cambios de R., M y va que
mantienen constante el valor de Q).

Los perfiles de Ha resultantes para este conjunto de modelos se muestran en la
figura [7.5] Puede notarse que, ante la constancia del pardmetro @ para la solucién
Olenta, €l nicleo de la linea se modifica muy poco. Sin embargo, las alas son diferentes
para la secuencia de modelos.

Tanto en los modelos presentados y como en otros ensayos (por ejemplo, en los que
se modifica o dejando constantes 0 y k), muestran que el factor ) no es un invariante
para el régimen dy.n0. Estas diferencias se acentiian aiin mas, cuando los valores medios
de k empleados son mayores (k~0.3).

183



7. Discusion

7.4. Identificacion del régimen de viento a partir de
los perfiles de linea

Para evaluar si los regimenes rdpido y lento son apropiados para describir el viento
de las estrellas supergigantes B, es necesario identificar aquellas caracteristicas espec-
trales resultantes que puedan diferenciar a ambos regimenes y ser advertidas en las
observaciones. La gran variedad de perfiles de la linea Ha observada en una pequena
muestra como la presentada en la seccion [6.4) no hace que ésta sea una tarea sencilla.

Por esa razon, también es importante estimar en qué medida estas peculiaridades
espectrales, que pudieran ser identificadas como caracteristicas propias de un régimen
de viento dado, son intensificadas o condicionadas por los parametros de la fuerza de
radiacién que definen a cada régimen.

Algunas caracteristicas de los perfiles pueden dar indicios para reconocer el régimen
de viento dominante. Mapeos de los perfiles sintéticos como los mostrados por la figura
pueden ayudar a alcanzar este objetivo.

Por ejemplo, considerando modelos con un nivel bajo y fijo de ionizacién (§ entre
0.0 y 0.2), hay algunas diferencias perceptibles entre los modelos de cada régimen. Los
perfiles que fueron generados en el dominio e,y presentan componentes en absorcién
un poco mas profundas, junto a componentes en emision intensas y anchas en los
perfiles P Cygni. En cambio, los perfiles P Cygni generados en el régimen rdpido son
mas susceptibles a tener sus componentes en absorcion con mas “relleno” de emision.

Para modelos con alto valor de k (cercano a 0.3) en el régimen rdpido (como puede
verse en el panel de abajo a la izquierda en la figura[6.3), dos clases de perfiles P Cygni
pueden ser producidos para un mismo régimen, en distintas condiciones de ionizacién.
Estos perfiles son: un perfil P Cygni poco extendido, para valores de § cercanos a cero,
y un perfil P Cygni muy extenso, cuando los valores de ¢ lo ubican cerca de la brecha.
Por lo tanto, el ala azul de la componente en absorcion del perfil P Cygni podria dar
una referencia del valor de § e indicar cuan cercano est4 el régimen respecto a la brecha,
si el viento se extiende a longitudes de onda muy lejanas a la de reposo. Esta doble
identidad de los perfiles P Cygni sélo ocurre en el régimen rapido.

Otra diferencia entre los perfiles de regimenes distintos es que las componentes en
emision de los perfiles P Cygni del régimen rdpido, son un poco mas pronunciadas o
“agudas” en su parte superior, mientras que las emisiones en el régimen lento son mas
redondeadas. Estas diferencias provienen de la forma del campo de velocidades para
cada caso.

También es interesante considerar el caso de una secuencia de modelos que man-
tienen una tasa de pérdida de masa casi constante, bajo cambios en las condiciones
de ionizacién. Por ejemplo, la primera columna de paneles de la figura muestra
un conjunto de modelos con valores constantes de k, {2, «, y casi constante de M (de
acuerdo a la ﬁgura, pero con cambios en §. En el régimen rdpido se pueden encon-
trar variaciones muy pequenas en esta secuencia. En cambio, al pasar al otro régimen,
el perfil ya no es del tipo P Cygni, sino que se transforma en un perfil en absorcion
pura. Entonces, a un mismo valor de la tasa de pérdida de masa, un régimen generaria
perfiles P Cygni poco intensos, mientras que el otro, perfiles en absorcion.

En base a estos indicios, a partir de los perfiles observados y ajustados en la seccion
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[6.4] podria sugerirse que las estrellas que tienen sus vientos en el régimen rdpido serian
HD 41117 (figura , cuya absorcién “rellenada” de emisién de su perfil P Cygni no
pudo ser ajustada correctamente con la solucién lenta), HD 92964 (figura , similar
al caso anterior, aunque tampoco pudo ser ajustada correctamente la componente en
absorcién por el régimen rdpido).

Las candidatas a contener vientos en el régimen lento podrian ser HD 99953 (figura
la cual presenta més de una componente en absorcion en Ha, que pudo ser
ajustada con un modelo djento proximo a la brecha), HD 75149 (figura , cuyo perfil
en este régimen ajusta con valores mas bajos de vyacro que los referidos en la literatura,
y con buena aproximacién de la tasa de pérdida de masa dada por otros autores).

No podria argumentarse en favor de uno u otro régimen respecto a HD 198478
(la figura muestra que el ajuste logrado de Ha es pobre, sumado a la importante
variabilidad en sus perfiles, [Kraus et al.[2015a)), HD 42087 (figura[6.13] aunque el ajuste
de Ha con la solucién lenta es mejor, no se puede definir s6lo con ese argumento) y HD
47240 (figura que presenta ambas alas en emision que no pudieron ser ajustadas
simultdneamente con ninguna de las soluciones).

Esta claro que las ideas planteadas en los parrafos anteriores son sélo sugerencias
que podrian ser mejoradas por medio de un estudio mas profundo de cada candidata,
extendiendo el andlisis a otras lineas espectrales y en otros momentos de observacion,
para poder establecer con mayor solidez, el régimen de viento imperante.

7.5. La brecha en los vientos de supergigantes B

La existencia de una brecha que separa vientos de condiciones muy diferentes en
las estrellas supergigantes B, abre las posibilidades de concebir muchos escenarios que
pueden favorecer la comprensién de los entornos complejos de estos objetos.

En la seccion se analizaron las condiciones para que un viento se encuentre
a un lado o al otro de la brecha, ya sea en el régimen rdpido o en el régimen lento.
Béasicamente, esta diferencia radica en la ionizacion del medio, que es considerado a
través del parametro 0 de la fuerza de radiacion.

7.5.1. Transiciones entre regimenes de viento

Si, por alguna razén a establecer, hay un cambio en las condiciones de ionizacién
preponderantes en un viento y ese cambio es suficiente como para que producir una
modificacién en el parametro d, que lleve al sistema de un régimen al otro, atravesando
la brecha, habra importantes cambios en el viento.

Esta situacion puede ocurrir, en alguna instancia, debido a la evolucién propia de
las supergigantes B. El cambio requerido en la ionizacion puede tener lugar durante
el transito del azul al rojo o del rojo al azul, en el diagrama HR (seccién . A
medida que el valor de la temperatura efectiva y con ella, las condiciones de ionizacién,
se vayan modificando lentamente, podria esperarse que, en algiin momento, se diera un
cambio entre los régimenes rapido y lento, o viceversa.

En base a este argumento, podria ser posible usar estos modelos para diagnosticar
en qué casos las estrellas se encuentran evolucionando hacia la regién roja del diagrama
HR, y en cudles, hacia la zona azul, ya que sus vientos podrian tener distintos regimenes
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(diferentes condiciones de ionizacién y modos de pulsacién). La determinacién de qué
tipo de solucion se adecua al viento de una supergigante B podria ser un elemento mas
destinado a discernir el propio estado evolutivo de la estrella. Si la estrella evoluciona
hacia temperaturas efectivas mas altas, el pardmetro J podria estar incrementandose
y, eventualmente, pasar de un viento rapido a uno lento.

Un mecanismo de este tipo podria contribuir, adicionalmente, a la comprension de
las fases de variabilidad en la tasa de pérdida de masa a lo largo de ciertas etapas
evolutivas. Las eyecciones esporadicas de materia podrian tener como causa a este
mecanismo.

El ancho de la brecha, en escala de §, también es una variable que puede tener
influencia, ya que los requerimientos para un cambio de régimen serian mucho mayores
en el caso de brechas “anchas”.

Uno de los factores que reduce el ancho de la brecha es la tasa rotacional. A mayores
valores de €2, el salto es mas estrecho. Las supergigantes que tengan un valor de € ~
0.6, por ejemplo, podran cambiar de régimen de viento con muy poco cambio en las
condiciones de ionizacion originales.

Como se muestra en la figura , el cambio en los valores de § requeridos para
una transicién entre dos regimenes de viento es practicamente la misma para cualquier
Teg. Sin embargo, la transicion es mas probable para estrellas con baja Teg v alto €2,
debido al ancho delgado de su brecha (figura [4.13(b))).

Otro factor que influye en este mecanismo es el parametro a. Dado que los modelos
con valores mas pequenos de « producen una brecha mas angosta en valores de 4,
los vientos mas suceptibles a sufrir un cambio de régimen deberian ser aquellos que,
inicialmente, posean valores bajos del parametro a.

De todos modos, es importante considerar que el viento de una estrella supergigante
B podria tener las condiciones necesarias para estar “dentro” de la brecha, sin necesidad
de transitar entre los dominios que la rodean.

7.5.2. La brecha y la bi-estabilidad

Los escenarios que involucran la brecha también podrian orientar la interpretacion
del salto de bi-estabilidad observado alrededor de 21 000 K (seccién [2.6.2)). Este cambio
en las condiciones de los vientos de las supergigantes B ha sido atribuido a cambios en
la ionizacion del Fe, los que modifican de manera importante la fuerza de radiacién.

Una caracteristica interesante del salto es que el cambio experimentado en los vien-
tos, a un lado y al otro del salto, ocurre predominantemente en la velocidad de fluido,
con un factor aproximado de 2 en v, estimado por |Lamers et al.| (1995)).

Sin embargo, la correspondencia en la tasa de pérdida de masa que compensa ese
cambio en velocidad (esperable segiin la ecuacién de continuidad, ecuacion deberia
ser una variacién de un factor 5, de acuerdo a los modelos de Vink et al. (1999). De
acuerdo a [Markova & Puls| (2008)), el cambio en M a través del salto de bi-estabilidad,
corresponde a un factor entre 0.4 y 2.5.

De la figura [4.6] puede verse que, para el modelo base T21 la velocidad terminal en
el régimen rdpido es, aproximadamente, 1.5 veces la velocidad en el régimen lento. El
cambio correspondiente en tasa de pérdida de masa es de 1.7 (para {2 = 0.2). Ambos
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valores se encuentran en el rango de los valores esperados a un lado y a otro del salto de
bi-estabilidad. Esto sugiere que la transiciéon de una estrella a través de la brecha, por
cambios en la temperatura efectiva, podria corresponderse con el salto de bi-estabilidad.

7.5.3. Variabilidad del viento en el corto periodo

En las estrellas tempranas, una caracteristica observacional en la escala temporal
breve que ha producido mucha intriga, es la presencia de componentes angostas en
absorcién superpuestas a perfiles P Cygni, conocidas como DACs o discrete absorption
components (seccion . Algunos estudios han propuesto que las DACs estan re-
lacionadas con incrementos en la profundidad optica, originadas por la presencia de
plateaus en los campos de velocidad (Lamers et al.|[1982).

La solucién del viento obtenida con el c6digo ZEUS-3D usando las condiciones pro-
pias de una regién interior a la brecha (seccion [1.6.1] figura estd en concordancia
con esta clase de escenario. Una secuencia temporal de modelos que documente una
transicién del viento a través de la brecha podria explicar por qué las DACs evolucio-
nan acelerando a través de los perfiles de linea hacia velocidades altas, a medida que
disminuyen sus anchos.

La evolucién de DACs ha sido reportada también en algunos sistemas binarios
durante la mitad del periodo orbital (Arias et al.[2008). Para describir este fenémeno en
base a los modelos presentados en este trabajo, podria construirse un escenario donde
una companera caliente irradia una region local de la superficie estelar, originando
una mancha brillante. Esa region caliente produciria un cambio local en la ionizacién
disparando, en su entorno, una modificacion en el régimen del viento. Dado que la region
estaria a una temperatura mayor, el viento podria adquirir un campo de velocidades
compatible con una solucion djepga.

Las corrientes de este viento serian mas densas y lentas, capaces de generar com-
ponentes en absorciones adicionales a los perfiles P Cygni de las lineas espectrales, al
ocultar el disco estelar.

El cambio de régimen local deberia estar en fase con el movimiento orbital de la
companera, dando lugar a variaciones en los perfiles de linea, a medida que transcurre
un periodo orbital. De esta manera, la presencia de la solucion e, v del mecanismo de
cambio podria dar soporte al modelo CIR ( Co-rotating Interaction Regions), descripto
por Cranmer & Owockil (1996) para explicar las DACs. Los valores de las variables (por
ejemplo, la temperatura del viento) requeridos para que este escenario sea factible aun
no han sido evaluadas.

A partir de la discusion desarrollada en este capitulo sobre la viabilidad de las
soluciones lentas para representar el viento de las estrellas supergigantes B, de apor-
tar nociones alternativas para la interpretaciéon de las discrepancias encontradas en la
aplicacion de la teoria estandar, y de sugerir escenarios para analizar fenémenos com-
plejos de sus magnitudes observables, es posible reunir las conclusiones finales para este
trabajo.
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Capitulo 8

Perspectivas y conclusiones

Resumen del capitulo: Se presentan las conclusiones de este trabajo y las ideas con
miras a futuros estudios en el drea de los vientos rotantes impulsados por radiacion.

Para organizar las conclusiones de este trabajo, se revisara cada uno de los objetivos
planteados inicialmente y se valorara en qué casos ha sido posible brindar una respuesta
satisfactoria a cada uno de ellos, en base a los andlisis desarrollados en los capitulos
precedentes.

8.1. Sobre el viento de las supergigantes B

;,Cudl es la relacién entre la fuerza de radiacién que produce la acele-
racién del viento y las soluciones lentas y, cuales son los dominios de cada
una de ellas en el espacio de los parametros de la misma?

,En qué condiciones puede prevalecer una clase de solucién sobre otra?

En este trabajo se exploraron las condiciones bajo las cuales pueden establecerse dos
régimenes principales de velocidad para los vientos de las estrellas supergigantes B, cada
uno con caracteristicas distintivas. Estos regimenes son soluciones de las ecuaciones
hidrodinamicas para vientos rotantes impulsados por radiacién. Los regimenes son:

= El régimen “rdpido”: que es la solucién estandar de los vientos impulsados
por radiacion, y que produce vientos con mayores velocidades terminales.

= El régimen Q0cnio 0 “lento”: que puede clasificarse en dos sub-regimenes:
el régimen Qei0, que tiene lugar en estrellas con alta rotacion; y el régimen
Olento, que surge cuando el nivel de ionizacién es elevado a lo largo del viento.
Ambos regimenes se caracterizan por desarrollar vientos lentos y densos.

El establecimiento de cada uno de estos regimenes en el viento de una estrella con las
caracteristicas propias de una supergigante B, depende de dos factores fundamentales:
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» La rotacion: la incorporacién de la fuerza centrifuga a la ecuacion de momento
del viento da como resultado a una familia distintiva de soluciones hidrodinami-
cas, el sub-régimen Q.1,, que aparece solamente cuando la tasa rotacional de la
estrella es suficientemente alta (22 0.7).

» La fuerza de radiaciéon: La teoria estandar incorpora, en la parametrizacién
de la fuerza de radiacién en lineas espectrales, informacion sobre la cantidad de
transiciones atomicas en capacidad de absorber momento del campo de radiacién
a través del parametro k, de la distribucién de las intensidades de esas lineas,
con el parametro «, y de las condiciones de ionizacién del material, por medio
del parametro §.

Excluyendo a los rapidos rotadores, si la ionizacién del medio es baja, se establece
un viento con la estructura hidrodinamica del régimen rdpido. Si la ionizacion es su-
fientemente alta (por ejemplo, debido al exceso de radiacion en rayos X liberada por
colisiones entre grumos en el viento), tiene lugar el régimen jengo-

Estas potenciales estructuras hidrodinamicas son, en gran medida, independien-
tes de la temperatura efectiva de la estrella y, por lo tanto, pueden establecerse en
cualquiera de los subtipos espectrales entre las supergigantes B.

Entre los parametros fundamentales de la estrella, el que mas influye en la clase
de régimen que puede adquirir un viento, es la rotacién. De esta manera, el estado de
ionizacion del medio, en sintonia con la tasa rotacional, delimitan los bordes del dominio
rapido y del lento. En la medida en que las tasas rotacionales sean mas elevadas, las
condiciones de ionizacién necesarias para establecer el régimen O, son cada vez mas
bajas. En el limite de altas rotaciones, sélo subsiste el régimen lento, en su sub-régimen
Qento, Sin importar la ionizacion del medio.

Bajo combinaciones muy especiales entre la rotacién y la ionizacion del medio, el
viento puede encontrarse en una situacién intermedia, no estacionaria; estado al que se
llama brecha en este trabajo. En esa circunstancia, las soluciones del viento predicen
un estado hibrido, conformado por una combinacién de las soluciones rdpidas y lentas,
con discontinuidades en el gradiente de las velocidades y en la distribuciéon de densidad.

En base a estos resultados, se puede considerar que se han cumplido los dos prime-
ros objetivos de esta tesis. La delimitacion de los dominios de cada clase de solucién
hidrodinamica, junto con el relevamiento de las caracteristicas propias de cada una, en
funcién de los parametros de la fuerza de radiaciéon y de las propiedades fundamentales
propias de la estrella modelada, representan aportes novedosos de este trabajo de tesis.

8.2. Sobre las propiedades observadas de las super-
gigantes B

iPuede modelarse el viento de las estrellas supergigantes B con las so-
luciones lentas? ;Son adecuadas estas soluciones?
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Para evaluar la capacidad de las soluciones lentas para representar el viento de
las estrellas supergigantes B, se optd por realizar una comparacion de caracteristicas
espectrales observadas, con las derivadas a partir de calculos teéricos de los modelos
considerados. En este trabajo se decidié probar el ajuste de lineas espectrales observadas
por medio de perfiles sintéticos.

Para ajustar los perfiles tedricos a las lineas espectrales observadas, fue necesario
resolver el transporte de radiacién en medios en movimiento, adaptado a las condi-
ciones hidrodinamicas de los regimenes estudiados. Con ese motivo se contribuyé a la
resolucion del problema en las inversiones atomicas y a su implementacion en un re-
conocido cédigo para el calculo de modelos de atmoésferas NLTE en expansion, dentro
del estado del arte actual.

La adecuacién de ese codigo de calculo facilité la obtencién de perfiles sintéticos
de lineas espectrales, para especies quimicas relevantes en el viento de los diferentes
subtipos espectrales que pertenecen al grupo de las estrellas supergigantes B.

Se eligi6 la linea Ha como medio apropiado para el diagnéstico de las tasas de
pérdida de masa y, como un indicador secundario de las velocidades terminales del
viento. Se escogid, entonces, una muestra pequena de observaciones de supergigantes
B, para intentar reproducir sus caracteristicas espectrales por medio del célculo de
perfiles tedricos.

Los ajustes de los perfiles de Ha muestran que la solucion lenta es adecuada para
modelar los vientos de algunas estrellas supergigantes B. Estos ajustes fueron compa-
rados con calculos realizados para los mismos perfiles, empleando el régimen rapido.
Todos los ajustes fueron realizados, directamente, a partir de la eleccién de diferentes
valores para los parametros de la fuerza de radiacion, en un rango de valores bajos de
la rotacion estelar.

A pesar de la reducida extensién de la muestra observacional, puede inferirse que
algunas estrellas parecen tener sus vientos dominados por regimenes semejantes al rd-
pido, mientras que otras pueden ser mejor representadas, efectivamente, por soluciones
en el régimen lento. En otros casos, sélo se pueden realizar ajustes de valor marginal,
por lo que no es posible determinar qué clase de solucién se les adectia mejor a sus
vientos, a partir del andlisis de una tnica caracteristica espectral (la linea Ha).

Para representar el campo de velocidades de las supergigantes B siempre se ha
usado la ley 3 de velocidades. Este trabajo incorpora soluciones numéricas resultantes
de las ecuaciones hidrodinamicas.

En general, todos los modelos presentados en este trabajo tienden a determinar
valores bajos para las velocidades terminales, los que son considerablemente menores
que los valores publicados. Esto sugiere que estos modelos hidrodinamicos resultan
mas convenientes para representar vientos moderados alrededor de supergigantes B.
Es importante notar que, con excepciéon de la rotacién, en estos modelos no se ha
hecho la incorporacién de otros mecanismos fisicos para obtener modelos de vientos
con regimenes diferentes, mas moderados o con campos de velocidades mas lentos.

También, el ajuste de los perfiles observados sugiere que las tasas de pérdida de masa
son menores que las obtenidas a partir de la teoria estandar de vientos impulsados por
radiacion. En las ultimas décadas, los analisis avanzados en el estudio de los vientos han
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demostrado que la teoria de vientos impulsados por radiacién tiende a sobreestimar la
tasa de pérdida de masa de las estrellas tempranas. Tales cuestionamientos sugieren
que los excesos por encima de los valores reales, representan un factor entre 2 y 10
veces el valor de M. La causa mds cominmente atribuida para estas discrepancias en
el viento, es la presencia de grumos de material o clumping. Si bien la existencia del
clumping muy probablemente es real, y numerosas evidencias observacionales parecen
confirmarlo; en muchas ocasiones, ha sido necesario adoptar factores de clumping muy
elevados a lo largo del viento, para poder moderar las predicciones clasicas de M.

Es posible que el régimen lento pueda dar cuenta, al menos parcialmente, del pro-
blema de las tasas de pérdida de masa muy elevadas. El régimen lento, podria ser una
posible respuesta a la discrepancia, complementaria al fendémeno del clumpling, para re-
solver parcial o completamente este problema. Para evaluarlo, se requeriria un analisis
mas profundo sobre este tépico, con una comparacién mas extensiva de sus resultados
y los correspondientes a trabajos recientes sobre clumping en el formalismo CAK.

Respecto a las supergigantes B con alta rotacioén, como es el caso de las supergigan-
tes Ble], es posible que la solucién Qene, sea la més adecuada para representarlas. Esas

posibilidades no se han evaluado en este trabajo, ya que se debe tratar un problema
en 2D.

En base a estos analisis, en los que se estudia por primera vez la aplicacion detallada
de las soluciones dena @ un conjunto de estrellas supergigantes B, es posible concluir
que estas soluciones hidrodinamicas pueden ser adecuadas para modelar el viento de
algunas estrellas en esta clase espectral. En estos casos, el empleo del régimen lento
puede contribuir a reducir las discrepancias encontradas por la sobreestimacion de las
tasas de pérdida de masa.

8.3. Sobre el aporte de las soluciones lenta a la teo-
ria de vientos impulsados por radiacion

;. Qué consecuencias tiene esta posibilidad sobre las relaciones mas im-
portantes de la teoria de vientos impulsados por radiaciéon, tales como la
relacion WLR?

La aplicaciéon de modelos en el régimen d.,¢, & vientos de estrellas supergigantes B
ha abierto nuevas posibilidades en la exploracion de las relaciones fundamentales de la
teoria de vientos impulsados por radiacién.

La relacion entre la velocidad terminal y la velocidad de escape del viento sugiere
que estos vientos son mas apropiados para estrellas supergigantes B tardias o, incluso,
supergigantes A, como ya lo han mostrado otros autores. Este analisis requiere un nuevo
examen ya que, por ejemplo, los radios adoptados de la literatura para las estrellas
consideradas atn tienen gran incerteza. Esto torna impreciso algunos resultados de
este trabajo, al momento de discutir un objeto en particular.

Por otro lado, la comparacion entre la relacion teérica Momento del Viento - Lumi-
nosidad y los valores estimados para las estrellas de la muestra, revela que los vientos
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ajustados con la solucion denta, caen considerablemente por debajo de esta prediccion.
Esa discrepancia en la relacion WLR ha sido encontrada también por otros autores,
mostrando que es una caracteristica comin en los vientos de las estrellas supergigantes
B intermedias. Es muy posible que esa diferencia sea causada, precisamente, por la
sobreestimacion de las tasas de pérdida de masa tedricas, y que, si se adopta el régi-
men dento, pueda obtenerse una representaciéon mas acorde de esta relaciéon. Un andlisis
futuro, mas extenso y profundo de este tépico, puede darle un notable impulso a la
valoracion de las capacidades de los vientos lentos en las supergigantes B.

Se puede concluir que la solucion ey, €s apropiada para dar cuenta de algunas
discrepancias encontradas en propiedades fundamentales de los vientos, tales como las
que aparecen en la relacion Momento del Viento - Luminosidad y en el uso de las leyes
de velocidad de tipo 8 con valores grandes de (3, abriendo la posibilidad a realizar,
mediante éstas, mediciones de distancias galacticas o extragalacticas.

La mayor relevancia de estas soluciones para dar cuenta de las diferencias observa-
das, se da en el caso de vientos de supergigantes B intermedias o tardias.

(Habria una manera de explorar la variabilidad de las estrellas supergi-
gantes B en base a alternancia entre las soluciones que adopten sus vientos?

La existencia de una brecha que delimita las soluciones rdpidas de las dienta, permite
proponer nuevos escenarios para facilitar la comprension de la variabilidad observada
en los vientos de las estrellas supergigantes B.

Las estrellas supergigantes pueden atravesar etapas evolutivas para las cuales, las
condiciones del viento las fuercen a cruzar la brecha. Tales transitos por estas regiones
de inestabilidad, pueden inducir cambios en la tasa de pérdida de masa o fluctuaciones
en la velocidad terminal. En otras circunstancias, en una escala temporal mas reducida,
el paso a través de la brecha puede realizarse periédicamente, como podria ocurrir en
un sistema binario cerrado. Tales irregularidades en las estructuras hidrodinamicas
podrian configurar un escenario plausible para dar cuenta de fenémenos observados
tales como las componentes discretas en absorciéon o DACs. Este marco conceptual
podria aportar fundamentacién a la teoria de regiones interactuantes en corrotacion
(modelo CIR).

Estos escenarios exigen un requisito béasico: que pueda establecerse una estructura
de ionizacién mas pronunciada que la obtenida, habitualmente, a partir de las ecuacio-
nes de balance de ionizacion. Entonces, es necesario que haya alguna fuente adicional
de ionizacién, como la irradiaciéon de rayos X.

Otro requisito es que la brecha que separa los dominios de las soluciones rapidas
de las lentas sea “angosta” en el parametro ¢, con un menor requerimiento de cambio
del estado de ionizacion. Este efecto podria ser mas viable en rotadores intermedios o
rapidos, debido a que, para ellos, la variacién en el parametro § necesaria para saltar
la brecha, es considerablemente menor.

Una transicién de vientos de esta clase para Teg = 21000 K podria facilitar la in-
terpretacion del salto de bi-estabilidad observado en esas estrellas. Como complemento
interesante, un viento que se encuentre cursando una transiciéon de estadios fisicos co-
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mo la propuesta, podria generar, en las lineas espectrales de la estrella, componentes
discretas en absorcion o DACs.

8.4. Trabajo a futuro

En esta tesis se ha presentado la potencialidad de las soluciones lentas como un
mecanismo para aproximarse a la interpretacion de los vientos de las supergigantes B.
Se trata de un estudio de viabilidad, cuya misién es generar nuevas expectativas en la
exploracion tedrica del fenémeno de los vientos estelares.

En el desarrollo de este trabajo se han aplicado varias aproximaciones que serian
importante mejorar. Particularmente, es necesario concentrar muchos esfuerzos para
hacer que las soluciones de las ecuaciones hidrodinamicas, la ecuacion de transporte
de radiaciéon y el calculo de la fuerza de radiacion, sean completamente consistentes.
Estos tres ejes que posibilitan la elaboracion de propiedades tedricas comparables con
las observadas, deben funcionar de manera coherente y en simultaneo o, al menos,
inmersos en un sistema iterativo; de manera tal que se logre un proceso autoconsistente,
con el menor nimero posible de imposiciones desde el punto de partida.

Por otro lado, la posibilidad de encontrar una calibracion mas adecuada para la
relacion WLR, que es fundamental para la determinacion espectroscépica de distancias
galacticas y extragalacticas, hacen tentadora la posibilidad de una ampliaciéon de los
resultados presentados en este trabajo, usando una muestra mucho mas extensa de
estrellas.

Por 1ltimo, la existencia de la brecha entre soluciones hidrodindmicas muy diferentes
abre nuevas posibilidades para afrontar el problema de la variabilidad observada en las
estrellas tempranas. La asociacién de estos modelos de vientos rotantes impulsados
por radiacion, con otras fenomenologias como los campos magnéticos o la actividad
pulsacional, puede dar nuevas claves hacia la comprensioén de los vientos estelares en
las estrellas masivas.

Algunas lineas de investigacién mencionadas ya se han iniciado en el grupo de
trabajo que comparte el autor de esta tesis, junto a sus directores, en Argentina y en
Chile. Otras estan a la espera de la incorporacién de nuevos participantes que aporten
su esfuerzo y dedicacion.
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.1. Calculo de la funciéon Q para simetria esférica

En el desarrollo de la aproximacion de Sobolev, aplicada al calculo de la fuerza de
radiacién (seccion [2.2.3)), se hace referencia a la igualdad como resultado de ese
producto escalar en simetria esférica. Esa ecuacion se transcribe aqui para su demos-
tracion:

BV ()] = w0+ (1 )

(1)

Esta ecuacion es similar, aunque con notacién levemente diferente, a la forma plan-
teada en la seccion [5.1.1] donde se desarrolla la aproximacién de Sobolev para resolver
el transporte de radiacion. En este caso, un desarrollo en serie de potencias de la velo-
cidad permite escribir:

!
r

n-v(r—nl)=n- v(r)— Q(r,n)l, (2)

en el cual 9 es:

. oL 0u;  dv
Q(r,m) = Zznzn]% = d_ll’ (3)
- j

donde 7; ; son las direcciones del versor 7. En el caso de simetria esférica, esta expresién
se reduce a la forma:

_ 20 Y
Q=5+ (1— ). (4)

Para demostrar esa expresiéon para Q, puede usarse un sistema de variables (p,z),
como el empleado en la secciéon referido al transporte de radiacién en el CMF.
Las relaciones béasicas entre el sistema (p,z) y el sistema (r,u), con u = cosé, son:

{r = (p? + 2212,

w=z/r.

(5)

En el sistema (p,z) puede identificarse a:

{Z =t (6)
v = .

Entonces:
dv| {dv dr} _Mdv
dz » dr dz v dr
2 . 92\1/2
d r=p)"” . Y ) (7)
dp r Cd(Z) r—=%2 r—pz  l—p
dzp_ dz dz 22y

Por lo cual, finalmente resulta:
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